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“Agujeros Negros”
Jean Pierre Luminet, 1987

El centro dindmico de la Galaxia, en la direccion de la constelacion de
Sagitario, queda oculto a la vista de los astrobnomos por gigantescos
bancos de gas y polvo césmico. Por cada millén de millones de fotones
emitidos en el dominio visible cada segundo, uno solo sobrevive al viaje
de 30,000 afios luz que le separa de la Tierra. En estas condiciones, jnc
hay esperanza para la observacion del Centro Galactico por medio de
telescopios tradicionales!

Afortunadamente para los astronomos, la radiacion electromagnética
tiene un amplio espectro, que se extiende de las radiofrecuencias a los
rayos X, y algunas frecuencias pueden franquear el obstaculo de las nube:
de polvo y gas. Esto ocurre con las ondas de radio, la radiacién infrarroja
y los rayos X. Es posible pues estudiar el Centro Galactico por medio de
radiotelescopios y satélites artificiales.

La luminosidad «bolométrica» (suma de todas las contribuciones
radio, infrarrojo, X, etc.) alcanza diez millones de veces la luminosidad
solar. Se encuentran alli dos fuentes radio. Una, Sagitario A Este que tiene
todas las caracteristicas de un remanente de supernova. La otra, Sagitari
A Oeste que presenta una superposicion de dos tipos de emision radio: un:
es «térmica», es decir que proviene de la radiacion natural de una nube de
gas caliente; la otra emision, en el nacleo mismo de Sagitario A Oeste, no
es térmica sino proviene de electrones con velocidades proximas a la de I
luz?.

Esta radiofuente no «térmica», bautizada como Sagitario A*, es la
mas potente de todas las fuentes radio de la Galaxia. Su luminosidad es
diez veces superior a la luminosidad éptica del Sol. Pero lo mas notable es
su compacidad: la emisiébn proviene de una regién menor que 3 mil
millones de kilometros, es decir del tamafio de la orbita de Saturno o del
diametro de una gigante roja. Debido a que es imposible «colocar» un
cumulo de estrellas en un volumen tan reducido. La emision radio debe

L' N. del Autor: Consideré importante incluir el texto anterior, pues aunque es la visién que se
tenia del Centro Gal4ctico hace poco mas de veinte afios. Esta no ha cambiado demasiadc
excepto por el hecho de contar con mas tecnologia para realizar mejores observaciones, la
cuales son el objeto del presente trabajo.

2 o .
Se trata de laadiacién sincrotrén.
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provenir de un astrdinico ¢ Cudles son los tipos de astros capaces de
emitir radiacién radio sincrotron? Los pulsares, los restos de supernovas,
las fuentes binarias y los agujeros negros masivos. Examinaremos los
€aso0s uno por uno.

No puede tratarse de un pulsar; el pulsar mas brillante conocido tiene
una luminosidad radio diez mil veces mas débil que la de Sagitario A*, y
de todas formas la emision radio del Centro Galactico no pulsa; es por el
contrario notablemente estable.

No puede tratarse de estrellas binarias; la luminosidad de estas fuentes
fluctda en todos los dominios de longitud de onda; su luminosidad media
en las radiofrecuencias es cien mil veces menor que la de Sagitario, y
alcanza una décima en el maximo de un fulgor. Por otra parte, si la
luminosidad radio de Sagitario A* es demasiado grande respecto a la de
un sistema binario préximo, jsu luminosidad en rayos X es mucho menor!

Un resto de supernova que hubiera explotado recientemente seria una
potente radiofuente. El problema es su velocidad de expansion: seria
mucho mayor que los 15 km/s observados en Sagitario A*.

De hecho esta excluido que el astro responsable de la emisién radio
tenga una masa estelar. Si fuera éste el caso, el astro estaria animado de
una velocidad propia tipica de las estrellas en el Centro de la Galaxia, que
es de 150 km/s. Esta velocidad se traducira por un desplazamiento de la
radiofuente sobre la esfera celeste. Este movimiento no ha sido observado.
Las medidas confirman que el astro debe permanecer en reposo en el
Centro de la Galaxia; su masa tiene pues que exceder ampliamente a la de
una estrella. La hipétesis de un agujero negro de algunos millones de
masas solares en estado de acrecion lenta es el inico modelo compatible
con todas las observaciones radio-astronémicas.

Se trata ahora de confrontar la hipétesis del agujero masivo a las
observaciones efectuadas a través de la otra ventana abierta en el Centro
Galactico: el dominio infrarrojo.

La astronomia de la radiacion infrarroja se ha realizado desde hace
algunos afios gracias a detectores muy sofisticados situados a bordo de
satélites tales como IRASSe ha descubierto asi que la fuente compacta
Sagitario A* coincide casi con una fuente infrarroja llamada IRS 16. Esta
fuente muy compacta es probablemente la responsable de la luminosidad
total de los 30 afios luz circundantes, y quien calienta iluminandolo el gas
de Sagitario A Oeste. ¢ Cual es la naturaleza de IRS 167

Las estrellas en su fase de gigante roja son potentes emisores
infrarrojos. Midiendo el flujo infrarrojo de IRS 16 se puede pues «seguir
la huella» de las gigantes rojas, y suponiendo una proporcion «normal» de

3 Infra Red Astronomical Satellite

XVI
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gigantes rojas se deduce de ello la distribucién de estrellas en IRS 16. Por
este método, se encuentra que una masa de dos millones de estrellas debe
gravitar en un radio de 5 afios luz. Tal densidad estelar es prodigiosa: jes
mil veces la que reina en el ndcleo de un gran cimulo globular!

Pero las gigantes rojas no son las Unicas fuentes de radiacion
infrarroja. Medidas espectroscopicas muestran que nubes de gas
calentadas a 300 K orbitan en la periferia de IRS 16 y contribuyen a su
emision infrarroja. Si las gigantes rojas sirven para «trazar» la densidad de
estrellas, el movimiento de las nubes es un marcadordada total de
IRS 16. Esta informacién capital reposa en la simple hipétesis de que el
gas esta animado de un movimiento circular en un campo de gravitacion
central. En estas condiciones, la velocidad orbital de las nubes —
proporcionada por el desplazamiento Doppler de las lineas espectrales —
determina directamente el valor de la masa central. Las medidas dan un
resultado comprendido entre 5 y 8 millones de masas solares. Puesto que
el niumero total de estrellas en esta regidn sélo contribuye con 2 millones
de masas solares, queda una masa oscura de 3 a 6 millones de mas:
solares. jLa hipétesis del Agujero Negro Galactico gigante esta
fuertemente corroborada por la astronomia infrafiroja

En la actualidad, la mayoria de los astrofisicos estan de acuerdo sobre
la naturaleza del Centro Galactico, descomponiéndolo en tres estructuras:
un disco de gas «tibio» y grumoso acumulado en una «corona» que se
extiende de 5 a 30 afios luz del centro, con el borde interno fuertemente
calentado por una fuente de radiacion central; en el interior de la corona,
una cavidad de cinco afios luz y radio que contiene dos millones de masas
solares en forma de estrellas reagrupadas en un cimulo muy compacto; el
el mismo centro, un agujero negro de 3 a 6 millones de masas solares er
estado de acrecién con débil consumo de masa.

Es interesante hacer notar que el diametro de un agujero negro de tre:
millones de masas solares es de veinte millones de kildmetros, es decir
cien veces menor que la dimensién de la region resuelta por los
instrumentos actuales. Esta resolucién se mejorara en el transcurso de lo:
proximos afios, pero se pueden apreciar los progresos que quedan po
alcanzar pensando que, vista desde la Tierra, la dimension angular del
Agujero Negro Galactico es igual a la de una pelota de tenis situada a un
millén de kildmetros...

* Por otra parte, han sido detectadas radiacion X y gamma, que indican una vez mas la
presencia de un astro compacto.

° Los abogados del diablo (sistema triple) han hecho valer con razén que el movimiento de
las nubes de gas podria no ser circular ni gravitatorio, sino consistir en una eyeccion forzada
por la presion de radiacion de un astro central. Bajo esta hipdtesis, bastaria una masa de 30
Mo para explicar las velocidades observadas.

XV
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La idea de que un gran astro invisible, analogo a los predichos por
Laplace, pudiera residir en el Centro de la Galaxia habia sido invocada
desde 1801 por el astronomo aleman Johann Seldner. Pero Seldner habia
montado esta hipétesis con el Unico fin de explicar la rotacion galactica.
La masa necesaria era tan considerable que Seldner abandond pronto la
idea. La primera prediccién tedrica seria de un agujero negro galactico
gigante se remonta a 1971, cuando los datos radio e infrarrojo eran todavia
escasos. Debido a Donald Lynden-Bell, y Martin Rees, de la universidad
de Cambridge, no era de hecho mas que la consecuencia l6gica de un
trabajo anterior de Lynden-Bell, que habia considerado en 1968dpse
los nucleos de galaxias abrigan agujeros negros gigantes, cuyo gasto de
energia estaria regulado por la cantidad de carburante gaseoso di&ponible

Los desarrollos de la astronomia extragalactica han venido a apuntalar
esta hip6tesis. En comparacién con las galaxias activas Seyfert y sobre
todo en los quéasares, el agujero negro de Sagitario no es mas que un
lastimoso motor. Pero es verosimil que, en un pasado distante, se hayan
desarrollado acontecimientos mas violentos que los observados actual-
mente en el nicleo de la Galaxia. Cuando dos millones de estrellas
gravitan a poca distancia de un agujero negro gigante hay alguna
posibilidad para que una vez cada diez mil afios una de ellas se desvie de
su orbita circular para zambullirse en direccién al agujero negro. Alli,
colosales fuerzas de marea van a descuartizarla y romperla. Una parte de
sus restos va a alimentar al agujero negro y provocar una llamada de
actividad durante algunas decenas de afios, la otra parte se aleja hacia una
Orbita excéntrica. Podemos preguntarnos seriamente si las nubes tibias
observadas en IRS 16 no son sino los restos de estrellas rotas en el curso
del dltimo millén de afios que han escapado al agujero negro. Su nimero
es en cualquier caso compatible con una frecuencia de ruptura de una
estrella cada diez mil afios...

Todo concurre para afirmar que el nicleo de nuestra Galaxia no es
mas que una versidon miniatura de los fendmenos cataclismicos que se
desarrollan en el corazén de las galaxias mas lejanas.

6 - s . .
Los astrofisicos rusos Yacov Zel'dovich e Igor Novikov fueron los que por primera vez
propusieron, en 1964, la acrecién de gas por un agujero negro supermasivo como fuente de

energia de los quasares.

Xvill



RESUMEN

El presente trabajo monogréafico sintetiza los mas recientes
descubrimientos acerca de la naturaleza de los parsecs mas cercanos «
centro Galactico, los cuales han estado bajo escrutinio en afios recientes
en parte debido a las emocionantes observaciones de esta region er
diferentes bandas, debido al gran interés teérico que ha motivado la fisica
de los hoyos negros en estado de acrecién, la dinamica del gas
magnetizado y la formacién inusual de estrellas.

Ahora sabemos que el Centro Galactico contiene muy probablemente
y como mejor candidato a un hoyo negro supermasivo, pesando poco
menos de 2.6 millones de soles. El cual esta en interacciéon con el medio
cercano a él, cumulos que lo envuelven y estrellas jovenes, un anillo de
polvo molecular, chorros de gas ionizado, gas caliente difuso y un
remanente de hypernova; de tal forma que la riqueza de la fenomenologia
de acrecibn y los procesos de alta energia se pueden modelar
detalladamente.

Se resumen los Udltimos resultados observacionales enfocados a la
interpretacioén fisica del objeto mas intrigante en esta region —La radio
fuente Sagitario A*— pensando en la manifestacién radiativa del hoyo
negro supermasivo.



INTRODUCCION

La Via Lactea es una galaxia gigante, compuesta de una masa de a
menos 1 trillon de masas solares con un diametro de aproximadamente
100,000 afios luz. Pertenece al llamado Grupo Local de galaxias, un
pequefio cimulo de poco mas de 30 miembros, y es la segunda mas
grande y una de las representantes mas masivas de este conjunto.

Nuestra Galaxia, segun hemos aprendido, se formé de un rapido
colapso de una nube esférica de materia en la expansion primordial del
universo. La naciente Via Lactea estuvo repleta con formas simples de
materia, particularmente hidrogeno. Durante este colapso, se formaron
paquetes de gas altamente condensado, los cuales eventualmente s
volvieron en bolas estelares calientes de plasma. Hoy en dia, estas orbitat
alrededor del centro de la galaxia predominantemente en una concen-
tracién aplanada, aunque muchas que se encuentran cerca del centra
tienden a salir del bulbo central.

Mapeando la distribucién de estas nubes de hidrégeno, los radio-
astronomos han podido concluir que la Via Lactea no solo contiene el
disco aplanado, siendo un hecho que es una galaxia espiral vista de frente
Vista desde dentro, en apariencia, tiene un bulbo central y un disco
delgado que se pierde en la oscuridad del espacio intergalactico. Nuestre
vista estd cerrada actualmente al centro, debido a que nuestro Sol est:
embebido dentro del plano galactico. Mas sorprendente es que lo “lacteo”
son bandas de luz producidas por la multitud de estrellas en esta envoltura
cortadas por la oscuridad de nubes de polvo en los brazos espirales
locales.

Basados en la edad de las estrellas mas viejas que hemos podidc
observar, tal parece que nuestra galaxia inicio su vida como una entidad
separada identificable de otras galaxias hace 10,000 millones de afios. Po
supuesto, la combinaciéon de procesos que gobernaron el colapso inicial
ocurrido no la tenemos del todo clara. Algunas estrellas jovenes van
contra la corriente establecida por el medio, y rotan también en direccion
opuesta a como lo hace el resto de la galaxia, una indicacién de que
probablemente se originaron de un “merger” miniatura fallido.
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La Via Lactea, sin embargo, no es un arquetipo para todas las galaxias
que podemos ver en el universo. Algunas son efectivamente concentra-
ciones aplanadas, pero les falta un centro hinchado de estrellas. Otras no
tienen discos aplanados del todo, mas bien, llenan el vacio con agregados
esferoidales de materia tanto luminosa como no luminosa, arremoli-
nandose en el espacio lentamente como balones de fatbol americano. Estas
galaxias, elipticas, tal vez se produzcan en colisiones catastréficas de una
eventual fusién de dos galaxias espirales.

Sin embargo, la regiébn mas intrigante del cosmos accesible esta
localizada en el centro de nuestra galaxia. Esto tal vez no sea una
coincidencia, lo cual se infiere de aquellas otras galaxias con bulbo en el
centro, 0 de aquellas que estdn comprendidas enteramente de una
distribucion esferoidal de estrellas, cubriendo un pozo central de materia
oscura misteriosa (ver Cap. 5).

Nuestro objetivo en este trabajo —el corazén de la Via Lactea— se
ubica en la direccion de la constelacién de Sagitario, proximo al borde de
la vecina constelacion de Escorpién. Hoy en dia tendemos a nombrar los
objetos celestes y sus rasgos después de la constelacion, es por esto que se
dice que el centro galactico se ubica en el complejo Sagitario A y las
estructuras gaseosas son llamadas, por ejemplo, Sagitario A Este y
Sagitario A Oeste. El objeto mas inusual en esta regién, descubierto en
1974 (Balick & Brown), recibe el nombre &agitario A*(Sgr A*).

Hemos tardado mucho en reconocer el significado de Sagitario y en
gran parte esto es debido al “polvo”. Este aparece donde sea que exista
alguna concentracion de materia en el espacio, es quimicamente simple y
mas pequefo que su primo terrestre por un factor de 10 a 100, pero si este
polvo espacial se distribuye en todo el campo pareceria mucho méas que el
conocido por nosotros. También aparece en el espacio oscuro entre las
estrellas y se expande como una envoltura tenue, el material del que esta
formado se enfria rapidamente y las moléculas tienden a cristalizarse.
Eventualmente, los cristales crecen formando granos de polvo compuestos
por carbono y hielos de nitrégeno.

A principios del siglo XX, la gente no podia reconocer con facilidad
las lineas oscuras del visible en la Via Lactea debido a la absorcion del
polvo y no la estructura propia de esta. Ahora entendemos que si el nacleo
galactico no estuviera oscurecido, su tamafio y brillo seria comparable al
de la luna llena, desvaneciéndose rapidamente dentro del ecuador celeste y
emergiendo gradualmente.

El efecto del polvo depende bastante de la sensibilidad al color de luz
gue podemos percibir. Es ironico que la luz para la cual estan mejor
adaptados nuestros ojos también tenga una longitud de onda para la cual el
polvo espacial es una gran molestia. El polvo opaca nuestra vision del




centro galactico por un factor de al menos 100 millones, de tal modo que
tenemos que utilizar otras bandas para poder observarlo.

En el centro de la galaxia parece que esta dotado de al menos dos
generaciones de estrellas: una que se formd hace 10 millones de afios,
otra cuyo indice de natalidad es alrededor de 100 millones de afios antes
La causa de esta brecha generacional es que ha habido varias épocas de
formacion de estrellas cerca de Sgr A*, posiblemente provocada por la
caida esporadica de material fresco hacia el centro.

Nuevas estrellas se forman cuando un nuevo suministro de gas se Ve
arrastrado a la region central por el fuerte tiron gravitatorio del nucleo.
Estan alli, y tenemos pruebas circunstanciales de al menos algunas
estrellas extintas. Durante un tiempo, incluso se pensé que el gran caracte
pesado de Sgr A* no era mas que estas masas apagadas.

Para tener una idea concreta podemos utilizar una propuesta para
aprender acerca de las fuerzas en juego en la regién central. Consideremo
un experimento muy simple, cuyo dispositivo sélo es una roca conectada a
una cadena larga, donde al girar éste, se observan de manera sencilla lo
elementos esenciales del movimiento al igual que las estrellas encerradas
en orbita alrededor de Sgr A*.

La region que rodea a los parsecs interiores del Centro Galactico
contiene seis principales componentes que coexisten junto con el profundo
pozo de potencial gravitacional de la Via Lactea. Estos constituyentes son
un hoyo negro supermasivo, el cumulo circundante de estrellas tanto
jévenes como evolucionadas, un anillo de gas molecular, serpentinas de
gas ionizado, gas caliente difuso y un poderoso remanente parecido al de
supernova. Muchos de los fenédmenos observados ocurren en esta
compleja y Unica porcion de la Galaxia, los cuales se pueden explicar por
medio de las interacciones entre estos componentes.

Aunque en gran medida esta cubierto por gas y polvo, el Centro
Galactico esta ahora siendo activamente explorado observacionalmente er
longitudes de onda de Radio, en sub-milimetros, Infrarrojo, Rayos-X y
Rayosy con una claridad sin precedentes y resolucion espectral. Las
interacciones que gobiernan el comportamiento y la evolucion del nucleo
han atraido a muchos astronomos y astrofisicos interesados en aprende
acerca de la fisica de la acrecion en los hoyos negros, la dindmica del ga:
magnetizado y la formacién estelar inusual entre otros topicos. El Centro
Galéactico es uno de las mas interesantes regiones para la investigacior
cientifica debido a que es el nlcleo galactico mas cercano que tenemos
disponible y por lo tanto se puede estudiar con una resolucién que es
imposible de obtener en otras galaxias. Un segundo de arco a la distancic
del Centro Galactico de & kpc corresponde Unicamente a 0.04+p¢&.Q
x 10" cm). Asi, desarrollando una figura teérica consistente del fenémeno
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que observamos alli mejorara no solo nuestro entendimiento de la Galaxia,
sino ademas nuestra vision general de los nucleos galacticos.

Por ejemplo, el Centro Galactico es ahora conocido por albergar la
condensacion mas evidente de materia bariénica, lo cual es aparentemente
una coincidencia al encontrarse junto con la compacta Radio fuente Sgr
A*, el objeto principal en este trabajo. Numerosas observaciones (del
movimiento propio y radial de estrellas y gas) apoyan fuertemente la idea
de esta radio fuente compacta en el Centro de la Galaxia con una masa de
2.6 x 16 M,. Puesto que estas observaciones y la proximidad de Sgr A*
son Unicas, podremos apoyar o refutar la idea del hoyo negro stpermasivo
en los ndcleos de galaxias, segun entendamos lo que pasa en el Centro
Galactico.

La velocidad de una estrella cerca del nicleo se puede utilizar para
medir el contenido de materia oscura de esa regién, ya que cuanto mas
rapido se mueve la estrella, mayor debe ser la fuerza de gravedad que
impida su escape, y por lo tanto mayor debe ser la masa central. Por otra
parte, mediciones recientes de la materia intacta perteneciente a las érbitas
estelares claramente debe estar contenida enteramente dentro de las
oOrbitas. Expertos y no expertos reconocen igualmente que una cosa es
medir el contenido de materia en el centro de la galaxia, pero es un paso
totalmente nuevo y significativo poder localizar esa masa dentro de las
Orbitas pequefas, ahora esta realizando el seguimiento con imagenes de
alta precision.

Las propiedades de Sgr A* son, por supuesto confusas, dependientes
del ambiente que domina esta regién. Por ejemplo, la posible explicacion
de la dinamica del gas observado, pues Sgr A* aparece como una fuente
de un gran brillo. Lo que esta por debajo de la luminosidad en todas las
longitudes de onda por muchos érdenes de magnitud, radiando solamente
a 3 x 18° de la luminosidad de Eddington. ¢Esto implicara una nueva
fisica de acrecion o una propiedad peculiar acerca de Sgr A*?

Durante la década pasada numerosos articulos aparecieron en revistas
especializadas acerca de este fendmeno en el Centro Galactico,
particularmente de la fisica de Sgr A*, el nUmero de estos articulos se ha
doblado durante los uUltimos afios al grado de que aparece uno por semana.
La intencién de este trabajo es limitarse a los principales resultados
observacionales obtenidos y enfocarlos como las respuestas a las
preguntas tedricas del creciente trabajo de los astrofisicos en este campo.
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BREVE HISTORIA SOBRE LOS HOYOS
NEGROS

Un hoyo negro es, por definicién, una regién en el espacio-tiempo en
la cual el campo gravitacional es tan fuerte que ni siquiera la luz puede
escaparse de él.

El concepto de hoyo negro aparece aun en el marco de la fisica
clasica. Fue a finales del siglo XVIII cuando Laplace considerd por
primera vez la posibilidad de que existieran. Se sabe que la velocidad de
escape de una estrella o un planeta de masa M y radio R es

2GM

Vesc = R (2.1)
si el radio de la estrella es menor que un radio critico
2GM
Ty = e (22)

la velocidad de escape seria superior a la velocidad de ka lLeplace
concluy6 que un cuerpo de radio menor guseria totalmente oscuro ya

gue no dejaria escapar la luz de su superficie; s6lo podria detectarse por e
efecto de su campo gravitacional sobre cuerpos cercanos a él.

A pesar de no dejar escapar nada, cerca de un hoyo negro se puede
producir enormes cantidades de energia por el proceso de captura (C
acrecion) de materia. La razén es que la materia atrapada puede liberar si
energia gravitacional y radiarla justo antes de caer en el hoyo negro. Esta
energia liberada resulta ser de la misma magnitud que la energia en repos
de la materia capturad& & mc?)

Los hoyos negros s6lo pueden estudiarse rigurosamente en el marcc
de la teoria de la relatividad general. Y es la teoria de la gravitacion de
Einstein la empleada en la descripcion de estos.
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La teoria de la relatividad general de Einstein es una generalizacion
de la relatividad especial que incluye los fendmenos gravitacionales; su
fundamento matematico es la geometria de Riemann.

En la teoria de la relatividad especial, el espacio y el tiempo no son
conceptos independientes. Si un evento sucede en un puytoz) al
tiempo t, ese mismo evento visto desde un sistema en movimiento
uniforme tendrd coordenadas, (y', Z) y sucedera al tiempt = t. Los
dos conjuntos de coordenadas estan relacionados entre si por una
transformacién de Lorentz. Un concepto muy Util es el de espacio-tiempo
de Minkowski que se define como un espacio de cuatro dimensiones: tres
espacialesx( y, 2) y una temporal. Un punto de ese espacio-tiempo es un
evento con coordenadas {, z ct). Ademas se puede definir la seudo-
distancia (infinitesimal) entre dos puntos-eventos como

ds? = —c2dt? + dx? + dy? + dz* (2.3)

Esta distancia es in variante frente a transformaciones de Lorentz (es
decir,ds = ds).

Una particula en movimiento describe una “linea de universo” en el
espacio de Minkowski (este es el conjunto de todos los eventos que
recorre la particula a medida que transcurre el tiempo) Como la velocidad
de una particula masiva es siempre menorcfua seudo-distancia entre
dos puntos de la linea de Universo es negativa segun la Ec. (2.3). se puede
definir el tiempo propio de la particula como

1 —
T:Ef —ds?
21

(2.4)

gue segln (2.3) es

SR R

(2.5)
= 2(1 —v2/c?)2dt

t1

dondev es la velocidad de la velocidad de la particula. El tiempo propio es
invariante frente a transformaciones de Lorentz y se reduce al tiempo
“usual” t, — t; para una particula en reposo=(0). En forma diferencial



dr = (1 —v?/c?) 2dt (2.6)

Nétese que para un fotén, la linea de universo es una recta a 45° con
respecto al eje temporal (Fig. 2.1) y que siempre se tiére@ls

ct

particula

foton

Fig. 2.1. Espacio-tiempo de Minkowski, donde se ven las lineas de universo de una particula
masiva y un fotén, y el conno de luz asociado al evento E.

Para tratar los fendbmenos gravitacionales, Einstein tuvo la idea de
sustituir la Ec. (2.3) para la seudo-distancia por una mas general:

3
ds? = Zgaﬁdx“dxﬁ
a.pB
2.7)

dondex’, x*, X%, X* son cuatro coordenadas arbitrarigses la coordenada
temporal,x", X, x> son espaciales) g,z es el llamado tensor métrico
(puede interpretarse como una matriz de 4x4). La Ec. (2.7) define la
métrica de unespacio de Riemande 4 dimensiones. Un espacio de
Riemann es la generalizacion a un namero arbitrario de dimensiones de
una superficie curva. Por definicién, a cada punto de ese espacio se le
pueden asignar coordenadas, y la distancia (infinitesimal) entre dos puntos
esta definida por una expresion como la Ec. (2.7). A dicha expresion se le
llama métrica; ésta definida univocamente al espacio.

Por ejemplo, la superficie de una esfera de radis un espacio de
Riemann de dos dimensiones cuya métrica es

ds? = a*(d6? + sen’*0dp?) (2.8)
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donde las dos coordenadas sonx?) = (6, @) y las componentes del
tensor métricog,s (en este caso una matriz de 2x2) sop=a’,
922:51259'%9, 012=021=0.

En la teoria de la relatividad general, el movimiento de una particula
se interpreta como un movimiento geodésico (de longitud minima) en un
espacio-tiempaurvo. Esto es facil de ver para un campo gravitacional
débil: cualquier distribucién de masa produce un potencial gravitacional
por unidad de mas@ (por ejemplo, para una masa puntual M, se tiene
que ® = -GM/r). Como tiene unidades de velocidad al cuadrado, la
cantidadc® es adimensional y en generbic’«1 (de hecho, ésta es la
definicion de un campo gravitacional débil). Consideremos ahora un
espacio de Riemann cuya métrica es

ds? = —(1 + 2 ¢p/c?)c2dt? + dx? + dy? + dz? (2.9)

Nétese que, en ausencia de campos gravitacionales, este espacio se
reduce al de Minkowski. La seudo-distancia (o tiempo propio) entre dos
puntos del espacio de Riemann es

1
t2 t2 20 2] /2
S=f \ —ds =f [1+—2——2] dt
ty ts c c
(2.10)
1 [tz
~3 (c2+ ® —v?/2)dt

t1

donde, en el dltimo renglén, se usa el hecho dedyyev’«c?. Ahora

bien, la geodésica entre dos eventos es aquella curva (linea de universo en
el caso considerado) que minimiza la integral (2.10). Pero esto es
exactamente lo mismo que encontrar la trayectoria de una particula cuyo
lagrangiano (por unidad de maspes

L v?
— =4 ——
m 2
(2.11)

Excepto por la constantad, que es irrelevante, L es justamente el
lagrangiano de una particula en un potencial gravitaciodal Asi, el
campo gravitacional de un objeto masivo puede interpretarse como una
curvatura del espacio-tiempo; la trayectoria de una particula en ese campo
como una geodésica en el espacio-tiempo correspondiente.



Las consideraciones anteriores condujeron a Einstein a la idea de que
el espacio-tiempo es riemanniano y definido por una métrfc@dsa un
campo gravitacional débil, la métrica se reduce a la forma (2.9), pero, en
el caso general, el campo gravitacional esta definido por el tggsor
Nétese que en fisica newtoniana, el campo gravitacional se define por una
funcion potenciatb.

Ahora bien, en fisica clasica, una distribucion de masa dada por una
densidado produce un potencid@ que satisface la ecuacion de Poisson:

V2d = RnGp (2.12)

En 1915 Einstein encontrd la generalizacién de esta ecuacion en la
forma:

1 8nG
Rap =5 8apR = 3 Tap

(2.13)

donde Rg es el llamado tensor de Ricci, que se construye a partir de
segundas derivadas del tensor métgigo R es la traza. deqRy Tqp €s el
tensor de energia-momento que aparece en relatividad. Para la métrica
(2.9), la Ec. (2.13) se reduce a la de Laplace,

V2¢ =0 (2.14)

La ecuacién de Einstein es en realidad un conjunto de 1° ecuaciones
en derivadas parciales para las 10 componentgg devidentemente, no
se puede encontrar una solucién general, pero si se pueden resolver la
ecuaciones en algunos casos en que las simetrias del problema conducen
simplificaciones importantes de las ecuaciones.

En una primera aproximacion tal parece que no se puede esperar une
aceptable y completa descripcion de los hoyos negros, debido a la
complejidad de las ecuaciones envueltas en ello, entre otros factores,
esencialmente la no linealidad. Afortunadamente, se ha encontrado que
poco después de su formacion, cualquier hoyo negro se vuelve
estacionario, y su campo se determina de forma Unica por un pequefio
namero de parametros conocidos; la masa, el momento angular y su cargz
eléctrica (si este se encuentra cargado). La razon fisica para esta
sorprendente propiedad de los hoyos negros es el hecho de que en s
campo extremadamente fuerte en el espacio vacio, solo hay tipos
especiales de configuraciones de campos fisicos (incluyendo el campo
gravitacional) que son estacionarios.
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Poco tiempo después de que Einstein publicé su teoria. Schwarzschild
(1916) encontré una solucion exacta de la Ec. (2.14) para el vagtoQ)T
que corresponde al campo gravitacional externo de una distribucion
esféricamente simétrica de masa. La solucién de Schwarzschild es (en
coordenadas esféricas)

-1
) dr? + r%2(d8? + sen?0d¢p?)
(2.15)

2GM 2GM
dsz=—(1— > )Czdt2+(1— 5
c?r c?r

Comparando con la métrica (2.9) de un campo débil, se ve que la
métrica de Schwarzschild corresponde al campo de una masa M, para la
cual se sabe que = -GM/r. Sin embargo, siendo una solucion exacta, la
métrica (2.15) vale aun para campos muy fuebtes’.

Lo primero que llama la atencion en la ec. (2.15) es la existencia de
un radio critico, que a partir de ahora llamaremos radio gravitacional o de
Schwarzschild

2GM

Ty

y que es exactamente el mismo que aparecié en la hipétesis de Laplace
mencionada anteriormente, es decir, el radio critico dado por la Ec. (2.2)

Cuando »rg, la métrica se reduce a un espacio plano — no hay campo
gravitacional — se dice que el espacio es asintéticamente plano.

Aparentemente, la métrica de Schwarzschild es singular =emy,
pero, como veremos mas adelante, esta singularidad es ficticia pues se
puede eliminar por una transformacion de coordenadas adecuada. La Unica
singularidad real esta er= 0.

Para una estrella cuyo radie, Rxcede yla métrica (2.15) describe su
campo externo, mientras que en el interior es valida otra métrica. Sin
embargo, si Res menor que;raparece un fenomeno nuevo. La linea de
universo de un foton que se mueve radialmente (es desirconst,
g=const.) satisface la condicién®ds 0 y, por lo tanto, de la Ec. (2.15)
resulta que

c—=4=
dr

dt ( 26M>‘1
c2r

(2.16)

Es facil ver (Fig. 2.2) que mientrasrr,, los fotones tienen lineas de
universo a 45° en el planot(r), pero a medida que nos acercamog a
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estas lineas se van cerrando, hasta que un foton emitidordesggse
queda pegado a la superficie ry y no se puede escapar!: el cono de luz
se ha cerrado totalmente. Pararg, el cono de luz se vuelve a abrir, pero

r es una coordenada temporalgspacial debido al cambio de signagge

y de g;;. Un cuerpo masivo cuyo radio es menor o igual que su radio
gravitacional no puede emitir luz — ni ningln otro objeto — y es lo que se
llama un hoyo negro. La superficie definida perry se llama “horizonte

de eventos”.
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Fig. 2.2. El cono de luz en la métrica de Schwarzschild.

Es importante notar que la singularidad real0 se encuentra dentro
del horizonte y no puede verse desde el exterior. Como resultado de estas
formas especificas, nuevos métodos se han desarrollado para analizar I
interaccién de los hoyos negros con los campos fisicos y la materia, y con
otros hoyos negros.

El término “hoyo negro” fue introducido por Wheeler en 1967 aunque
el estudio tedrico de estos objetos tiene una historia bastante larga. La
mera posibilidad de la existencia de tales objetos fue discutida por primera
vez por Michell y Laplace dentro del marco de la teoria Newtoniana a
finales del siglo XllI (Barrow y Silk, 1983; Israel, 1987; Novikov, 1990).

De hecho, en relatividad general, el problema surgié un afio después de
que la teoria fue desarrollada, es decir, después de que Schwarzschilc
obtuviera en 1916 la primera solucion (con simetria esférica) de la
ecuacion de Einstein en el vacio. En adicién a la singularidad en el centro
de simetria (er = 0), esta soluciébn agregd una singularidad en la
superficie del radio gravitacional (e 5). Mas de un tercio de siglo tuvo

gue pasar antes de poder profundizar en el entendimiento de la estructure
del espacio-tiempo en los campos gravitacionales fuertes los cuales se
obtenian como resultado del analisis de las formas “inesperadas” de la
solucién de Schwarzschild por Flamm (1916), Weyl (1917), Eddington
(1924), Lemaitre (1933), Einstein y Rosen (1935), y la completa solucion
de la formulacion del problema que se obtuvo por Synge (1950),
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Finkelstein (1958), Fronsdal (1959), Kruskal (1960), Szekeres (1960),
Novikov (1963, 1964a). Este intervalo debid estar influenciado por la
creencia general de que la naturaleza no puede admitir que un cuerpo con
un tamafio determinado se pueda comparar con su radio gravitacional; este
punto de vista fue compartido por el mismo creador de la relatividad
general (Israel, 1987). Algun interés en las propiedades de los sistemas
gravitacionales muy compactos debid estimular en los treinta después del
trabajo de Chandrasekar (1931) en enanas blancas y el trabajo de Landau
(1932), para que Baade y Zwicky (1934) y Oppenheimer y Volkoff (1939)
mostraran que las estrellas de neutrones eran posibles, con un radio de
solo algunos radios gravitacionales. El colapso gravitacional mediante el
cual una estrella masiva produce un hoyo negro fue descrito primero por
Oppenheimer y Snyder (1939).

El siguiente periodo comenzé a mediados de los sesentas cuando se
iniciaron los intensos estudios tedricos de las propiedades generales de los
hoyos negros y sus interacciones clasicas, con el trabajo de Synge (1950),
Kruskal (1960) y otros quienes obtuvieron la solucion completa del
problema de Schwarzschild, y con el trabajo de Kerr (1963) quien
descubrié una solucion que describe el campo gravitacional de un hoyo
negro en rotacion. Antes de este periodo los especialistas consideraban a
los hoyos negros como objetos muertos, la etapa final de la evolucion de
estrellas masivas, y probablemente de mas objetos masivos. Los nombres
de estrellas “congeladas” o “colapsadas” eran utilizados por los
especialistas antes del final de los sesentas para la descripcion de estos
objetos. Este punto de vista prob6 ser bastante restrictivo cuando los
procesos en la vecindad cercana de estos objetos se volvieron el foco de
interés. Ademas, eso prevenia desde el principio cualquier formulacién de
algunas ideas concernientes a los procesos fisicos involucrados. A
mediados de los sesentas una nueva aproximacion gano popularidad en la
comunidad tedrica que trabajaba en relatividad general (aunque no entre
los astronomos quienes estaban principalmente muy lejos de los
problemas de los hoyos negros, e incluso las discusiones de estos
problemas no eran bienvenidas en la “sociedad astronémica”). Este nuevo
punto de vista fue un desarrollo histérico de la ruta iniciada con el trabajo
de Oppenheimer y Snyder (1939), donde fue mostrado como se observaria
la superficie de una estrella colapsada, la cual no estaba “congelada” del
todo, pues registraba eventos tanto fuera como dentro del radio
gravitacional. Este punto de vista implicaba que un objeto formado
después de un colapso gravitacional podria considerarse en algun sentido
como un “hoyo” en el espacio-tiempo.

Los teoremas neo-clasicos establecian que los hoyos negros no tienen
atributos individuales externos excepto la masa, el momento angular y la
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carga; que el hoyo negro contenia una singularidad dentro de él y que el
area no podia decrecer. Estos y otros resultados hicieron posible construir
una imagen cualitativa de la formacidon de un hoyo negro, su posible
evoluciéon y su interaccién con la materia y campos fisicos clasicos.
Muchos de estos resultados se resumen en las monografias de Zel'dovick
y Novikov (1967b, 1971a,b), Misner, Thorne y Wheeler (1973), Hawking

y Ellis (1973), Thorne, Price y Mcdonald (1986) y Novikov y Frolov
(1989).
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Fig. 2.3 Espectro del nicleo de NGC 4151 (cuadro superior), comparado con el espectro de
la nebulosa planetaria M2-24 (cuadro intermedio e inferior), ilustrando las similitudes y
diferencias (lineas anchas y continuo en N4151). Espectro de NGC 4151 de W. C. Keel;

espectro de M2-24 de Y. Zhang & X.-W. Liu.

Mientras tanto, el trabajo observacional para los hoyos negros
intentaba alcanzar a la teoria realizada en las décadas anteriores. Aunqu
no realizadas al mismo tiempo, los primeros datos que apoyaban la
existencia de los hoyos negros — no de algunas, mas si de millones de
masas solares — se empezaban a acumular desde los 40’s. En 1943 u
articulo titulado “Emision Nuclear en Nebulosas Espirales”, Carl Seyfert
identificd 12 galaxias con un nlcleo altamente inusual. Ya que no todos
los centros de las galaxias normales contienen solamente estrellas viejas
estos nucleos tienen ‘“alta excitacidon nuclear y lineas de emision
superpuestas en un espectro normal de tipo-G. Seyfert afirmaba que esto:
“perfiles de lineas de emision mostraban que las lineas se ensanchaban
probablemente por efecto Doppler (Fig. 2.3), cuyos valores superaban los
8500 km/s para el ancho total de las lineas de hidrogeno en NGC 3526 y
NGC 7649. En nuestra Galaxia, solo las explosiones de supernova generar
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el movimiento de masas de esas magnitudes. Finalmente Seyfert noto que
estas galaxias inusuales tenian “ndcleos brillantes, apenas distinguibles
entre las estrellas”. Observaciones posteriores de escalas de tiempo de
variabilidad mostraron que muchos ndcleos Seyfert son tan pequefios
COMO unos cuantos minutos luz.

La significancia del trabajo de Seyfert no fue completamente
apreciada hasta los 50's cuando estudios de las recién descubiertas fuentes
de radio hicieron del todo claro que estos nuevos y extraordinarios
procesos fisicos juegan un rol importante en los nudcleos de las galaxias.
La mas inequivoca evidencia de esto vino desde M87, la galaxia dominan-
te en el camulo de Virgo. En 1954, Baade & Minkowski asociaron el
brillo de la radio fuente Virgo A con la aparentemente indistinguible
galaxia eliptica gigante. Encontraron que M87 contiene una fuente de
radio emitiendo plasma la cual se localiza en el nicleo. Pues, un delgado
brillo de 1 kpc de longitud emana desde el nucleo (Curtis 1918). Ademas
del hecho de que el espectro muestra que el nlcleo contiene gas ionizado
moviéndose a cientos de km/s. Es interesante que cuarenta afios después,
M87 fue la primer galaxia en la cual se pudo establecer la presencia de un
hoyo negro stpermasivo con ayuda del telescopio espacial Hubble.

Después que los pulsares (estrellas de neutrones) fueron descubiertas
a finales de los sesentas, los astrofisicos tuvieron que examinar los
prospectos de deteccién observacional de hoyos negros. El analisis de la
acrecion de materia dentro de hoyos negros aislados y hoyos negros en
sistemas binarios predecia que la acrecién en ellos constituye una
poderosa fuente de Rayos-X (Novikov y Zel'dovich, 1866; Shklovsky,
1967b; Burbidge, 1972). El progreso de la astronomia de Rayos-X y los
estudios usando satélites de Rayos-X constituyo el descubrimiento de
numerosas fuentes de Rayos-X. Las hipétesis proponian que algunos
hoyos negros se encontraban en sistemas estelares binarios.

Mas de 25 afios de constante estudio de dichos objetos proveyé la
confirmacién de la hipotesis inicial. Dandonos ahora la certeza de que los
hoyos negros de masa estelar existen al menos en sistemas binario en
nuestra Galaxia (Thorne, 1944b). Esto nos dio también una buena razén
para creer que los nucleos de galaxias activas (y posiblemente en cualquier
galaxia) y cuasares contienen hoyos negros masivos o supermasivos (ver
Blandford y Thorne, 1979; Rees, 1982; Begelman y Rees, 1996). Dos
descubrimientos de astronomos usando el Telescopio espacial Hubble
(Ford et al. 1994; Harmst al. 1994) y radio-astronomos (Miyosét al.

1995) dieron clara evidencia de enormes hoyos negros en el centro de

galaxias. En ambos casos las observaciones revelaron discos de gas
orbitando objetos centrales, lo que nos da buenos argumentos para pensar
gue se trata de hoyos negros slpermasivos.
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La discusion de los posibles aspectos observacionales del estudio de
hoyos negros mostr6 una atencion considerable al problema del
movimiento de particulas y su propagacion en los campos fisicos en el
espacio-tiempo de hoyos negros estacionarios. Este problema, el cual es
principalmente matematico y envuelve la integracién de ecuaciones de
geodésicas y la solucién (por expansion de eigenfunciones) de ecuaciones
de onda en la métrica de Kerr, las cuales ya han sido completamente
resueltas. Numerosos y relevantes resultados son resumidos en la
monografia realizada por Chandrasekar (1983).

Las noticias del posible descubrimiento de un hoyo negro en el
sistema binario de Rayos-XCignus X-1)se extinguieron cuando un
inesperado resultado obtenido por Hawking (1974, 1975) atrajo la
atencién de los fisicos a los hoyos negros. Esto fue fundamentado como
resultado de la inestabilidad del vacio en un campo gravitacional fuerte
debido al hoyo negro, estos objetos son fuentes de radiacién cuantica. La
mas intrigante propiedad de esta radiacion es su espectro térmico. En otra:
palabras, si se omite la dispersion de la radiacion por un campo
gravitacional externo, el hoyo negro emite en forma de cuerpo negro. Si la
masa del hoyo negro es pequefia este decaera es un tiempo mas corto qt
la edad del Universo. Tales hoyos negros pequefios, son ahora llamados
hoyos negros primordiales, los cuales se pudieron haber formado
solamente en una muy temprana edad de la evolucién del Universo
(Zel'dovich y Novikov, 1966, 1967b; Hawking, 1971). En principio, el
descubrimiento de los hoyos negros primordiales o de su producto al
decaer puede complementar valiosa informacién de los procesos fisicos
ocurridos en el Universo en ese periodo.

El descubrimiento de Hawking estimulo un gran nimero de articulos
los cuales analizaban especificamente las formas de los efectos cuantico:
en los hoyos negros. Incrementando una descripcion detallada de los
efectos debidos a la creacion de particulas reales escapando hacia €
infinito, un progreso sustancial fue obtenido en el entendimiento de la
polarizacion del vacio en la vecindad del hoyo negro. Este efecto es
importante en la construccidon de una completa descripcion cuantica de la
“evaporacion” del hoyo negro.

Esto es del completo interés desde hace muchos afios (20 a 25), pue
los hoyos negros eran considerados como objetos exoéticos, y la postura
general en la vasta comunidad fisica y astrofisica (es decir, entre los
cientificos que no trabajaban en este tema) de estos objetos fue
enteramente cautelosa. Ahora la situacion ha cambiado drasticamente.
Ambos se retroalimentan, puesto que los nuevos datos astrofisicos ayudar
al desarrollo de la teoria y viceversa.



BREVE HISTORIA SOBRE LOS HOYOS NEGROS

Se ha observado en sistemas estelares binarios y centros de galaxias,
que la acreciéon de gas hacia dentro del hoyo negro genera radiacién de
Rayos-X. La eficiencia de este proceso es tan alta que la acrecién de
materia dentro del hoyo negro es una de las fuentes mas poderosas de
energia en el Universo. Es el por qué los hoyos negros recientemente han
vuelto a favorecer la hip6tesis para intentar explicar los procesos de gran
energia emitida desde regiones compactas del espacio. Esto es lo que les
da a los hoyos negros su actual importancia en astrofisica.

Para explicar la generacion de las enormes cantidades de energia en
voliumenes tan compactos como sucede en los cuasares — y, aunque en
menor escala, en los nicleos de muchas galaxias — Zel'dovich y Novikov
(1964) e, independientemente, Salpeter (1964) propusieron la idea de que
en el centro de estos objetos se aloja un gigantesco hoyo negro y que la
energia se genera por acrecion de materia que cae al agujero negro.

Han surgido modelos alternativos; todos requieren de la presencia de
una masa de 2@ 10" Mg en una regiér 1pc. Podemos dividir a todos
los modelos en 3 grandes grupos:

a) Cumulos superdensos de estrellas (e.g., Spitzer, 1971; Arons
et al. 1975; Colgate, 1977).

b) Estrellas sipermasivas “espinares” o “magnetoides” (Hoyle
y Fowler, 1963; Ginzburg y Ozernoi, 1977).

¢) Hoyos negros supermasivos (e.g. Lynden-Bell y Rees, 1971;
Pringleet al. 1973).

Un prerrequisito para cualquier modelo es la acumulacién de una
fuerte concentraciéon de nada. Una vez que esta concentracion empieza a
generar energia de origen gravitacional de manera conspicua, no es
posible imaginar la evolucion de esta concentracién de masa sin que al
final se produzca un colapso total. es importante aclarar que, a diferencia
de la formacién de un hoyo negro por el colapso gravitacional de una
estrella (proceso que ha sido estudiado cuantitativamente), el proceso que
puede dar lugar a la formacion de un hoyo negro stpermasivo en el ndcleo
de una galaxia es un problema completamente abierto. A pesar de lo cual,
no es aventurado concluir que, aun sin la acumulacién de gas en el centro
de una galaxia no nos lleva directamente a la formacion de un hoyo negro
por colapso gravitacional, la progresién de las configuraciones descritas
por los modelos -@b—c, 0 b—c parece ser inexorable (Lynden-Bell,
1978; Rees, 1978)

Ya que cualquier opcion conduce finalmente a la formacion de un
hoyo negro y que, una vez formado, es la fuente de energia mas eficiente
posible, parece razonable suponer que el proceso que genera la energia de
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los cuasares y de los nucleos de muchas galaxias es la acrecion de materi
a un agujero negro stupermasivo%&a.F° Mo) en el centro.

Respecto al problema del origen de los agujeros negros en el nicleo
de las galaxias, existe una idea alternativa a la de la formacién del agujero
negro por el colapso de una enorme cantidad de masa en el nucleo de I
galaxia. La hipotesis es que dichos agujeros negros se formaron en época
muy tempranas del Universo. En este esquema, las galaxias se formariar
alrededor de los agujeros negros de origen primordial, aunque gracias a ur
mapeo (WMAP) se descarto esta posibilidad al no encontrarse in-
homogeneidades en la radiacion de 3 K (radiacién de fondo).

Independientemente de su origen, podemos partir del supuesto de que
existe un hoyo negro supermasivo en los ndcleos de las galaxias activas
(incluidos los cuasares). La siguiente consideracion es el suministro de
materia suficiente para generar energia por acrecién, o, como lo ha dicho
Gunn (1979): “el alimento del monstruo”.

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

a) gas intergalactico que llega al nucleo via perturbaciones
gavitacionales por interaccion con otra galaxia (Balick &
Keckman, 1982; Dahari, 1983).

b) gas del nacleo (Gunn, 1979).

c) gas de estrellas de la galaxia que pierden masa por procesos
convencionales [vientos, etc. (McGray, 1979)].

d) estrellas del nacleo que se desintegran (ruptura de estrellas por
fuerzas de marea) (Hills, 1975; Luminet, 1981).

El problema de como llega la materia al nicleo ha sido estudiado por
gunn (1979). Una vez acumulada suficiente materia en las cercanias del
hoyo negro, se puede pensar en dos formas de suministro: acrecion
estacionaria (e.g. Luminet, 1981) o acrecion intermitente (e.g. shields y
Wheeler, 1978; Balick y Heckerman, 1982). En el segundo caso, el
fenébmeno de actividad nuclear podria representar una fase evolutiva
“pasajera” en la vida de cualquier galaxia “normal (Krongualdl. 2003).

Se han estudiado formas de acrecién esférica del material (e.g
McCray, 1979; Marschi, 1981). Sin embargo en esta versiéon del modelo
no es posible explicar la emisién de chorros de material, fenémeno
intimamente ligado a la actividad nuclear.

El proceso de acrecién via un disco delgado es completamente
analogo al de los sistemas binarios de rayos X. Pudiéndose también
considerar los discos gruesos (en los que la presion de radiacion en la
direccion vertical es tan importante como lo es en la direccion horizontal).
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Esta razén es la aparicién de un vortice central que forma una especie de
cafién a lo largo del cual es eyectada una parte del plasma cercano al hoyo
negro.

La idea original de debe a Lynden-Bell, quien ademas sugirié (1978)
que éste es el mecanismo por el cual se forman las fuentes dobles de las
radiogalaxia; Lynden-Bell se aventur6 a postular que los cuasares, al
evolucionar, se transforman en radiogalaxias. Podemos derivar una escala
de tiempo para la vida de un cuésar dividiendo 185 &@s almacenados
en los I6bulos de una radiogalaxia tipica, pof®¥rgs/s-1 que es la
potencia tipica de un cuasar. Obtenemos 3afi6s, durante los cuales, en
este esquema, se irian formando los I6bulos por la eyeccion continua del
plasma relativista desde el cuasar. Este modelo fue desarrollado por
Blanford y Rees (1974). Existen un buen nimero de casos en los que, a
partir de observaciones radiointerferométricas, se pueden apreciar
claramente los chorros de material eyectados desde la fuente cental y
conectados con los I6bulos de las radiogalaxias (e.g. Wille. 1974;
Baldwin, 1977). Por otra parte, e varias radiogalaxias se ha descubierto
una fuente compacta de rayos X en el centro (Rees 1977).

Mas recientemente otro aspecto de la fisica de los hoyos negros se ha
vuelto muy importante para aplicaciones astrofisicas. La colision de un
hoyo negro con una estrella de neutrones o la union de un par de hoyos
negros en un sistema binario es una poderosa fuente de radiacion gravita-
cional que es suficientemente intensa como para poder detectarla con la
nueva generacion de experimentos con detectores de ondas gravitacionales
(LIGO, LISA y otros). Y la deteccion de ondas gravitacionales desde estas
fuentes requiere una descripcidon detallada del campo gravitacional del
hoyo negro durante la colision.

Esto nos lleva a una serie de planteamientos mas generales, de suma
importancia: ¢ Cual es el papel que juega el nucleo en la evolucion de las
galaxias? ¢ Representa la actividad del nicleo una fase transitoria (y tal vez
recurrente) en la vida de todas las galaxias? Y si la actividad del nicleo se
debe a la acrecién de material a un hoyo negro sUpermasivo central
¢Podemos afirmar que la ausencia de actividad indica la ausencia de dicho
hoyo negro, o simplemente, la falta (quizas temporal) de “alimento para el
monstruo™?
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CENTRO GALACTICO

El caso de un objeto masivo en el centro galactico ha ido creciendo
desde la década de 1970 con la deteccion de fuertes emisiones de radi
procedentes del parsec mas cercano (Balick y Brown 1974; Ekais
1975). No sblo es la fuente, denominada Sgr A*, extremadamente
compacta (observaciones del VLBI a 86 GHz establecen un limite estricto
de 1 UA a su tamafio, Doelemeainal. 2001), sino la ausencia de cualquier
movimiento propio apreciable implica que debe también ser muy masivo.
En el estudio mas reciente sobre el tema, Reial. (2003) argumentan
que Sgr A* debe ser de mas de 4 X I, excluyendo asi el que pueda
consistir en un grupo compacto de objetos estelares. Debido a su
proximidad (8,0 + 0,4 kpc, Eisenhawadral. 2003), el Centro Galactico se
puede estudiar en un nivel de detalle inimaginable en cualquier otra
galaxia. Movimientos propios del cimulo de estrellas que rodean Sgr A*
se pueden detectar mediante técnicas de imagen speckle (ver Cap. 4) en ¢
infrarrojo cercano. Estudios de seguimiento, realizados durante los dltimos
diez afios en el NTT del ESO vy el Telescopio Keck en primer lugar, y en
el VLT del ESO, mas recientemente, han llegado a un nivel asombroso de
0.003” (0.1 Mpc) de precision en las posiciones estelares (Eekait
1993; Ghezt al. 1998; Ghezt al. 2000; Schodett al. 2003; Ghezt al.

2003): se ha medido el movimiento propio de mas de 40 estrellas a 1.2”
de Sgr A*; desviaciones de movimiento lineal han sido detectado en ocho
estrellas y cuatro estrellas, en particular, han recorrido el pericentro de sus
Orbitas desde que se inicid el control (Gle¢zal. 2003; Schodekt al.
2003). En los tres casos en los que las 6rbitas se han localizado con
precision, las estrellas orbitan Sgr A* con periodos de entre 15 y 71 afos,
alcanzando un acercamiento de hasta 87 UA de la fuente central. Usandc
una soluciéon multiorbital simultanea, (Ghet al. 2003) se deriva una
masa central de (4,0 + 0,3) x®1d,. Lo que implica una densidad central

de masa de 4 x ¥ Mo Mpc? proporcionando una evidencia casi
irrefutable de que la masa es, en efecto, una singularidad.
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3.1 El descubrimiento de Sagitario A*

La radiofuente que conoceriamos como el objeto mas inusual en
nuestra galaxia fue descubierta del 13 al 15 de Febrero de 1974, en
optimas condiciones de visibilidad y con equipos observacionales
virtualmente sin fallos. Balick y Brown (1974) reportaron la “deteccién de
una fuerte emisién de radio en la direcciébn del parsec interior en el
corazén del nacleo galactico” después de un afio, afladiendo que la
estructura tenia un exceso de brillo debido a la temperaturd He 10

Esta primer deteccién la lograron, inspirados por una prediccion
tedrica iniciada por el descubrimiento hecho por Lynden-Bell (1969) y
Lynden-Bell & Rees (1971). Realizando la técnica de Radio interfero-
metria para obtener asi los primeros datos en Febrero de 1974. Bruce
Balick y Robert L. Brown usaron tres elementos combinados del
interferometro Green Bank con su antena de 13.5 m. Estudiando
longitudes de onda de 11 y 3.7 cm obteniendo resoluciones angulares de
0.7 y 0.3"” respectivamente. La sensibilidad de los telescopios era mucho
mas adecuada para resolver ~ 25 Jy de emision extendida del complejo
Sgr A Oeste. Brown (1982) fue el primero en usar el nombre Sgr A*
(leido como “Sagitario A estrella”) para poder distinguir la fuente
compacta de la emision del complejo mas extendido Sgr A Oeste.

La primer deteccién exitosa de Sgr A* con el VLBI (Interferémetro
de Base Muy Grande) fue hecha por étoal. (1975) en mayo de 1975
usando una base de 242 km entre el Radio Observatorio de Owens Valley
(OVRO, con una antena de 40 m) y la antena de 64 m Goldstone de la
NASA a una longitud de onda de 3.7 cm. Combinando los resultados de
varias mediciones, los autores sugirieron que la emisiéon de Sgr A* era de
tipo variable Loet al. (1975), lo que también fundamentaba la emisién
compacta en Radio “casi centrada” en el cumulo estelar observado por
Becklin & Neugebauer (1975) a 2421 con una resolucion angular de 2.5
segundos de arco.

Después de esta deteccion no se tenia claro como la radio fuente
compacta estaba realmente asociada con el centro de nuestra Galaxia, la
posibilidad de que se tratara de un objeto extragalactico fue desechada
después de la deteccidon del movimiento secular de Sgr A* hecha por
Backer & Sramek (1982). El movimiento secular se manifiesta asimismo
como el movimiento aparente de Sgr A* en el Plano Galactico con
respecto a las fuentes extragalacticas (i.e. geométricamente a una gran
distancia) y es consecuencia directa del movimiento del Sol alrededor del
centro de la Via Lactea. Mediciones actuales del movimiento propio de
Sgr A* obtenido con dos diferentes observatorios, Raidal. (1999)
usando el VLBA (Arreglo de Base Muy Grande) por un periodo de 2 afios
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y Backer & Sramek (1999) con el Gran Arreglo del NRAO (Observatorio
Nacional de Radio Astronomia) por un periodo de 16 afios. Ambos grupos
coinciden en que el aparente movimiento de Sgr A* esta contenido
enteramente en el Plano Galactico a aproximadamente 8 kpc del centro
dinamico, el movimiento propio observado de Sgr A* relativo a fuentes
extragalacticas es de 6 + 0.4 mag jmasladandose con una rapidez de
rotacion de 220 + 20 km'sLo que nos indica que el movimiento propio

de Sgr A* es consistente con el resto de los elementos en el centro de |a
Via Lactea.

3.2 Componentes

Se piensa que el centro dinamico de la Galaxia coincide con Sgr A*,
una compacta radio fuente no térmica no mas grande que 1 UA. En una
escala un poco mas grande, encontramos la configuracion espiral de "tres
brazos" de gas ionizado y polvo conocido como Sgr A Oeste la cual cubre
totalmente a Sgr A* en la Fig. 4.5, se muestra un area dec2kh la
Fig. 4.9 se muestra la distribucion estelar aphr6(casi la misma escala
espacial que la Fig. 4.5) vista por NICMOS en el Telescopio Espacial
Hubble HST. Sgr A* se encuentra justo en el centro pero no puede ser
apreciado a esta longitud de onda.

Sgr A Oeste probablemente deriva de una distribucion central de
brillo debida a las estrellas que radian como una fuente puntual. Algunas
de estas estrellas se formaron hace apenas algunos millones de afios y pc
lo tanto vemos lleno de fuentes infrarrojas en todo Sgr A Oeste. Todavia
no estamos seguros de como se pudieron haber formado estas estrellas ¢
esta configuracion (ver cap. 5).

La espectroscopia del gas caliente observada en la estructura de ls
“mini-espiral” en la Fig. 4.5 sugiere que esta se encuentra rotando a una
velocidad aproximada de 150 km alrededor de Sgr A* en sentido anti-
horario; lo cual se confirm6 con estudios de movimientos propios del
VLA, los cuales muestran ademas presencia de formas con altas
velocidades (Cap. 4) de entre 400 y 1,200 Km s

Una de las formas mas impresionantes dentro de Sgr A Oeste es la
“mini cavidad” centrada cerca de la unién de los brazos Norte y Este. Esta
forma, adyacente a las peculiares fuentes Sgr A* e IRS 16 (un cumulo
estelar de brillo azul al Este de Sgr A*), es un hoyo distinto a la
distribucion en Radio continuo (Fig. 4.5) con un diametro de 2",
correspondiente a una dimension lineal de 0.08 pc. Posiblemente este se
cred gracias a los vientos que se dispersan esféricamente debido a I
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fuente central, o tal vez a los efectos del flujo del gas en direcciéon a Sgr
A*,

En una escala mas grande (~ 3 pc) se piensa que Sgr A Oeste vive
dentro de una cavidad central la cual esta rodeada por un anillo gaseoso
alrededor del ndcleo (6 Disco Circumnuclear, CND; Beckil, Gatley &
Werner 1982; Davidsost al. 1992; Latvakosket al. 1999; Zilkaet al.

1999), que esta desprovista de gas neutro, con la excepcién de una
“lengua” de gas atomico la cual aparece en caida desde el Norte. Una
superposicion de emision de Radio continuo de Sgr A Oeste es debida a
radiacion libre-libre, una imagen mostrando la distribucién de gas
molecular (Fig. 4.6) sugiere que esta cavidad ésta llena de radiacion
ultravioleta calentando el polvo y el gas dentro de los 8 pc centrales de
nuestra Galaxia (Yusef-Zadehal.1999).

Mediciones de Radio continuo a una gran escala (~ 50 pc x 50 pc)
muestran la distribucion del gas caliente, conocida como el complejo Sgr
A el cual muestra una morfologia bastante complicada. Recientes mejorias
en la resolucion espacial y en imagenes a gran escala con el VLA han
ayudado considerablemente para poder separar las formas térmicas de las
no térmicas en esta region (Ekatsal. 1983; Yusef-Zadeh & Morris
1987; Pedlaet al. 1989) Sgr A Este y Sgr A Oeste constituyen las formas
de mayor brillo en el continuo (ver Fig. 4.3). Sgr A Este se podria tratar de
un remanente de Supernova, o un gran ejemplo de baja luminosidad de un
componente de Radio asociado con el nicleo activo de una galaxia espiral.
Observaciones de Sgr A Este muestran que esta asociado a la prominente
nube molecular que viaja a 50 kit serca de Centro Galactico. Tal
asociacion requeriria mas de®16rg de energia explosiva para el origen
de Sgr A Este, y solamente un remanente de hypernova, debido al
rompimiento de una estrella por las fuerzas de marea es capaz de
proporcionar esa energia. Por otro lado, recientes observaciones en Rayos-
X han estado a favor de clasificarlo como un joven {-afi®s) remanente
de supernova con una morfologia de una mezcla rica en metales. Con una
estructura eliptica alargada a lo largo del plano galactico con una longitud
de su eje mayor de 10.5 pc y con su centro desplazado del aparente centro
dinamico de 2.5 pc.

En una escala de cientos de parsecs aparecen estructuras filamentarias
de emisidn sincrotrén en direccion perpendicular al plano galactico. Estos
filamentos son posiblemente lineas de campo magnético (generalizadas en
la Galaxia) que son luces emitidas por electrones relativistas.

La morfologia en una regién a gran escala es muy rica. Una hermosa
(y detallada) vista del Centro Galactico a una longitud de 90 cm es
presentada por LaRoshal. 2000 (Fig. 3.1). Mas adelante mostraremos lo
relacionado a la fenomenologia y teoria del objeto mas enigmatico dentro
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de este arreglo de fuentes en el Centro Galactico. El candidato a hoyo
negro sUpermasivo, Sgr A*.
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3.3 ¢ Formacién Estelar en el Centro Galactico?

La luminosidad en el parsec central entero de nuestra Galaxia esta
dominada por el cimulo de una docena de estrellas masivas. Las 7 mas
luminosas (L > 10" Le) son moderadamente calientes (T <°18)
sUpergigantes azules y proveen la mitad de la luminosidad de esta regién
(Blum et al. 1995; Krabbeet al. 1995; Najarroet al. 1997). Debido a la
fuerte emision de la linea de Helio a 206 de estos objetos a menudo
también se les denomina como estrellas-Hel (o simplemente estrellas-He).

Tales estrellas masivas y jovenes no son exclusivas del parsec central,
pues se han encontrado también en los camulos estelares densos en el
Bulbo Galactico a unos 30 pc del centro, por ejemplo el cumulo del
Arquero o el Quintuple. Pero en contraste con estos Ultimos dos hay un
alto nimero de jévenes, masivas y calientes estrellas-He en el parsec
central, donde las intensas fuerzas de marea, los campos magnéticos y los
vientos presentan un serio obstaculo para los procesos de formacion de
estrellas, los cuales no se pueden explicar aln con las teorias de evolucién
estelar (e.g. Eckarét al. 1999b; Thornleyet al. 2000). De hecho, la
existencia de un gran numero de estas estrellas se ha usado como
argumento contra la existencia de un hoyo negro supermasivo en el GC
(Sanders 1992). La naturaleza y existencia de estas actualmente es uno de
los grandes enigmas en el estudio del GC (e.g. Morris 1993; Momis
1999).

Como evidencia adicional de la presencia de estrellas tempranas en el
cumulo central tenemos que: en las observaciones espectroscopicas la
fortaleza disminuye en la forma de la banda principal de absorcion del CO
en los 5 a 10 segundos de arco centrales, lo cual es indicacién de un
reducido porcentaje de estrellas tardias en esta parte del cimulo central.
La posible destruccion de las envolturas de las brillantes estrellas tardias y
sUpergigantes en la region central lo discuten leal. (1982), Phinney
(1989), Sellgreret al. (1990); Halleret al. (1996); Genzekt al. (1996) y
Alexander (1999). Una vision alternativa es que la forma de CO se diluye
cuando cae hacia el centro debido a la presencia del brillo de las estrellas-
He tempranas (e.g. Sellgrenal. 1990; Eckaret al. 1995; Krabbeet al.

1995; Genzett al. 1996; Halleret al. 1996).

En analisis mas recientes de la poblacion estelar y la evolucion del
entorno del cumulo estelar central, usando conteos de estrellas e indice
fotométricos de CO, Genzet al. (2003b) concluyeron que el porcentaje
de estrellas con formas de absorcion de CO decrece cerca de Sgr A*. En
combinacion con evidencia espectroscépica que muestra que las estrellas
gue estan dentro del entorno inmediato a Sgr A*, i.e. el también llamado
cumulo Sgr A*, tal vez estrellas tipo O/B (diagrama H-R), se tienen evi-
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dencias considerables de la presencia de estrellas jovenes dentro de
algunos segundos de arco centrales. Su naturaleza no es discutida, sii
embargo, pueden también ser objetos exoéticos que aparezcan coma
jévenes estrellas.

Si las potenciales estrellas de tipo O/B y las estrellas-He son efectiva-
mente estrellas normales y no los objetos exéticos que solo aparentan se
estrellas jévenes, estas debieron de haberse formado hatafo40Si la
formacion de estrellas todavia esta en proceso en el cumulo central, es
posible que aun existan estrellas jovenes en esta region. Y estas muy
jovenes estrellas pueden aun permanecer embebidas en su caparazon c
gas y polvo de donde se formaron.



4
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Observaciones en el Infrarrojo (IR) hicieron posible superar las 25 a

30 magnitudes de extincion presentes en el visible. Mediciones con los
mas recientes observatorios y camaras muestran que la distribucién de
masa es consistente con un objeto compacto stpermasivo de 3 © 4 x 10
Mo. Ahora sabemos que el objeto central esta asociado también a
emisiones de Rayos X y a una fuente infrarroja altamente variable y
ademas muestra numerosos destellos. Se mostraran los resultado:
observacionales que nos han llevado al conocimiento acerca de las
propiedades del cumulo estelar, las estrellas, el medio interestelar y la
fisica del hoyo negro en el centro de la Via Lactea.

4.1 Obtencién de Datos

El rol de todo telescopio es el de almacenar la mayor cantidad de luz
posible en su foco para enviarlo a un detector. Los Radio telescopios que
son mas viables para estudiar el centro galactico, operan en forma similar
que los dispositivos 6pticos, aunque con algunas diferencias que tienen
gue ver con la longitud de onda de la radiacién. La luz visible tiene una
longitud de onda de sélo 0.0001 centimetros, asi que incluso un telescopio
con un didmetro de 1 metro puede crear imagenes con una buena nitidez
Pero la luz con una longitud de onda de 1 centimetro llenaria un
dispositivo con s6lo 100 crestas, produciendo una resolucidon mucho mas
pobre y una imagen poco satisfactoria. Para lograr el mismo efecto con un
radio telescopio, el espejo, o el plato, debe ser cerca de 10.000 veces ma
grande (aproximadamente 10 kildbmetros de diametro).

Para un telescopio de Radio, el receptor es una combinacién de una
antena de alimentacién en el foco, un amplificador (ya que la sefial suele
ser muy débil) y un detector de luz. Funciona midiendo la intensidad de
las ondas de radio en cada punto de la porcién de cielo que se esté
estudiando, y luego convierte esta radiacion en un color que el ojo humano
pueda reconocer.
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Fig.4.1.La radiacion en longitud de Radio, mucho mas grande que las particulas de polvo
(con un tamafio aproximado de 0.0001 cm) del medio interestelar atraviesa las nubes de
polvo sin sufrir atenuacion. Se presenta esta imagen de 90 cm. de longitud de onda del
centro galactico notando que es una de las regiones mas brillantes e intrigantes del cielo.
Obtenida con el VLA (Very Large Array), esta imagen en Radio cubre un area de 1000 afios
luz por lado, mostrando una morfologia contrastante con una imagen 6ptica en la cual la
region central aparece oscurecida. No se aprecian estrellas visibles puesto que el pico de
radiacion de estas es en el infrarrojo o en el ultravioleta. La emision de Radio aqui, parece
haber sido producida por un remanente de Supernova (estructuras circulares), radiacion
sincrotrén, vientos y gas hidrogeno altamente ionizado. El cuadro central muestra la regién
brillosa aumentada en la Fig. 4.2 (imagen de N. E. Kassim et al., Naval Research
Laboratory, Washington, D.C.)

La Fig. 4.1 por ejemplo, es un mapa de intensidad de 90 centimetros
de radio desde el centro galactico, convertida en una escala mévil pre-
seleccionada de colores que nuestros ojos pueden interpretar. De la
adecuada eleccion de los colores se preserva nuestra intuicion acerca de
gué regiones son brillantes y cuédles no lo son.

Esta vista de 1000 afios luz es la mas grande y la mas sensible imagen
de radio hasta el momento del centro de la Via Lactea obtenida con tan
alta y uniforme resolucion.

La caracteristica mas prominente en esta imagen es la concentracion
central brillante, conocida como Sagitario A, en la que se asientan en una
caldera hirviendo, remolinos de gas, estrellas implotando y burbujas
explotando, todos elementos identificables en las imagenes tomadas con
una ampliacién cada vez mayor.

Se observan delgados filamentos azules saliendo desde la mancha
central de luz en la Fig. 4.2 atravesando el plano galactico, que se extiende
desde la parte superior izquierda a la inferior derecha. Trazan la
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configuracién de la intensa actividad de campo magnético en esta region,
y son evidentes también en la parte inferior de la imagen de magnificacion
de la Fig. 4.1, identificados por las lineas de color amarillo claro,
cruzando por el centro de la fotografia. Estos filamentos, son producidos
por particulas muy energéticas arrojadas alrededor de las estrechas linea
de campo magnético. Se ha sugerido también que estos filamentos puede
ser los restos de nucleos galacticos sembrados por cuerdas cosmicas. Esi
hipétesis no parece ser sostenible ya que no hay manera natural de enlac
de las propiedades de estas entidades especulativas a la morfologia real d
los hilos observados.

Fig. 4.2. Ampliacion de la parte central de la figura anterior. Producida con el VLA muestra
una intensidad de radiacién de 20 centimetros producida en su mayor parte por el gas
caliente magnetizado entre las estrellas. Cubriendo un par de cientos de afios luz por lado,
esta imagen es aproximadamente de 1/5 de la figura anterior. El plano galactico corre del
lado superior izquierdo al lado superior derecho. Aparecen formas interesantes en un
sistema de delgados filamentos, midiendo casi 3 afios luz cada uno, orientados
perpendicularmente al plano galactico. La region brillosa en forma de Roseta rodea el
centro de nuestra galaxia, la cual aparecera amplificada en las préximas imagenes. El sitio
en medio de la espiral roja es conocido como Sagitario A*, el hoyo negro sipermasivo en el
centro de nuestra galaxia. La imagen dentro del cuadro es una region de 25 afios luz y se
podra apreciar magnificada en la siguiente figura. (Imagen de F. Yusef-Zadeh y The

National Radio Astronomy Observatory/Associated Universities, Inc.)

La Fig.4.2 muestra el interior de algunos cientos de afios luz de
nuestra galaxia, en una longitud de onda de 20 centimetros. La estructure
central en forma de roseta se revela como un compuesto de varios
elementos, una cascara en expansion de una fuerte explosion que st
produjo en el centro de la galaxia en algin momento dentro de los ultimos
100,000 afios. Esta burbuja de gas caliente parece ser el remanente d
supernova, aunque es dificil de conciliar pues 50 a 100 supernovas
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tendrian que explotar simultdneamente para poder crear esta estructura.
Este remanente especial, conocido como Sagitario A Este, es Unico en
nuestra galaxia, el cual también pudo haber sido producido por la reaccién
explosiva de una estrella que se acerco al agujero negro slpermasivo,
estas explosiones deben ocurrir una vez cada 100,000 afios.

Fig. 4.3.Imagen obtenida en Radio continuo con el VLA (a una longitud de 6 cm.).Se
muestra la forma de cascar6n conocida como Sagitario A Este (azul claro y verde). En el
centro de este cascaron se puede observar en forma espiral (mayormente en rojo) que el

plasma caliente radiado se esta enfriando. La forma roja que orbita a unos 10 afios luz del
centro de gravedad se conoce como Sagitario A Oeste. La region azul atenuada es el halo
del gas liviano alrededor del peculiar remanente (imagen de F. Yusef-Zadeh en la
Northwester University y The National Radio Astronomy Observatory).

La fuente roja junto con el remanente amarillo de la explosién es
conocida como Sagitario A Oeste. La cual se puede ver representada en
las siguientes imagenes altamente magnificadas (Fig. 4.3). Aqui se
reconoce, por primera vez la aparicion de un objeto misterioso, puntual en
el centro de la bola de color roja y amarilla. Al parecer, éste define la
ubicacion exacta del centro de la Via Lactea, y sus propiedades radiativas
son diferentes a las de cualquier otra fuente en la galaxia. Su nombre es
Sgr A*, es el rostro aparentemente de un hoyo negro gigante de millones
de masas solares localizado en medio de estas estructuras.

La region en forma de cascara en explosion de la Fig. 4.2 aparece
magnificada ain mas en la Fig. 4.3, realizada con medidas de radio a 6
centimetros. Con el uso de esta longitud de onda, somos capaces de ver
detalles tan pequefios como una fraccién de afio luz. La estructura central
roja —Sagitario A Oeste— es de apenas 10 afios luz de diametro. No se
distingue el puntual Sgr A* desde aqui, pues la escala de colores elegida
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satura la intensidad de radiacion en el medio con el fin de obtener una
vivida impresién de los tres brazos en espiral. Este gas caliente se mueve
tan rapidamente en una rotacion en sentido antihorario que las fotografias
tomadas con un intervalo de 5 a 10 afios, de hecho pueden revelar los
desplazamientos de algunas caracteristicas respecto a otras, incluso a |
distancia de 28,000 afios luz, que es donde se encuentra el centrc
galactico. La velocidad es alta, de 1,000 kilémetros por segundo en

algunos lugares, lo que indica que una fuerza gravitacional muy intensa
debe estar presente para mantener el gas y evitar que éste se escape de
galaxia. En 1980, Charles Townes y colaboradores identificaron este

movimiento, que fue en ese momento deducido de la longitud de onda de
ciertas lineas espectrales, como una pieza temprana de pruebas de |
presencia de una gran concentracién de materia oscura en el nicleo, lo qu
presumiblemente proporciona el fuerte tiron que mantiene el movimiento

del gas.

Fig. 4.4.Representacion en color falso de la estructura roja de la Fig. 4.3 que muestra la
emisién en radio a 6 cm. de gas altamente ionizado orbitando el centro galactico. Cada uno
de los brazos tiene aproximadamente 3 afios luz de longitud. Ahora se sabe que este gas est:

orbitando el centro galactico a uno 1000 km/s. La caja en el centro se aprecia amplificada

en la imagen 1.8 (imagen de F. Yusef-Zadeh en Northwestern University y The National
Radio Astronomy Observatory).

Brillante y etérea, la espiral Sagitario A Oeste (Fig. 4.4) se vuelve
armoniosa junto a la grandeza de un remolino galactico. Pero ¢por qué los
tres brazos mostrados nos maravillan? ¢ Estan estos realmente conectados
Un vistazo a la Fig. 4.6 pone de manifiesto que al menos uno de estos
miembros — abajo a la derecha — esta raspando el borde interior de un
anillo en forma de toro de gas molecular. Tenemos algunas pruebas segur
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las mediciones de la velocidad del gas muestra mas adelante en la Fig.
4.23 de que el brazo vertical es en realidad una lengua de gas en caida
hacia el nucleo.

Fig. 4.5.lmagen realizada a 2 cm de longitud de onda de Sgr A Oeste y Sgr A*. La forma
cometaria al Norte de Sgr A*(identificada como la parte mas brillosa en esta imagen) esta
asociada con la luminosa estrella IRS 7 vista en su correspondiente ubicacion en la Fig. 4.9

(imagen de F. Yusef-Zadeh en Northwestern University y The National Radio Astronomy

Observatory).

La Fig. 4.5 muestra evidencia de una interaccién dindmica entre los
principales componentes en este sitio. Al norte de Sgr A*, uno puede notar
una forma cometaria con una cola apuntando hacia afuera del nucleo.
Fotografias infrarrojas de la region (véase la Fig. 4.9) revelan la presencia
de fuertes vientos emisores de estrellas cuya expulsion en masa
combinada alcanza los niveles de una masa solar cada par de siglos, que es
suficiente para evaporar una gigante roja y conducir el flujo de salida
hacia arriba para latitudes galacticas altas.

El objeto principal de aqui, Sgr A*, no se inmuta con la conmocién de
los alrededores. Una inspeccion de esta posicién demuestra que no ha
cambiado respecto a la ubicacién relativa de cuasares distantes a lo largo
de varias décadas de monitoreo de radio continuo.

La estructura espiral de Sgr A Oeste ofrece un marco de referencia
util para el montaje mostrado en la Fig. 4.6. Esta imagen muestra la
interaccion entre dos componentes elegidas para revelarse con una luz de
color muy diferente. Por ahora sabemos acerca de los tres brazos en
espiral, cuyo movimiento de barrido suave esta anclado a Sgr A*. Pero,
con sensores que detectan la radiacion infrarroja lejana, también vemos la
manifestacién de un toro molecular (convertido aqui, en violeta), en orbita
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alrededor del nicleo en la rotacion en sentido antihorario. Su aspecto
fragil contrasta con la cantidad de masa que contiene, al menos 10,000
masas solares de gas molecular llenando este anillo. Lo vemos en
longitudes de onda infrarrojas, debido al polvo caliente atrapado en su
interior. Cerca de Sgr A*, una docena de estrellas azules brillantes (véanse
las Figs. 4.7 y 4.8) impulsando 10 millones de masas solares al valor de la
radiacién oOptica y ultravioleta, que es fuertemente absorbida por el polvo.

Fig. 4.6.Radio imagen del gas ionizado (Sgr A* Oestd)=al.2 cm mostrando la aparicién
de los tres brazos en naranja, sobrepuesta a la emisiéon de HCN mostrada en rojo. La
mayoria del gas ionizado esta distribuido en la cavidad molecular. A la distancia del centro
Galactico esta imagen corresponde a un tamafio aproximado de 4 pc por lado (imagen de F.
Yusef-Zadeh, Melia & Warde 2000).

El toro y el anillo realizan por separado el movimiento en los ejes
rigidos vinculados al eje comun centrado en Sgr A*. A medida que
descubrimos cada entidad dinamica nueva, invariablemente también
discernimos su conexion directa a esta ancla masiva, ya sea gas
enrarecido, una estrella en 6rbita o una gran estructura ordenada enroscad
de campos magnéticos.

Hemos explorado el centro galactico, casi exclusivamente mediante
ondas de radio, descubriendo la estructura y actividad para la que ni
siquiera las mejores imagenes 6pticas de la regién de Sagitario han podidc
sentar un precedente. El espectro de la radiacién es mucho mas amplio qu
esto, y sin embargo seria absurdo para nosotros creer que hemos agotad
nuestras posibilidades de exploracién. El polvo espacial causa un gran
perjuicio a nuestras capacidades de imagenes sélo para la luz visible, y
aun no hemos aprovechado la posibilidad de buscar en Sagitario con un
telescopio infrarrojo (aparte de nuestro escrito de gran visién infrarroja del
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toro molecular en la Fig. 4.6), o registrar las ondas de la luz en longitudes
de onda mas corta, rayos X y rayos gamma. Las observaciones de estos
rayos, los cuales pueden rebotar en las particulas de polvo, no siendo
detenidos gravemente, se hacen mejor desde el relativo vacio del espacio.

Por ahora, nuestra bhitacora se puede resumir esquematicamente, como
se muestra en las Figs. 4.7 y 4.8. Las cuales ilustran los principales
elementos en juego, cerca del centro galactico. El cumulo de estrellas
brillantes y azul a la izquierda en realidad no esta aislado, sino que
representa una concentracion de tales objetos presentados con mas detalle
en una fotografia real de esta region (Fig. 4.9). Y a la derecha de nuestro
objeto principal, lo que parece ser una mini-cavidad en uno de los brazos
espirales, que puede haber sido producida en parte por el efecto de un
viento en la direccién de Sgr A*. Se cree que el poderoso viento de las
estrellas brillantes y azules se centra gravitacionalmente en el masivo
objeto central, que produce un tren de burbujas de plasma que ayudan a
forjar el gas caliente ionizado, el cual es barrido hacia el material en
orbita. No hay duda de que el centro galactico es una region compleja, con
una forma Unica forjada por sus objetos y sus interacciones relativas. Mas
adelante mencionaremos el papel desempefiado por las estrellas en el
conjunto Sgr A*.

4.2 Telescopios Empleados

Somos afortunados en poder desarrollar herramientas para detectar
ondas de Radio, pues estas han abierto el brillo a nuevas vistas de los
cielos. La ondas de Radio tienen una longitud de onda de un centimetro o
mas, mucho mas grandes que el tamafio de los granos de polvo en el
espacio. Evitando asi al polvo y no teniendo un efecto discernible, al
realizar observaciones del centro galactico usando radio telescopios.

El despliegue del telescopio espacial Hubble en érbita alrededor de la
Tierra es uno de los avances cientificos mas notables de la historia. Su
amplia gama de instrumentos incluye una cadmara de 1,6 micrones, con la
capacidad de tomar fotografias de rayos infrarrojos de los cielos con una
claridad nunca antes alcanzada en la historia humana.

Mirando hacia el centro galactico, el Telescopio Espacial Hubble
registré la imagen que se muestra en la Fig. 4.9, que finalmente nos revela
el camulo estelar denso comprimido dentro de los 2 afios-luz interiores de
nuestra galaxia, la misma region vista en longitudes de onda de radio en la
Fig. 4.5. Sgr A* como un fantasma se esconde en el centro mismo de esta
imagen, pues no emite en luz infrarroja asi que no tenemos forma de
estudiarle directamente con el Telescopio Espacial Hubble. Sin embargo,
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su influencia sobre las estrellas que lo rodean es enorme, porque es actual
mente el mejor medio que tenemos de la medicidn de la masa de Sgr A*.

Fig. 4.7.Dibujo esquemético que muestra la coleccion de fendémenos astrofisicos existentes
en los 15 afios-luz centrales de nuestra galaxia, los cuales estan dentro de la cavidad del
disco que rodea el nucleo. La fuente dominante de gravedad es Sgr A*, lo que nos da una
indicacion de que se trata de un hoyo negro stipermasivo. El cimulo més cercano (IRS 16)
que consta de al menos un par de docenas de estrellas azules, bafiando la cavidad entera
con radiacion y al parecer es la fuente de un poderoso viento que es llevado hacia afuera a
una velocidad superior a los 700 km/s. Este viento es la causa aparente de la cola cometaria
asociada con la gigante roja IRS 7 en la Fig. 4.5. La region alrededor de Sgr A* se
amplifica en la Fig. 4.7 (llustraciéon de Linda K. Huff).

Fig. 4.8.La existencia de un peculiar hoyo (conocido como la “mini cavidad”) en el gas con
radio emisién alrededor de Sgr A* es debido en parte a los efectos de los vientos emanados
de las estrellas azules a la izquierda y esta gravitacionalmente centrado en el hoyo negro

supermasivo Sgr A* (ilustracion de Linda K. Huff).
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Fig. 4.9.Fotografia de Cercano-IR de los 2 afios luz interiores de nuestra galaxia, tomada
con NICMOS, el detector de 1-6 micras a bordo del Telescopio Espacial Hubble. Muestra la
presencia de un cimulo estelar denso rodeando el nicleo. El campo es el mismo que el de la
Fig. 4.4, la diferencia es la longitud de onda. Con esta, se pueden ver la mayor parte de las

estrellas pues emiten mayormente en esta frecuencia, mientras que en las imagenes
anteriores lo que se observaba era la radiacién emitida por el gas difuso entre las estrellas.
(Imagen de M. Rieke y el equipo de NICMOS en la Universidad de Arizona).

La fuente mas importante para la radiacion de alta energia es
claramente el centro galactico, la cual ilumina los 2000 afios-luz interiores
de la Via Lactea. Curiosamente, el centro de gravedad no es Sgr A*, como
muchos esperaban, aunque los agujeros negros pueden ser fuentes
prodigiosas de poder, son los restos explosivos Sagitario A Este (Fig. 4.2).

El desafio de identificar estrellas individuales en la confusion del
movimiento y la luz a la distancia del centro galactico puede llevarse a
cabo ya sea moviendo el telescopio sobre la atmdsfera de la Tierra, o
mediante el empleo de una técnica bastante inteligente para quitar el brillo
estelar de la tierra. El problema es que el aire se mueve de forma desigual,
lo que distorsiona la luz estelar fugazmente, aunque significativa, de modo
que una larga exposicion del cielo produce una imagen borrosa. La técnica
desarrollada para contrarrestar la pérdida de foco es bastante simple, ya
gue resulta, que solo requiere la toma de miles de fotografias rapidas de
alta resolucion en lugar de una Unica fotografia de larga exposicion. Si
bien cada instantanea en esta secuencia es algo débil, una imagen brillante
en general todavia se puede producir si estas fotografias se suman,
apiladas una encima de la otra, pero muy ligeramente desplazadas entre si
en la cantidad justa para compensar el movimiento de la imagen inducida
por las distorsiones atmosféricas. La resolucion alcanzable con esta
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técnica, utilizada por ejemplo el Telescopio de 10 metros Keck 1 — el
telescopio mas grande del mundo infrarrojo — en Mauna Kea en Hawai.

4.3 Técnicas de Deteccion

El contenido de materia en el centro de la galaxia es mucho mayor de
lo que imaginamos basados en las estrellas que actualmente vemos usand
la también llamada técnica mover y afadir. EI término materia "oscura" ha
llegado a simbolizar la fuente de la gravedad fuerte, a menudo medida en
ciertos paquetes del universo, cuando el contenido estelar pobre — la
materia "visible" - no parece darse a la tarea de proporcionar el tirén
necesario. Se hizo evidente que la materia visible cerca de Sgr A* puede
ofrecer como mucho un uno por ciento de la atraccion necesaria para
mantener esta volatil region en el arnés, lo que implica que un componente
oscuro abrumador, o componentes préximos estan al acecho.

4.4 Imagenes Speckle

También conocida como Estronomia de videdes una serie de técnicas

de alta resolucion de imagenes astronomicas basadas ya sea en el métoc
shift-and-add (cambiar-y-afiadir'mnagen de apilamiento') los métodos

de interferometria de moteado. Estas técnicas pueden aumentar
drasticamente la resolucién de telescopios terrestres.

El principio de todas las técnicas consiste en tomar exposiciones breves de
los objetivos astronémicos, y luego procesar las imagenes a fin de
eliminar los efectos atmosféricos en las fuentes astronémicas. El uso de
estas técnicas llevaron a una serie de descubrimientos, incluyendo miles
de estrellas binarias que de otro modo se verian como una estrella sencill
a un observador visual trabajando con un telescopio de tamafio similar.

En teoria, el limite de resolucion de un telescopio esta dado en funcién del
tamafio del espejo principal, debido a los efectos de la difraccion de
Fraunhofer. Esto se traduce en imagenes de objetos distantes esparcidas ¢
un pequefio sitio conocido como el disco de Airy. Un grupo de objetos
distribuidos en una distancia inferior a este limite aparentan un dnico
objeto. Asi, los telescopios mas grandes no solo pueden ver objetos
tenues, puesto que recogen mas luz sobre un espejo mas grande, sin
también son capaces de obtener imagenes de los objetos mas pequenios.
Tomando en cuenta los limites practicos impuestos por el ambiente, cuya
naturaleza aleatoria interrumpe el Gnico punto del disco de Airy en un
patron de manchas de tamafio similar a las que cubren un area muchc
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mayor. Para un seeing (visidn) tipico, los limites practicos de resolucion
estan en los tamafios del espejo debido a los limites mecanicos existentes,
en un espejo de diametro igual al pardmetro astronémico de sgéiag r
unos 20 cm de diametro para observaciones visibles en buenas
condiciones. Por muchos afios el rendimiento de los telescopios fue
limitado por este efecto, hasta la introduccién de la interferometria de
moteado (speckle) y la éptica adaptativa como formas para eliminar esta
limitacion.

La imagen Speckle recrea la imagen original a través de técnicas de
procesamiento de imagenes. La clave de la técnica, encontrado por el
astrénomo David L. Fried en 1966, fue tomar imagenes muy rapido en la
cual la atmoésfera esta efectivamente “"congelada"” en el lugar. Para
imagenes infrarrojas, los tiempos de exposicién son del orden de 100 ms,
pero para la regidn visible baja a tan sélo 10 ms. En las imagenes en esta
escala de tiempo, o mas corto, el movimiento de la atmésfera es
demasiado lento para tener un efecto, las motas registradas en la imagen
son como una instantanea de la atmosfera en ese momento.

Por supuesto, hay un inconveniente: la toma de imagenes en cortas
exposicion es dificil, y si el objeto es demasiado débil, no es suficiente
capturarlo para que el analisis sea posible. Los primeros usos de la técnica
en la década de 1970 se realizaron con técnicas fotograficas limitadas,
pues como la pelicula fotogréafica capta so6lo el 7% de la luz entrante, sélo
los objetos mas brillantes podian ser tratados en esta forma. La
introduccién de los CCD en la astronomia, que capturan mas del 70% de
la luz, aumentaron las aplicaciones practicas enormemente, y hoy en dia la
técnica se utiliza ampliamente para objetos astronémicos brillantes (por
ejemplo, las estrellas y los sistemas de estelares).

Méas recientemente, otro uso de la técnica se ha desarrollado para
aplicaciones industriales. Para el brillo de un laser (cuyo frente de onda
suave es una excelente simulacion de la luz de una estrella distante) en una
superficie, el patron moteado resultante puede procesarse para dar
imagenes detalladas de los defectos en el material.

4.4.1 Tipos de imagenes speckle

Técnicas basadas en el método shift-and-add (cambiar-y-afiadir)

En esta técnica llamada cambiar-y afiadir (también llanmadgen de

apilado), las imagenes de una exposicion corta se alinean para la fuente
brillante, obteniendo un promedio para dar una imagen de salida Gnica. En
el enfoque de la imagen, s6lo se seleccionan las mejores exposiciones
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cortas. En las primeras técnicas shift-and-add las imagenes se alineaban d
acuerdo con el baricentro de la imagen, dando una cociente de Strehl
general mas bajo.

Técnicas basadas en la interferometria de speckle

En 1970, el astronomo francés Antoine Labeyrie demostré que se podia
obtener informacién sobre la estructura de alta resolucion del objeto de los
patrones de speckle mediante el analisis de Fo(intmrferometria de
moteado) En la década de 1980 se desarrollaron métodos que permitian
reconstruir las imagenes interferométricamente para estos patrones de
moteado.

Un tipo mas reciente de la interferometria de speckle Illamado
enmascaramiento speckle consiste en el calculo del biespectro o cierre de
las fases de cada una de las exposiciones cortas. El "promedio
biespectral, entonces se puede calcular y luego invertirlo para obtener
una imagen. Esto funciona especialmente bien con las mascaras de
apertura. En este arreglo la apertura del telescopio se bloquea excepto po
unos pocos agujeros que permiten que la luz atraviese, creando un
interferometro éptico pequefio con un poder de resolucion mejor que la del
propio telescopio. Esta técnica de apertura de enmascaramiento fue
desarrollada por el Grupo de Astrofisica Cavendish.

Una limitacidn de esta técnica es que requiere el tratamiento por
ordenador extensa de la imagen, que era dificil de conseguir cuando la
técnica se desarroll6 por primera vez. Aunque la casi-universal Data
General Nova sirvid bien para este papel, era lo suficientemente lenta
como para limitar la aplicacién s6lo a objetivos "importantes”. Esta
limitacién ha desaparecido en los Ultimos afios conforme la potencia de
computacién ha aumentado, y hoy en dia los ordenadores de escritorio
tienen potencia mas que suficiente para hacer este tipo de tratamiento
como una tarea trivial.

4.5 Optica Adaptativa en Telescopios Sencillos

En telescopios sencillos la difraccion limita a las imagenes que
podemos obtener en tiempo real usando sistemas de 6ptica adaptativa (e.c
Tyson 1998). En la proxima seccion se describe como trabajan estos
sistemas y como se usan para imagenes de alta resolucién angular y
espectroscopia. También se da una descripcion cercana de como los
sistemas de Optica adaptativa se usan para observar el Centro Galactico.
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4.5.1 Imagenes con Optica Adaptativa

La Optica adaptativa permite una correccion en tiempo real de las
molestas influencias en la forma del frente de onda entrante en la apertura
del telescopio. El frente de onda inicial del objeto astronomico se puede
apreciar de forma plana justo fuera de la atmosfera terrestre. Esta viaja
aproximadamente 20 km a través de la turbulenta atmosfera, Cruzar el
didmetro de un gran telescopio, acumulando errores de fase de algunos
micrometros. En muchos sistemas la baja componente de la frecuencia de
la visiébn (seeing) — el movimiento de la imagen — es corregida por
separado por un sensor tip-tilt (extremo-inclinado) y el correspondiente
espejo de correccién. La parte de alta frecuencia de las fluctuaciones es
tomada por encima del sistema Optico adaptivo y requiere correcciones en
la escala de tiempo del orden de unos 10 a 100 Hz. El circuito corrector
tiene entonces que correr a multiples frecuencias. La forma del frente de
onda es medida por un sensor de frentes de onda. El cual corrige una
fraccion pequefia de la longitud de onda observadaO (a A/50)
aproximadamente cada milisegundo. En un sistema convencional AO
(Optica Adaptativa) la luz con longitudes de onda de seccién corta de 1
pum es enviada al sensor de frente de onda mientras que la luz de seccion
grande de Jum es enviada al instrumento cientifico mostrado en la Fig.
4.10

Fig. 4.10.Vista esquemética de un tipico circuito de éptica adaptativa

Los sistemas de 6ptica adaptativa miden y corrigen la funcién de
transferenciaT(u,v). Y corrigen las posibles aberraciones estaticas
contenidas en la funcion de transferencia del telescOgioyv) y las
aberraciones atmosféricas de alta frecuencia descritas por la funcion de
transferencia de la vision (seein@)(u,v). Las condiciones de vision
(seeing) en el Cercano Infrarrojo (NIR) son mucho mejores que en el
visible, aqui los requerimientos en un sistema AO (tiempo de coherencia
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atmosférica y el diametro Fried de las celdas de seeing) son mucho mas
altos. En astrofisica observacional, los sistemas corrientes de AO son
preferentemente usados para corregir imagenes a grandes longitudes d
onda de mas dem.

Hay dos tipos de sensores de frente de onda usados frecuentemente
Los Shack-Hartmann y los sensores de curvatura de frente de onda.

En un dispositivo Shack-Hartmannla pupila del telescopio es
subdividida en mudltiples sub-pupilas cada una resultando en una imagen
de una fuente de luz (estrella guia o laser de calibracién) en el detector. De
la imagen resultante uno puede medir la pendiente del frente de onda en le
posicién de las sub-pupilas del desplazamiento de las imagenes de la
estrella de referencia con respecto a la posicién de referencia (Fig. 4.11)
Esta posicién se calibra usando una fuente de luz interna (e.g. un laser).
Los sensores de curvatura de frente de omaleen medidas del frente de
onda usando pares de imagenes extra-focales. Las diferencias entre ello:
son proporcionales a la curvatura del frente de onda como funcién de la
posicion en la pupila. Con ambos métodos, la percepcién del frente de
onda esta dada en una estrella guia, o también en el mismo objeto
observado si es suficientemente brillante y compacto (o si tiene gradientes
de luz suficientemente intensos). Las medidas en el infrarrojo se pueden
representar en el visible, o en el mismo infrarrojo si la estrella guia es
también tenue en el visible y/o cercana al objetivo que sirve como fuente
de referencia visible. Sin embargo, actualmente solo el sistema AO NAOS
(Sistema de Optica adaptativa Nasmyth) en la unidad del VLT (Gran
Telescopio) de la ESO (Observatorio Europeo Austral) en el telescopio 4
esta equipada con un sensor de frente de onda infrarrojo, dandole al
sistema combinado NAOS/CONICA capacidades Unicas.

La correccién del frente de onda en los sistemas de Optica adaptativa
se realiza con un espejo deformable el cual se localiza cerca de la pupila
de la imagen de una capa atmosférica conjugada y tiene un diametro del
orden de 10 a 20 cm. Este espejo con un arreglo de actuadores adaptadc
al sensor de frente de onda conjugan las formas de las aberraciones
medidas para corregir el frente de onda. La correccion del frente de onda
en los sistemas de Optica adaptativa usan el sensor de frentes de ond
Shack-Hartmann el cual usualmente esta hecho con un espejo deformable
el cual esta soportado por actuadores piezoeléctricos individuales. Para los
telescopios de 8 m y la correccién del frente de onda en el cercano
infrarrojo se requieren unos cientos de actuadores. En un sistema con
sensores de curvatura la correccién esta usualmente acompafada con u
espejo adaptivo dimorfo, hecho con dos platos piezoeléctricos
emparejados.
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Fig. 4.11.Tipica imagen de una estrella producida por un sensor de frente de onda Shack-
Hartmann

El circuito de control entre el sensor de frente de onda y el espejo
deformable es llevado a cabo por una computadora en tiempo real. Con
Unicamente 1 milisegundo o menos el sistema usa las mediciones del
sensor de frente de onda para calcular los comandos hacia el espejo
deformable. Esta es la razén de porque las estrellas brillantes necesitan
fuentes de referencia (con magnitudes con un brillo de al menos 17 en el
visible y un brillo de casi 10 en el IR). Los esquemas de correccion
incluyen métodos de correccion: zonales o modales.

En el control zonal, cada zona o segmento del espejo es controlado
independientemente por sefiales de frente de onda que son medidas por la
sub-apertura correspondiente a esa zona. En el control modal, el frente de
onda es expresado como combinacion lineal de modos de frentes de onda
basicos que ajustan la medida frontal de fase.

Los sistemas de control modal son muy flexibles y permiten limita-
ciones de ciertos espectros de modos basicos o elegir a priori ciertas
compensaciones para aberraciones fijas.

La actual forma de funcionamiento del sistema depende fuertemente
de diversos factores: Las caracteristicas de la estrella guia, las propiedades
espaciales y temporales de la atmosfera, la agitacion del viento en el
telescopio. El objetivo por supuesto es obtener una correccion estable de
la imagen para permitir una larga integracion temporal. Si la correccion es
menos estable (o si la fuente observada es tan brillosa como para permitir
largas exposiciones) uno puede obtener series de imagenes AO asistidas —
similar a las técnicas interferométricas de observacién Speckle — pero con
tiempos de integracion en el rango de algunos segundos. Después mas alla
del post-procesamiento y seleccion de imagen semejante a los “modos
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hibridos” resultara que la resolucién angular de las imagenes esta muy
cerca del limite de difraccién.

Las restricciones atmosféricas para la operacion de AO en el IR es
menos severa que en el éptico. La operacion de la Optica adaptativa es
fuertemente afectada por el tamafo del angulo isoplanatico. En el
infrarrojo esto es usualmente del orden de 20" y se encoge hasta menos de
5” en el optico. Sin embargo, también a longitudes de@Rde la
cobertura celeste, i.e. la probabilidad de encontrar un brillo idéneo de una
estrella de referencia en el parche isoplanatico alrededor del objetivo
seleccionado, es Unicamente del orden del 0.5 al 1%. La cobertura celeste
se puede extender usando cualquier guia laser de estrellas proyectada pc
encima del telescopio (e.g. Eckat al. 2000; Bonacciniet al. 2003;
McLean & Sprayberry 2003a) o empleando sistemas multiconjugados de
frente de onda que usan mdltiples estrellas de referencia para medir las
propiedades atmosféricas hacia el objetivo y nos proporciona el campo
correcto de visibn que es muy grande dentro del parche isoplanatico
(Marchetiet al. 2003; Ragazzoret al. 2003). Ambos métodos se estan
desarrollando actualmente y todavia no se han aplicado al centro de la
galaxia.

Fig. 4.12.Demostracion de cémo la dptica adaptativa mejora el cociente de Strehl de una
imagen con vision limitada

La éptica adaptativa de imagenes produce una funcién de dispersién
de puntos (PSF) en la que una fraccién sustancial de la luz se relne en e
nucleo de difraccién. El resto es contenida en el “pie de vision” el cual
tiene una anchura similar o mayor a la nube ya corregida para el
movimiento de la imagen (tip-tilt) (Fig. 4.12). Es frecuentemente usada la
medida de la calidad de la éptica adaptativa también llamada cociente de
Strehl. Este es definido como el cociente entre el pico de intensidad en la
AO-corregida (pero a través de efectos instrumentales y externos aun
degenerados) y la hipotética imagen limitada por difraccion completa de
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una fuente puntual, e.g. patrén de Airy. Un vistazo directo a un gran
tiempo limitado de exposicién (i.e. Optica adaptativa apagada), tiene un
cociente de Strehl del orden del 1 0 2%. Por debajo de las condiciones
optimas (vision de entrada excelente de aproximadamente 0.5” 0 menos,
una brillosa estrella de referencia, y un completo sistema operativo de
Optica adaptativa) los cocientes de Strehl de aproximadamente 50-60% se
logran de forma rutinaria a longitudes de onda demy el 70-90% a
longitudes de 4m.

Para observaciones del Centro Galactico uno esta en una situacion
afortunada al tener referencias infrarrojas y Opticas en la vecindad del
objetivo, i.e. la posicién de la radio fuente Sgr A* en el corazon del
cumulo estelar central de la Via Lactea. Alli hay 2 estrellas en primer
plano (Biretta, Lo, & Young 1982) las cuales son idoneas para analizarles
su frente de onda. La estrella 2 (USNO 0600-28579500), localizada a 30”
NNE justo en el centro, tiene una magnitud en la banda-V de ~14 (Biretta
et al.) y una magnitud en la banda-R de 13.2 (e.g. @heit. 2003a).
Actualmente para el Centro Galactico las mejores condiciones para Optica
adaptativa se han obtenido si el sensor de frente de onda esta disponible.
En el caso del circuito de correccién de Optica adaptativa puede cerrarse
en la magnitud K~6.5 de la supergigante IRS 7 (e.g. CEmnat 2001;
Schodekt al. 2002) la cual se localiza a ~5.5” al norte de Sgr A*.

Es un ejemplo de como la fase frontal atmosférica atraviesa la
apertura del telescopio la cual es calculada de las sefiales del sensor de
frente de onda siendo concisos el perfil de la situacion para el caso del
sensor de frente de onda Shack-Hartmann y el mas frecuentemente usado
control modal. Las observables son aqui los desplazamientos de las
imagenes estelares a varias posicioRgsyt,) en la imagen del sensor de
frente de onda Shack-Hartmann, corcorriendo desden =1 hastavi/2
(siendoM los gradientes medidos), a través de la apertura, la cual es
proporcional a la pendiente del frente de onda. La fase que vemos tiene
que ser reconstruida para ser expresada conveniente en términos de los
polinomios de Zernick&,(x, y). Estos polinomios corresponden al frente
de fase ortogonal individuak & 1 aK) de los modos de aberracién como
desenfoque, coma, astigmatismo y modos de gran orden. En total el frente
de fase puede ser escrita como:

¢ = 25:1 axZy(x,y) (4.1)

Aqui los coeficientes, miden la potencia contenida en cada modo.
Ya que aquM son las medidas totales, la mitad de esta cuenta es para los
gradientes de fase en la direcciop la otra mitad en la direccignes un
conjunto de ecuaciones lineales definidas
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Este conjunto se puede escribir como una ecuacion magieifB]a,
donde el vectos describe la pendiente y el vectorde los coeficientes
modales:
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La matrizB contiene las derivadas de los polinomios de Zernicke las
cuales hemos tomado aqui como las funciones de base polinomial. Otros
conjuntos de funciones de base polinomial en la pupila anular que se
pueden usar en este contexto son las funciones de Karhunen-Loeve. Los
elementos base necesitan ser linealmente independientes aunque nc
necesariamente ortogonales.
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La solucién de esta ecuacion se encuentra via la inversa de la matriz
[B] y los resultados en el vector de coeficientes modales

a=[(BTB)"'B"]s (4.6)

Conociendo los elementos del vector de frente de tageiede ser
reconstruido. Con el fin de corregir y enderezar la fase a través de la
apertura esta es necesaria para mover el espejo deformable con una sefal
apropiada que imprima exactamente una mitad de la amplitud del frente de
fase. Sig son los gradientes que resultan de los comandos del actuador
estos se pueden escribir en forma de una ecuacién mamicialG] a.
Asumiendo que uno conoce la respuesta dinamica del espejo si es
impulsado por un modo individual de un coeficiente de amplitud dado. Y
que su respuesta haya sido calibrada. Un camino para hacer esto es
exponer el espejo a una inyeccion modal constante usando una fuente de
luz artificial. En esta forma los elementos de la matriz respGeptadran
ser medidos.

4.5.2 Espectroscopia de Optica Adaptativa

Es mas ventajoso combinar una alta resolucién angular con una alta
resolucién espectral. Para el Centro Galactico esto permite medir los
espectros de alta velocidad de estrellas mas cercanas a Sgr A*. Usando
NIRSPEC (McLeanet al. 1998, 2000) detrds del sistema de 6ptica
adaptativa (AO) (Wizinowictket al. 2000b) en el telescopio W.M. Keck |l
de 10 m se puede obtener el limite de difraccion en la banda-K (2.0 a 2.4
pum) en el espectro e imagenes de estrellas en el cumulo Sgr A*. Usando
un sensor de frente de onda Optico, el limite de difraccion cercano y la
resolucion espacial se puede alcanzar con 6ptica adaptativa usando la
Estrella Guia Natural de mag R = 13.2 localizada a 30" al noreste de Sgr
A*. El espectro se obtiene usando una rejilla ancha de 2 pixeles
(3.96"x0.0036”) en modo de baja resolucién, resultando en una
resolucion espectral moderada de R/AA = 2600 (e.g. Gezamt al.

2002).

Para el NAOS/CONICA (Lenzeat al. 1998; Roussegt al. 1998;
Brandneret al. 2002) en el UT4 del VLT un conjunto de rejillas y
mascaras asociadas para espectroscopia estan disponibles. Las rejillas
tienen una anchura de 86 mas y 172 mas y una longitud de 40 segundos de
arco. El intervalo de resoluciones espectrales va da/Rx== 400 — 1400

Para NIRSPEC y NACO la dispersion espectral se realiza a través de
un conjunto de objetivos, una clasificacion de filtros y grisms. Los grisms
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son una combinacion de rejillas aplicadas en la superficie de un prisma. La
clasificaciéon de los filtros seleccionados a un orden de difraccion de la
rejilla la cual es responsable para la dispersion requerida y el prisma que
corrige el rayo inclinado debido al orden de la rejilla seleccionada. Este es
un arreglo compacto que permite preservar la dispersion del eje Optico
total.

De gran valor son las observaciones del Centro Galactico que se
obtienen ocupando espectrometros de campo integral de cercano
infrarrojo. Los cuales usan un espejo deslizante que transforma
enteramente la imagen de dos dimensiones en el equivalente obtenido pol
una gran rejilla. Después que la dispersion espectral entra en el chip del
detector los datos cubicos en tres dimensiones son reconstruidos, i.e. s
obtiene una imagen del objeto con informacién espectral para cada pixel
en la imagen (la 3a. dimensién en un cubo de datos). Esta técnica es
extremadamente avanzada para la espectroscopia de campos abarrotadc
tal como el cumulo estelar del CG. La camara 3D (Weétell. 1996;
Hofmannet al. 1995) fue el primero de esos sistemas usados en el NIR
para el Centro Galactico. Recientemente el espectrémetro de campo
integral para el cercano infrarrojo SPIFFI (Teetal. 1998; Eisenhauer
et al. 2000) entro en operacion en el VLT de la ESO. Los datos en el
centro Galactico en modo de visién limitada ya se tomo en 2003
(Eisenhaueet al. 2003b). Iniciado en 2004 SPIFFI opera en combinacion
con Optica adaptativa en el VLT (SINFONI e.g. Eisenhatiat. 2003a).

4.6 Instrumentacion para Optica Adaptativa

Existen un nimero completo de sistemas astronémicos de Optica
adaptativa en operacién. En esta seccion se restringe la discusion a
algunos de los cuales se usan mas frecuentemente para observar el Centi
Galéactico. Se dara un breve recuento de los aspectos técnicos de los
sistemas de Optica adaptativa con los cuales se ha podido obtener
imagenes de los grandes cuerpos con limite de difraccion, o cercanos al
limite de difraccion en el cercano infrarrojo de imagenes. Esta
informacion puede ser de mucha ayuda para evaluar la calidad del con-
junto de datos. Lo que nos da informacion complementaria importante que
en algunos casos requerimos para el mejor entendimiento de algunas de
las observaciones. Estas descripciones también representan un registro d
los desarrollos técnicos que empezaron los telescopios de 4 m y finalizan
el gran desarrollo y el trabajo eficiente de los sistemas de Optica adaptativa
en los telescopios de 8 m.
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4.6.1 NAOS/CONICA

NAOS/CONICA (“NACOQO”) es un sistema de OA y una camara
infrarroja del VLT en el ESO en la unidad de telescopios 4 (UT4; Yepun).
El sistema fue instalado en la primavera-verano del 2002 (Lestzeh
1998; Roussett al. 1998; Brandneet al. 2002). CONICA es una camara
infrarroja y un espectrometro agregados al sistema de OA NAOS. NAOS
esta instalada en uno de los focos de los UT4 Nasmyth. El lanzamiento del
rayo de f/15, hace una correccién para la turbulencia atmosférica y reenvia
el rayo de f/15 al CONICA. (Fig. 4.13). Habiendo pasado el plano focal
Nasmyth, el rayo es dirigido a una primer parabola colimante. Entonces es
reflejado sucesivamente dentro del filtro-inclinado y el espejo deformable.
El siguiente espejo dicroico separa el tren Optico dentro del camino de la
imagen y el camino del sensor de frente de onda. NAOS ofrece cinco
diferentes separadores de rayos dicroicos acomodados para adaptar el flujo
y las caracteristicas espectrales de la estrella guia asi como para observar
la longitud de onda deseada. En la imagen, el camino de la luz es
reenfocado dentro del plano focal de CONICA, el cual se localiza detras
de la ventana de entada en el criostato. Un compensador esférico de
dispersion (ADC) esta posicionado entre NAOS y CONICA en el caso de
observaciones a un gran angulo cenital. CONICA esta equipado con un
arreglo de 1024x1024 pixeles de InSb sensitivo de ftra.5

Fig. 4.13.Sistema de imagenes de Optica adaptativa NAOS/CONICA en el ESO en un flanco
(izquierdo) en el UT4.

El sensor de camino de frente de onda consiste en un selector de
campo (Spanoudakist al. 2000) y dos sensores de frente de onda. Los
cuales se localizan entre el espejo dicroico y el foco de entrada del WFS.
Los dos sensores de frente de onda, uno en el rango espectral visible y uno
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en el cercano-IR, realzan la cobertura celeste de los instrumentos puestc
que las fuentes con brillo en el cercano-IR son usadas por el sensor de
frente de onda asi como las estrellas guias visibles. El selector de campc
escoge a la estrella en un campo de visibn de 2 minutos de arco y
proporciona una selecciéon diferencial de objetos, una compensacién
flexible pre-calibrada y un contador-cortante. En combinaciéon con el
espejo deformable también que es capaz de corregir cierta cantidad de
desenfoque, y es necesario cuando los prismas del compensador
atmosférico de dispersion esta corrido dentro del rayo.

La camara de gran resolucion angular CONICA esta equipada con el
arreglo ALADDIN (producido en el Centro de Investigacién de Santa
Barbara) cubriendo la region espectral de 1 pnd Partiendo en dos
partes la region de longitud de onda (de 1 ap@by de 2.0 a Fum)
permitiendo mantener la trayectoria de la luz acromatica. Por lo tanto las
escalas disponibles en pixeles son realizadas en siete cdmaras. Para cac
escala de pixeles una camara esta asociada con una region de longitud d
onda corta y otra con una regién de longitud de onda larga. La Unica
excepcion es la camara con la gran magnificacién. Ahi no se necesita el
equivalente de longitud de onda larga. Una variedad de diferentes medios
de observacion son proveidos por Optica analitica: cronografia,
espectroscopia de baja resolucién y gran deslizamiento, espectroscopia de
imagenes por el espectrémetro de enfriamiento variable Fabry-Perot,
polarimetria por rejillas-de-cable o prismas de Wollaston y ademas filtros
elegidos de banda ancha y banda estrecha.

Nombre Longitud de onda Ancho

del filtro central [um] [um]
H 1.66 0.33
Ks 2.18 0.35
L 3.80 0.62

Tab. 4.1.Ancho de banda de los filtros en la CONICA NIR (Valores tomados del manual de
usuario del ESO NACO)

El cumulo estelar en el CG ha sido observado varias veces durante la
comisién de verificacion y ciencia del sistema de AO NACO y la camara
de cercano-IR en la primavera/verano de 2002. En 2003, en varias época:
de regular observacion en las bandas HyHK.' del CG las imagenes
obtenidas con NACO (ver la Tab. 4.1 para propiedades de los filtros
usados). Por simplicidad, se usaran las expresiones “banda-K” y “banda-
L” debido a las diferencias en transmisién de] ¥ L' que son
insignificantes para nuestro propésito. Para las bandas K- y H, el circuito
del sistema AO esta encerrado con el sensor infrarrojo de frente de onda
en la magnitud K~6.5 de la slUpergigante IRS7, la cual esta localizada
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~5.5" al norte de Sgr A*. Debido a las restricciones del instrumento, la
correccién de AO para las observaciones en la banda-L en 2002 podian
Unicamente llevarse a cabo con el sensor de frente de onda visible,
ubicado en la imperceptible estrella V~14 a 30" al noreste de Sgr A*.
Desde 2003, las observaciones en la banda-L del cumulo estelar del CG
usan el sensor de frente de onda de NIR rutinariamente. Las observaciones
del Centro Galactico con NACO son tipicamente hechas en bloques de
varias decenas de pequefias exposiciones de imagenes, con tiempos tipicos
de integracién de ~15 s para las bandas H y Ks y de 0.2 s para las
observaciones en la banda-L'. El rendimiento del sistema OA NAOS
depende fuertemente de la turbulencia atmosférica en el momento,
especialmente en el tiempo de coherencia, pero los cocientes de Strehl son
mayores que el 50% en la banda H, de 50-70% en la banda K y de 90% en
la banda L, las cuales son rutinariamente conseguidas cuando se observa
el Centro Galactico bajo buenas condiciones. El Unico sensor de frente de
onda de NIR de NAOS en combinacion con el brillo de la estrella de
referencia IRS 7 cercana a Sgr A* hace de NAOS/CONICA en el ESO
VLT actualmente el mejor instrumento disponible para las observaciones
del cumulo estelar del CG, especialmente cuando el CG pasa cerca del
zenit en el ESO en Paranal y por lo tanto permite tiempos de larga
integracion y pequefias masas de aire.

4.6.2 NICR2

La camara de Cercano infrarrojo 2 (NIRC2) es un instrumento de
facil manejo (e.g. McLean & Sprayberry 2003b) disefiado para tomar
completamente ventaja de la éptica adaptativa en el telescopio Keck Il
(Wizinowich et al. 2000b). Que esta equipado con un sensor de frente de
onda Shack-Hartmann el cual esta posicionado en la estrella guia natural R
=13.2" (USNO 0600-28579500) para observaciones del Centro Galactico.
Esta estrella esta localizada a mas 0 menos a 30" de Sgr A*. NIRC2 inici6
su operacién a mediados del 2001. NIRC2 esta posicionado detras del
banco AO en la Plataforma Nasmyth del Keck Il. El instrumento opera
sobre el intervalo de 1 apbn, proveido de 3 camaras seleccionables que
cubren el intervalo esperado en los tamafios de las imagenes. Dos filtros
que ruedan con 18 posiciones que proporcionan cada uno una variedad de
filtros y/o grisms, si bien el mecanismo del plano focal proporciona
deslizamientos y mascaras ocultas para cronografia. Que se dedican a
deslizar unos grandes grisms para espectroscopia. Seis mascaras de
pupilas seleccionables estan disponibles para reducir las fuentes de ruido
en el marco de referencia; cuatro de estos rotadores en concierto con la
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pupila del telescopio y uno sirviendo especificamente para espectroscopia.
El detector es un arreglo de 1024x1024 Aladdin-3 InSb con cuatro
cuadrantes indicados en 32 canales. NIRC2 fue usado para la primer
medida de la linea de absorcion en la estrella SO-2 la cual esti en 6rbite
alrededor del hoyo negro supermasivo (Géteal. 2003b).

4.6.3 PUEO

El sistema de O6ptica adaptativa PUEO fue desarrollado por el
Telescopio Canada-Francia-Hawai (CFHT), basado en el concepto de
curvatura de F. Roddier (Roddier 1991; Arsenatltal. 1994). Es un
instrumento montado a f/8 del foco Cassegrain del telescopio de 3.6 m del
CFH sobre Mauna Kea, Hawai. El instrumento esta equipado con 19
sensores de frente de onda de curvatura optica (Graves & McKenna 1991;
Arsenaultet al. 1994; Gravest al. 1994), y 19 espejos de electrodos
dimorfos de curvatura deformable, todos bajo el control de una
computadora en tiempo real (ver Rigaattal. 1998). El sistema fue
comisionado a la CFHT durante tres carreras en el primer semestre de
1996. PUEO tiene unas cuantas partes Optica reflectantes principales
(Richardson 1994). Espejos parabdlicos fuera del eje permitidos para un
instrumento compacto con pequefios componentes Opticos resultando er
pequefas flexiones. Davidge al. (1997) llevaron a cabo observaciones
en JHK del Centro Galactico cubriendo un campo de mosaicos de
aproximadamente 12"x12”. Los datos fueron combinados con los datos
en la banda-L por Simons & Becklin (1996). La principal meta del
proyecto fue la investigacion del contenido estelar en un diametro de ~0.7
parsecs del cumulo estelar que rodea a Sgr A*. Los datos se redujeron
usando rutinas apropiadas de propagacion puntual instaladas en programa
estandares de reduccion de datos. Observaciones adicionales del cumul
estelar en el CG fueron llevadas a cabo con PUEO en el CFHT en 1998
(Paumarcet al. 2001).

4.6.4 ADONIS

Por varios afios el sistema de Optica Adaptativa ADONIS (Betuit
al. 1997; Bonaccinkt al. 1997; Hubin 1997) ha estado disponible en el
telescopio de 3.6 m del ESO en La Silla, Chile. En este sistema, las
distorsiones atmosféricas del frente de onda son medidas con un senso
Shack-Hartmann en el visible y son corregidas por un espejo deformable
con 52 piezo actuadores. Este espejo es manejado por un sistema cerrad
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de control con correcciones en el ancho de banda por arriba de los 17 Hz.
La estrella guia natural junto con el parche isoplanéatico en el infrarrojo
mucho mas brilloso que /1.3. El sistema de OA también es usado en
conjuncién con un prototipo del sensor infrarrojo de frente de onda del
VLT.

Para recientes medidas con OA con ADONIS Clénetl. (2001) se
usaron tanto el optico y el prototipo de sensor infrarrojo de frente de onda
RASOIR. Se usaron para la sensibilidad dptica la estrella R:4318"
norte y 15" este y para la sensibilidad infrarroja la brillante supergigante
IRS7 localizada a 5.5” al norte de Sgr A*. Para estas medidas en el rango
de 3 a 5 micras Clénet al. (2001) usaron la camara COMIC (Bonaccini
et al. 1996), a un foco Cassegrain de f/45, el cual proveyé una escala de
imagen de 0.1"/pixel, resultando en un campo de vision de 12.8"x12.8".
El detector COMIC es un arreglo de plano focal fotovoltaico de HgCdTe
de 128x128. A 77 K, en promedio la corriente oscura es de 2000
electrones por segundo y la capacidad total es de al meno§ 6x10
electrones. La lectura de salida del ruido es de al menos 1000 electrones
rms permitiendo observar bajo condiciones de rendimiento limitado del
Marco de referencia para exposiciones individuales de grandes tiempos
como 500, 260 y 150 ms para las banda L, L’ y M respectivamente
(Lacombeet al. 1998). En las bandas L, L’ y M, uno puede observar en
modo salteado, alternando el objeto y las imagenes del cielo usando un
espejo selector de campo. Para las observaciones del Centro galactico hay
una compensacién de la posicién de 20" hacia el sur y de 10" hacia el
Este, a elegir.

4.6.5 HOKUPA'A

Hokupa’'a es una estrella guia natural (NGS), un sistema de sensores
de curvatura de éptica adaptativa (AOS) construido por la Universidad de
Hawai (Gravest al. 1998,2000). Ha sido el mas original telescopio de la
clase de los de 4 m, pero es usado con éxito para mejorar la calidad de las
imagenes del clase 8 m Telescopio Gemini del Norte. El rayo de salida
corregido de Hokupa’'a se alimenta a /26 de la camara de cercano
infrarrojo (QUIRC). Con QUIRC operando en las bandas de {ud.%le
longitud de onda. El sistema provee una escala de placa-fija de 20 mili
segundos de arco por pixel. Estos resulta en imagenes limitadas por
difraccion en las bandas H y K. Hokupa'a esta basado en 36 elementos de
un sensor de curvatura de frente de onda (WFS) en combinacion con un
espejo dimorfo. El sistema de OA fue construido para entregar imagenes
con resoluciones para limites de difraccion cercanos a 2.2 micras con un
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seeing de 1” o mejor. Bajo condiciones favorables de seeing, a FWHM o
al doble de difraccion el limite puede ser obtenido en la banda J.

El observatorio Gemini Norte da el Conjunto de Datos de Ciencia
Demostrativa del Centro Galactico con observaciones de imagenes del afic
2000 y del cual sus publicaciones estan disponibles. Este conjunto de
datos provee observaciones en el NIR del cumulo estelar del Centro
Galactico con el telescopio Gemini del Norte, mediante la camara de
cercano infrarrojo QUIRC y el sistema de OA Hokupa'a. Debido a que el
sistema de OA Hokupa’'a se disefio para los telescopios de clase de 4 m
este podria parcialmente proveer la correccion necesaria para el telescopic
de la clase de 8 m Gemini. Lo que es mas, la estrella guia usada para la
observaciones esta localizada a ~30” de Sgr A*, ademas los cocientes de
Strehl de las imagenes son bastantes bajos. Sin embargo, las fuente:
centrales alrededor de Sgr A* estan claramente resueltas con una
resolucién estimada de 100 mas.

4.6.6 FASTTRAC

FASTTRAC es una unidad rapida de guia la cual fue usada en varias
ocasiones para observar el Centro Galactico. Esta era operada por el
Observatorio Steward con el telescopio Bok (2.3 m) en los inicios de los
90’s. El instrumento FASTTRAC (Close & McCarthy 1994) incorpora un
espejo secundario Cassegrain de extremo-inclinado de rapida estabili-
zacion €100 Hz) para el movimiento de imagenes durante darga
exposiciones. Utiliza una camara de alta velocidad de InSb sobre cualquier
estrella guia — IRS7 en el caso del Centro Galactico — es visto en imagenes
via un espejo sonda de pequefias muestras. La camara infrarroja de cienci
esta basada en el arreglo NICMOS3 a 256x256 con una escala de pixeladc
de 0.21” y un campo de visién total de 54"x54"”. Dada esta rapidez y
separacién del circuito de control tenemos en este sentido un sistema de
Optica adaptativa de bajo orden. El cual ha sido usado principalmente para
investigar el homélogo infrarrojo de Sgr A* e investigar esta variabilidad
(Closeet al. 1995) y examinar la poblacion de estrellas calientes en el
cumulo central (Tamblyat al. 1996).
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4.7 Imagenes del Cimulo Estelar Central en el Cercano-Infrarrojo

4.7.1 Breve Historia de imagenes en Cercano IR

La primera deteccién de una emisién estructurada fue obtenida por
Becklin & Neugebauer (1968) a una longitud de R utilizando
aperturas diametrales de 0.25 y 0.08 minutos de arco, correspondientes a
resoluciones lineales de 0.62 y 0.2 pc (Fig. 4.23). Estos estudios revelaron
por primera vez el cumulo estelar nuclear.

Conforme la tecnologia avanza los detectores de cercano infrarrojo
permiten obtener una mayor resolucion angular. Haciendo mapeos del
Centro Galéactico con estas nuevos dispositivos Foeestl. (1986)
obtuvieron y pudieron resolver individualmente cada fuente del complejo
IRS 16. Con mediciones de ocultacién Lunar (Adatnal. 1988; Simon
et al. 1990; Simonst al. 1990) demostraron que las fuentes brillosas de
dicho complejo (IRS 16NE, 16C, 16SW y 16NW) son mucho mas
pequefias que 100 UA, y se trata mas bien de estrellas individuales o
multiples, pero no de grandes cimutlos

Los primeros mapas del limite de difraccion (resoluciéon angular de
0.15", correspondiente a 0.006 pc a la distancia del CG) de los 20" x 20"
centrales a 2.21m y 1.6 um se obtuvieron con imagenes speckle (ver
Eckartet al. 1992). En estos mapas del cumulo central — incluyendo varios
complejos estelares compactos como IRS 1, IRS 13 y IRS 16SW —
pudieron resolverse alrededor de 600 estrellas individualmente (Etkart
al.). Revelandose asi por primera ocasion la complejidad de las fuentes de
cercano infrarrojo muy cercanas a la posiciéon en Radio de Sgr A*.

Mas recientemente, el parsec central y el cimulo estelar compacto
alrededor de esta posicion de Radio de Sgr A* se ha observado
repetidamente con imagenes de Optica speckle y 6ptica adaptativa con el
telescopio Keck de 10m de diametro, el VLT del ESO, el CFHT, El
telescopio de 3.6 m del ESO en La Silla y el Telescopio del Norte Gemini.
Dichas observaciones confirmaron la deteccion original del cumulo Sgr
A* y revelaron un gran nimero de detalles que van aumentando conforme
van progresando las técnicas de reduccién de datos. Las observaciones de
Optica adaptativa han proveido la primer clara identificacion de la radio
fuente compacta Sgr A* con una fuente variable en cercano infrarrojo
(Genzelet al. 2003a; Gheet al.2004).

1 .. 2 . . .
Los nombres y posiciones de las mas prominentes estrellas brillosas en el cimulo del CG
se indican en la Fig. C.1 en el Apéndice C
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4.7.2 Imagenes Limitadas por Difraccion

Aungue con poca resolucion angular y menor sensibilidad, el mosaico
de imagenes speckle obtenidas por la camara SHARP (Sistema de Alta
Resolucion Angular del Instituto Max Planck para Fisica Extraterrestre)
del NTT del ESO (Eckart & Genzel) se pueden comparar con las mas
recientes imagenes obtenidas con Gptica adaptativa de Cercano IR.

Desde 1991 las reconstrucciones de imagenes speckle de SHARP
(Eckartet al. 1992) revelaron una fuente muy cercana a la posicién de la
radio fuente compacta Sgr A*, la cual se pudo resolver como un cumulo
de estrellas individuales (Eckartt al. 1995), en las siguientes
observaciones. Con una distancia proyectada desde Sgr A* de menos de
2" estas imagenes muestran alrededor de 20 estrellas en la banda-K cor
magnitudes entre T3y 16" y una dispersién de magnitud de 3 estrellas
conmy < 14, 9 estrellas com, < 15 y 20 estrellas can, < 16.

- bl V-
Fig. 4.14. Imagen obtenida con NAOS/CONICA en Ia banda-H del cimulo estelar del CG,
observada el 30 de Agosto de 2002, durante la verificacion del instrumento en el ESO VLT.
El tiempo total de integracion es 1500 s. Se han combinado diferentes exposiciones para
obtener el mosaico final. La escala gris es logaritmica. Sgr A* esta localizado cerca del
centro de la imagen. El Norte esta arriba y el Este a la izquierda.

En general, las observaciones Speckle en la banda del Cercano IR de
A< 2.2um resuelven la emision totalmente llena del pérsec central en
estrellas individuales y grupos de estrellas. En particular las imagenes
speckle de SHARP a través de los delgados filtros lineales (Etkalrt
1995) muestran claramente que RS 16NE, IRS 16C, IRS 16SW y IRS
16NW son ciertamente estrellas con lineas de emision de Hel y no son
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parte de la extensa distribucion. Kraldteal. (1991, 1995) proponen que
el complejo IRS 16 se puede identificar como una concentracién central
de un Cdmulo estelar caliente.

S y .0.78pc _
Fig. 4.15.Imagen obtenida con NAOS/CONICA en la banda-L del cimulo estelar del CG,
observada el 30 de Agosto de 2002, durante la verificacion del instrumento en el ESO VLT. .
El tiempo total de integracion es 1500 s. Se han combinado diferentes exposiciones para
obtener el mosaico final. La escala gris es logaritmica. Sgr A* estéa localizado cerca del
centro de la imagen. La OA esta orientada en la estrella guia visual localizada a unos 30”
NE del centro. El Norte se encuentra arriba y el Este a la izquierda.

Debido a la localizacién en el hemisferio Sur, justo donde el CG
atraviesa muy cerca del zenit y por sus capacidades Unicas (i.e. el sensor
de frente de onda, ver seccién 1.4.3.1) el sistema NAOS/CONICA en el
VLT del ESO es la mejor instrumentacion para observaciones de alta
resolucion profunda del CG en longitudes de Cercano IR. Las Figs. 4.14 y
4.15 (Schodelet al. 2002; Genzelket al. 2003b; Eckartet al. 2004b)
muestran mapas con limite de difraccion de los 0.5-1.0 pc centrales de la
Via Lactea observados con NAOS/CONICA a longitudes depin6
(banda-H) y 3.8um (banda-L). Las fuentes débiles en las imagenes
presentadas tienen magnitudes en la banda-H de™9-&&gnitudes en
la banda-L de 15-16

4.8 Marcos de Referencia posicionales en Radio e Infrarrojo

El sistema NACO en el VLT ofrece un campo de visiéon de 27" cuando
opera en el modo de limite de difraccion aj212 Regiones muy grandes
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se pueden mapear componiendo un mosaico de diversas imagenes col
diferentes puntos iniciales. Cuando Reitd al. (2003a) repitieron el
experimento de alineacion usaron imagenes semejantes e identificaron
siete estrellas maser SiO (circulo en Fig. 4.16) las cuales son faciles de
encontrar, debido a que brillan como estrellas AGB. Por lo tanto las
posiciones en Radio de estas estrellas, pueden ser medidas con el VLA
con una precision de ~ 1 mas con respecto a Sgr A*, y en Cercano IR con
algunos mas de precision, alineando los marcos de referencia posicionales
de infrarrojo y radio uno sobe otro. Asi podemos determinar la posicién de
Sgr A* en el marco del Cercano IR con una incertidumbre de menos de 10
mas.

La nueva alineacion es consistente con la posicién de la masa oscura
inferida de las mediciones de las aceleraciones estelares deeGhlez
(2000) y Eckartet al. (2002a) y también con la posicion de uno de los
focos de la Orbita de la estrella S2 (Schadell. 2002; Ghezt al. 2003b;
Schodelet al. 2003). Sin embargo, la falta de brillo de Sgr A* la
confusion en el cimulo denso en el cual esta embebido y la proximidad
del brillo de la estrella S2 entre 1999 y 2002 imposibilitaron la deteccion
en Cercano IR de Sgr A* hasta 2003, cuando Gearell. (2003a)
reportaron destellos y emisién quiescent en longitudes de 1.6, 2.2 y 3.8
um (bandas H, K y L) en la posicion de Sgr A*. Independientemente,
también en 2003, se encontrd emisién variable procedente de Sgr A* con
el telescopio Keck por Ghez al. (2004).

T
; IRSASNE oo
JEC OIS, Lt e A

RGN o o

dediination [7)

right ascension [']

Fig. 4.16.lmagen de 6ptica adaptativa en la banda-K del NACO/VLT usada por Reid et al.
2003a para establecer las posiciones astrométricas de las estrellas relativas a Sgr A* en un
marco infrarrojo. Las 7 fuentes maser en el campo de visién estan marcadas con circulos.
La posicién de Sgr A* esta marcada por un asterisco. Las posiciones desde Sgr A* se

marcan con los ejes x ey, siendo el Norte y el Este positivos.
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4.9 Velocidades Estelares y Aceleraciones Orbitales.

Un objetivo importante en las imagenes de alta resolucion angular en
el Cercano IR es la investigacion de la dindmica del cumulo estelar
central. Lo que permitira determinar el perfil de masa en el Centro
Galactico. i.e. “el perfil de masa encerrado en las aperturas circulares
centradas en la posicion de Sgr A*. Las estrellas se pueden considerar
como particulas de prueba ideales sin friccion del potencial gravitacional a
las cuales se les puede medir las 3 componentes de sus velocidades, i.e. el
movimiento a lo largo de la linea de visibn en el plano celeste
(movimiento propio).

Determinando las velocidades de las estrellas en el camulo central en
combinacion con su distribucion de densidad se podra constatar nuestro
entendimiento tedrico de la dinamica de los cumulos densos alrededor de
los hoyos negros supermasivos, tales como la formacion de picos, los
efectos de segregaciéon de masa o la isotropia de dichos sistemas. El
conocimiento del campo de velocidades también permite la identificacion
de poblaciones individuales estelares con un potencial de origen comun, lo
cual es importante para el analisis de la evolucion dinamica y la historia de
la formacion estelar del camulo central.

En la década de los 90's se llevaron a cabo los dos mayores
programas para determinar el movimiento de las estrellas en el Centro
Galactico. Desde 1992 un equipo de astrofisicos del Instituto Max Planck
de Fisica extraterrestre (MPE; A. Eckart, R. Genzel, T. Ott, R. Schbdel
al. A. Eckart y R. Schddel ahora de la Universidad de Cologne) han
llevado a cabo las observaciones de optica Speckle y Adaptativa con los
telescopios del ESO en La Silla y Paranal en Chile. Y desde 1995 un
grupo de astrofisicos de la Universidad de California en Los Angeles
(UCLA; A. Ghez, M. Morris, E. Beckliret al) han usado el telescopio
Keck con el mismo propdsito.

El analisis mas reciente de la dinamica estelar del parsec central,
hecho por el grupo del MPE (Ott 2004; Gengehl. 2003b), lista unas
100 estrellas con informacién completa de sus 3 componentes de
velocidad y las mediciones de velocidades de movimiento propio
bidimensional de unas 1000 estrellas.

4.9.1 Mediciones de Movimientos Estelares Propios.

En esta seccidon se dara un breve repaso general de cémo los sistemas
SHARP y NACO llevan a cabo algunos de los pasos fundamentales que se
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ocupan en el analisis del conjunto de datos. Los cuales son similares a los
gue se ocupan en los datos del Keck.

La base de datos usada consiste en unos cientos de imagenes movidz
y agregadas (SSA “shift-and-add”) de observaciones Speckle con la
camara SHARP/NTT, y desde inicios de 2002 se cuenta con datos de
imagenes obtenidas de Optica Adaptativa del sistema NAOS/CONICA en
el ESO VLT UT4.

En un primer paso, uno debe medir las posiciones de las fuentes
puntuales en las imagenes. Dependiendo de la calidad (speckle u OA, de
buen o mal seeing, calidad de la correccién OA, escala en pixeles) y de si
las estrellas son brillosas y/o estan aisladas o si son muy débiles y/o estar
cerca de fuente mdltiples.

Las posiciones en pixeles de las estrellas dependen primeramente de
instrumento empleado, la escala en pixeles, la rotacion de las imagenes, lz
puntualidad del telescopio para imagenes individuales y otros parametros.
Entonces, un segundo paso, después que se han medido las posicione
estelares en cientos de imagenes individuales estas se deben transformar
un sistema comun de coordenadas. Para esto, los parametros de imagene
para las coordenadas se deben determinar con respecto a los marcos d
referencia de cada imagen. Una correccién de segundo orden puede llega
a ser suficiente. Aqui, uno asume que las coordenadas debpiyglde
la i-ésima estrella se pueden escribir en términos de las coordenadas
contrapuestag\;, Ay;) desde la posicion base como:

X = 8 + aAX + &y, + 8 + auAxAy; + ashy;’ (4.7)

Yi = bo + byl + boAy; + baAX? + balAXAy; + bsAy;? (4.8)

El orden 0 es la posicion bas®,(by), el primer. Orden (proporcional
alAxy Ay en cada coordenada) relaciona como la variacion en la escala de
pixeles es también una rotacion de la camara, y los parametros de segund
orden dan las distorsiones de la imagen (proporcionale§ Ay y AxAy
para cada coordenada). Los 2 x 6 parametros instrumerdglés (.. &,
bs) son determinados para cada conjunto de datos por comparacién con st
marco de referencia (una imagen de NACO con un campo de vision
suficientemente grande), el cual es ligado al marco de referencia
posicional en Radio como lo describe Eckart & Genzel (1997), Memnten
al. (1997), Reickt al. (2003a) Ott (2004), Schodel (2004).

Los 2 x 6 parametros de imaging se obtienen resolviendo y
determinando la ecuacién no lineal para N estrellas via orto normalizacion
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de la matriz de 12 x N, procedimiento que se vuelve muy estable en
términos de la seleccién de las N estrellas, y tan largo como las estrellas
usadas para la transformacién si estas son lo suficientemente brillosas y
aisladas y N> 50. La posicién del centroide de las N estrellas §ngulo

de rotacion de la camara son los parametros principales adecuados. Sin
embargo, los pardmetros de segundo orden no deben ser olvidados si uno
intenta obtener precisiones del orden de mili segundos de arco para las
posiciones estelares. Con datos de alta calidad (NAOS/CONICA vy
similarmente para datos del Keck) una base tan corta como 2 afios es
suficiente para detectar movimientos propios largos de hasta un ciento de
kilometros por segundo. Asumiendo una distancia de 8 kpc al Centro
Galactico un movimiento propio de 1 mas/afio corresponde a una
velocidad aproximada de 39 km/s.

4.9.2 Movimientos en el Cimulo Exterior

Para estrellas con separaciones a la radio fuente compacta Sgr A* de
entre 0.035 y 0.35 (i.e. entre 0.9 y 9.0 segundos de arco) la dispersién de
velocidad de movimiento propio intrinseca por coordenada (R.A. o Dec)
es aproximadamente de 160 + 25 km/s lo que significa una distancia
proyectada a Sgr A* de 0.12 pc (Gengedhl. 2000; Schodedt al. 2003).

Este valor se adecua a los resultados de dispersion de velocidad radial.
Esto indica que — en primer orden — el campo de velocidades estelares es
indicador dela cercania a la isotropia(ver discusion acerca de las
pequefas desviaciones de la isotropia en las secciones 3.1y 3.6.2).

La dispersion de velocidad determinada del movimiento propio y las
mediciones de la velocidad en la linea de vision de estrellas en el parsec
central cercanas a Sgr A* son consistentes con una rotacion Kepleriana
alrededor de la masa puntual. Esto indica la presencia de una masa
compacta de alrededor de 2 ~ 3 X M, (e.g. Eckart & Genzel 1997; Ott
2004). Donde compacto significa: no resuelto por el movimiento de un
ensamble de estrellas o incluso una érbita estelar sencilla.

4.9.3 Movimientos en el Camulo Interior

En el segundo de arco central del pequefio cumulo Sgr A* los
movimientos propios son mucho mas grandes que en la escala grande, es
un cumulo estelar isotérmico en el centro de la Via Lactea. La evidencia
de estos movimientos puede ser observada cuando se comparan las
imagenes sin tratar SSA o las obtenidas a través de Optica adaptativa de
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diferentes épocas (Fig. 4.17). r€a de Sgr A* algunos movimicos
propios exceden los 25 mas/adiaproximadamente 1000 km/s. Con d:
de hace 10 afios de alta resdducpara la imagen del camulo este
central Schodedt al. (2003) presetan movimientos propios para mas
40 estrellas a distancias proyectadas de2” a Sgr A*. Estos datos, d:
evidencia para la anisotropia radial del alorde estrellas que rodean
segundo de arco de Sgr A*.

En la Fig. 4.18 los vectasevelocidad de las estrellas dentro
algunos segundos de arco estan dados y determinados de las ir
tomadas por NAOS/CONICA en 2002 y 2003. Las dos mas obvia:
las brillosas y veloces S1y S2.

La velocidad de movimiento propio de la estrella S1 fue me
desde las primeras observaciones ylesecalculo una impresionan
rapidez de al menos 1400 km/s (e.g. Eckart & Genzel 1997; et al.
1998; Eckartet al. 2002a), perda estrella S2 excedié por mucho ¢
valor al pasar por el pecentro de su orbita en Abril de 2002 a |
distancia de solo 17 horas luz de Sgr A* con una velocidad de movir
propio de al menos 6950 km/s (correspondiente a una velocidacial
de casi 7300 km/s; Eisenhawtral. 2003b). Tales velocidades tan altas
se habian predicho en algunas publicaciones (Eekaitt2002a: ver Fig.
15).

Fig. 4.17.Mapas de alta resolucion de los 2”"x2"” centrales alrededor de Sgr A’
1992 a 2001 se muestramapas obtenidos de datos del HARP/NTT Imaging. Todt
mapas resultaron después de una deconvolucion Rigthyardson de las imagenes S<
después de de una subsecuente restauracion con PSF Gaussiana. FWHM del PSF €
de SHARP es 100 mas. De 2002 a 2003 las imagends 8#xCO/VLT (FWHM de 60 ma
Las posiciones estan dadas en segundos de arco. El Nentebesy el Este a la izquierd
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En la Tab. 4.2 se resume el movimiento propio de algunas es
centrales indicadas ea Fig. 4.18. De estas velocidades se puede ot
junto con el estimador de masa Leonkftekrit la masa oscura encerre
de 4.0 + 0.8 x 1DM;, a una distancia proyectada de alrededor de 0.0
(0.6™) a Sgr A* (Schodel 2004)Sorpresivamente, las velocidac
estelares junto con el cimulo centralestran signos de anisotropia ra
(Genzelet al. 2000; Schodel 2004).

offset fram Sgr A" (Jeclination)

I . 1
[F o v 1A A\ ]j
t ik '{ A A :‘ ]
Al '.:'. 5 J" LI 1
L_; R ST

offset from Sgr A (right ascension)

Fig. 4.18.Movimientopropio de las estrellas cerca de Sgr A* a 1.2” de distancia deriv
de datos de Imaging de NACO en 2002/2@0®erpuestos a la imagen restaurac
deconvuelta de NACO 2003.35 LR en la bakd&chodel 2004). Sgr A* es visible er

estado fulgurante como una fuente puntual en el origen.

4.9.4 Aceleracion de Estrellas cerca de Sgr A*

Las primeras mediciones de acaldones estelares orbitales cerc:
Sgr A* fueron reportada por Ghet al. (2000) y después confirmadas |
Eckartet al. (2002a). Las observacies proyectadas de las aceleracic
orbitales representan un cambio en las velocidades de movimiento
y en el caso del Centro Galactico es mas conveniente darlas en ul
de milisegundos de arco por afio cuadradmg$ yr* = 1.2 x 16 km s?).
Las aceleraciones orbitales de las estrellas con separaciones
algunos milisegundos de arco de Sgr A* son del ordamds mayr? y
de hecho se pueden comparar con las experimentadas por la Tiert
Orbita alrededor del Sol. Puesque los vectores de acelerac— incluso
dentro del plano del cielo marcan el centro gravitacional de masa,
mediciones de aceleraciones orbitates ayudan a localizar esta m
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oscura. Gheet al.y Eckart (2002a) encontraron una discrepancia entre la
ya conocida posicién nominal en Radio de Sgr A* (Meteal. 1997) y

la posicion del centro de gravedad. Esto motivé a Reidl. (2003a) a
repetir la alineacion de los marcos en radio e infrarrojo con mejores datos,
con lo cual se pudo resolver esta inconsistencia.

Ademas, las mediciones de aceleraciones orbitales permiten derivar
un limite superior de la masa encerrada. Para una estrella con separaciol
proyectadaR del centro y una aceleracion observable proyeciggdda
masa total encerradd se puede calcular usando la siguiente ecuacion:

M = a,,sR*G™1cos™30 (4.9

con @ el angulo entre el radio vector de la estrella y el plano del cielo que
contiene la masa central. Trazando los limites inferibteos*(0) de la

masa encerrada como funcidon del radio proyectado es equivalente a
suponer que las estrellas se encuentran exactamente en el mismo plan
gue la masa oscura en la posicién de Sgr A* (ver Eekant 2002a, Fig.

5), como suposicidn esta correcto pero no se puede utilizar esto en genera
y para aproximaciones mas reales se necesitan corregir los efectos par:
cada proyeccién geométrica. La cantidad @0sse incrementa
monétonamente con la distancia hacia el plano del cielo en el cual Sgr A*
esta localizado y su media se calcula para cada distribuciéon de densidac
estelar dadan(r). Un estimado estadistico d¢ se puede sin embargo
derivar usando valores de (&3 para cualquier distribucién de densidad
ocupadan(r) (Eckartet al.2002a).

4.9.5 Orbitas Estelares

Las primeras mediciones de las aceleraciones orbitales para las
estrellas S1 y S2 son consistentes con las 6rbitas ligadas a un objeto
central de alrededor de ~3 millones de masas solares e incrementa la
densidad de masa minima inferida en la region central de nuestra Galaxia
por un orden de magnitud relativo a los resultados previos que se basabar
en las velocidades de movimiento propio Unicamente. Suponiendo que S1
y S2 estén en orbitas ligadas, Geeéal. (2000) derivaron periodos de 35-
1200 afios (S1) y de 15-500 afios (S2) y excentricidades de 0 a 0.9 (S1) y
0.5 a 0.9 (S2) respectivamente. De los datos combinados de SHARP y del
Keck Eckartet al. (2002a) mostraron que efectivamente S2 tiene una
Orbita ligada alrededor de Sgr A* y pudieron dar los primeros estimados
de sus elementos orbitales. Esta investigaciones indicaron que las estrella:
S1, S2 y S8 tienen orbitas inclinadas y excéntricas. Sin embargo, el
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intervalo de posibles elementos orbitales encontrados con el trabajo de
Ghezet al. (2000) y Eckaret al. (2002a) permitirdn obtener un intervalo
aln mas amplio de soluciones orbitales.

Observaciones del paso por el peri-centro de la estrella S2 (Sehddel
al. 2002 y Gheet al. 2003b) permitieron calcular la Unica solucién orbital
para esta estrella. Schdaglal. (2002) encontraron que es una trayectoria
en circulos alrededor de una masa oscura de 3.7 + 1.5Mgl@on un
periodo de unos 15 afios, excentricidad de 0.87 y una distancia al peri-
centro de al menos 17 horas luz. Gkeal. (2003b) encontraron valores
similares y adicionalmente encontraron el foco de las orbitas con una
precision de< 2 mas. Subsecuentemente, Eisenhaienl. (2003b)
combinaron las posiciones observadas dependientes del tiempo con
mediciones de velocidades a lo largo de la linea de vision de S2 para
poder determinar la distancia geométrica a S2, i.e. al Centro Galactico
obteniendo un valor dB, = 7.9 + 0.4 kpc, en adicién a las tempranas
mediciones indirectas de esta escala fundamental (Reid 1993)etGdlez
(2003a) y Schodekt al. (2003) concluyeron que el centro de esta
aceleracion coincide con la Radio posicion de Sgr A* con un error de unos
2 mas correspondientes a 0.08 mpc o 2.2 horas luz a una distancia de 8
kpc.

La Fig. 4.19 muestra las posiciones medidas de 1992-2003 de S2
relativas a Sgr A* (e.g. Schodel al. 2003, Eisenhauest al. 2003b). La
elipse negra es la 6rbita Kepleriana determinada por Eisenbtur
(2003b). Estos parametros junto a sus incertidumboesellistan en la
Tab. 4.3. La orbita de S2 prueba la concentracién de una masa oscura
central en una distancia de 114 UA o solo ~1600 veces el radio de
Schwarzschild de un hoyo negro de ~3.6 millones de masa solares. La
masa derivada coincide con el 15% de la masa previamente estimada con
el modelo de masa de Jeans de un ensamble de estrellas con movimientos
propios cerca de Sgr A* (Genzst al. 2000) o con la estimacion de masa
de las aceleraciones de las estrellas mas interiores con mas altas
velocidades.

Ghez et al. (2003a) encontraron movimientos acelerados de 6
estrellas, con 4 de ellas habiendo pasado el peri-centro de sus oOrbitas
durante el tiempo que abarco su observacion. Las érbitas de estas estrellas
se ilustran en la Fig. 4.22 con sus parametros listados en la Tab. 4.3 (ver
Schodel 2004). Particularmente es interesante el caso de la estrella S0-16
(Ghezet al. 2003a; Schédel 2004) que pasa justo a 60 UA de Sgr A*, i.e.
esta muy cercana a S2 (alias S0-2). Sin embargo, su 6rbita no esta todavia
determinada como la de S2. Con observaciones y rutinas de andlisis de
datos mejoraran rapidamente, y es esperado que pronto sean detectados
mas movimientos de estrellas cerca de Sgr A*.
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Tabla 4.2 NACO/VLT 2002-2003: lista de estrellas cerca de Sgrldstadas por (de
izquierda a derecha) nombre, distancia a Sgr A*, brillo, compensacién en A.R. y Dec.,
velocidad y correspondiente incertidumbre en A.R. y Dec. Las estrellas se _hgn ordenado
conforme se incrementa la distancia a Sgr A* (segunda columna). Las posiciones son de
2003.45. La precision es de unos 1-2 mas.
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Fig. 4.19.Orbita de la estrella S2. En verde: posiciones medidas con SHARP/NTT entre
1992 y 2001. Azul: posiciones medidas con NACO/VLT entre 2002 y 2003. Las cruces
negras dan la posicién de S2 de enero 1 de 1992-2004. La cruz negra y el circulo de 10 mas
de error en (0, 0) indican la posicién nominal en Radio de Sgr A*. El pequefio circulo rojo
dentro de la incertidumbre en Radio indica la incertidumbre de la posicion del foco de la

oOrbita.

4.10 La Orbita de la Estrella S2

Ghezet al. (2000) reportaron las primeras mediciones de aceleracién
de tres estrellas cerca de Sgr A*. Lo que permitié establecer la posicion de
la masa oscura y derivar el limite inferior de la densidad que es de'8 x 10
Mo. Eckart et al. (2002a) refinaron el analisis de las aceleraciones
estelares con combinacion de datos de movimiento propio obtenidos con
el Keck y el NTT y tomando en cuenta la influencia de los efectos de la
proyeccién geométrica involucrados.

Esta estrella se encuentra orbitando el hoyo negro masivo y radio
fuente Sgr A* que se encuentra localizado precisamente en el centro de la
Via Lactea. Salim & Gould (1999), utilizan la técnica clasica de “binarias
orbitando” la cual se puede aplicar para obtener una determinacion precisa
de Ry que esta esencialmente libre de incertidumbres sistematicas en el
modelado astrofisico. La esencia del método es que la linea-de-visién de
la estrella es medida via corrimiento Doppler de las formas espectrales en
términos de velocidad absoluta, mientras el movimiento propio es medido
en términos de la velocidad angular. La solucién orbital empata la
velocidad angular con la absoluta, de este modo se obtiene la distancia al
sistema binario. Schddet al. (2002) encontraron que S2 tiene una 6rbita
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altamente Kepleriana alrededor de gr con un periodo orbital d
aproximadamente 15 afios. Ghetzal. (2003a) confirmaron y mejorarc
los resultados de Schodedt al. (2002) y reportaron la prime
identificacién espectroscépica yedicion de la velocidad a lo largo de
linea-de-vision de S2. S2 aparece como una estrelB0@R: la secuenc
principal con una masa de 15-Rfy (Ghez et al. 2003a), de la que
velocidad en la linea-de-visién puede sderida en forma simple de
absorcién en la linea de HIBICon datos adicionales de la velocidac
la linea-devisién y de movimiento propio y es posible hacer un estir
preciso de todos los parametrositales, incluyendo la distancia a S2/!
A*. (ver Tab. 4.3 y la Fig. 4.19).

Tab. 4.3. Parametros de 6rbitas individuales ceca de Sgrl4gta de parametros orbitale
e incertidumbres para 6 estrellas cerca de Sgr A*. Todos los valores estan dados p

distancia al CG de 7.94 kpc. S2: La primer linea da los valoresegtidambres de Schod

et al. (2002), la segunda linea de Eisenhauer et al. (2003b) y Schédel

respectivamente. La tercer linea da los resultados de &raz(2003b). Otras estrella

Las primeras lineas listan los resultados de los trazos Keyplesi con los errores formale:

las segundas lineas listan los valores y errores derivados de las variaciones de
central (S1, S12, S13) o de las posicioneales (S14, S12) que fueron fijados duran
proceso (ver Schddel 2004).
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Fig. 4.20.Se muestran las orbitas de dos estrellas (etiquetadas SO-1 y SO-2) alrededor de
Sgr A* inferidas de la deteccion de la aceleracion en su movimiento propio. La imagen
cubre un area de 0.1 por 0.1 afios luz alrededor de Sgr A* y las posiciones individuales de
las estrellas en diferentes afios se muestran con puntos de colores. Fue producida con
observaciones del centro galactico a 0.00022 cm. usando el telescopio Keck en Hawai
(Imagen de A. M. Ghez, M. Morris, E. E. Becklin, A. Tanner y T. Kremenek de UCLA).

Fig. 4.21.Usando reconstruccion de imagen speckle con la técnica shift-and-add (mover y
agregar), Menten y sus colaboradores produjeron esta imagen de 0.00022 centimetros
abarcando 2 afios luz por 2 afios luz de la regién interior alrededor de la ubicacion
(marcada con la cruz) de Sgr A*. El tamafio de la cruz refleja la incertidumbre en la
posicién en Radio respecto a la localizacion en infrarrojo. La radiacion muestra a las
gigantes rojas que emiten claramente en esta longitud. El hecho de que no se pueda observar
Sgr A* implica que es una fuente predominantemente en Radio. Muchas de las estrellas
cercanas a Sgr A* se han encontrado moviéndose a velocidades de algunos miles de
kilémetros por segundo (ver Fig. 4.20), lo que confirma, segun la Ley orbital de Kepler la
masa medida debe de ser de al menos 3 millones de soles en el centro. (Imagen de K. M.
Menten et al. del Max Planck Institut fir Radioastronomie, Bonn, Germanny).
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4.11 Resultados

Los esfuerzos para seguir movimiento de las 200 estrellas n
brillantes en la Fig. 4.21 con el tet@pio Keck en Hawai y el Telesco)
de Nueva Tecnologia en Chile han revelado que 20 de los vecinos
A* exhiben velocidades de una magnitud nunca antes vista, por ah
cualquier otro lugar de la galaxia. Laombrosa rapidez con que
producen cambios en este abarrotado campo puede n
anecdoticamente por la estrella que estaba mas cerca de Sgr A* en
posteriormente desaparecié de la vista. Teorias se han propues
explicar este acto de fuga.nb posibilidad es que la imagen est
observada en 1995 puede haber sido un fenémeno de lente graviti
que ocurre cuando la trayectoria de la luz de una estrella pasan
detras del objeto masivo se dobla por su sensacion de gravedad
Otra posibilidad es que la imagen estelar puede haber sido realme
brote debido a una estrella cayendo en Sgr A *. Puede que nunca s
la verdad.

Fig. 4.22.0Orbitas de estrellas alrededor de Sgr Aeconvolucién Luc-Richardson y
restauracion dalta resolucion (FWHM ~ 60 mili segundo de arco) imagen de cel
infrarrojo del camulo estelar nuclear en el ambiente inmediato a Sgr A*. Obtenic
CONICA/NAOS del ESO VLT en Junio de 2003. Sgr A* se encuentra en el ce
coordenadas. Las érbitdseplerianas de 6 estrellas estan trazadas y las flechas er
indican sus ubicaciones y direcciones de movimiento. El Norte esta arriba 'y el E
izquierda.

Otras tres estrellas, conocidas como SO-12308C-4 (Fig. 4.20),
orbitan a solo dos centésimas de afio luz deASgy sor comprimidas a
lo largo rdpidamente, hasta alcanzar 5 millones de kilémetros por
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Avanzan tan rapidamente, de hecho, que ahora es posible de forma
inequivoca trazar sus 6rbitas con una precisién sorprendente, revelando
periodos tan cortos como 15 afios. La masa necesaria para estos
movimientos es de 2,6 millones de soles, compactada a una densidad
insoportable en una regién mucho mas pequefia que nuestro sistema solar.
Exprimir la materia oscura a la densidad tan alta, sin causar que se

condense en un punto, se debe atribuir a un dnico objeto, que

reconocemos como un super "Agujero Negro Supermasivo”.

Fig. 4.23.Las altas velocidades alrededor de la fuente central no se limitan a las estrellas.
El Gas también fluye con velocidades que no se han visto en ningln otro lado en la Galaxia.
Esta imagen, basada en medidas de movimiento propio se llevo a cabo durante nueve afios
con radio telescopio del VLA, mostrando la direccién de flujo del gas ionizado superpuesta a
la imagen de radio continuo a 2 cm. El tamafio de la regién mostrada corresponde al de la
Fig. 4.5, solo que en este caso el cadigo de color representa la velocidad del gas: la escala
va del rojo que es la velocidad cero hasta el azul que representa un valor de 400 km/s. Los
cuadros son regiones donde se han promediado los valores de movimiento propio: las
velocidades proyectadas en el plano celeste se representan con las flechas blancas.

Histéricamente, fue el movimiento del gas en orbita alrededor de Sgr
A* el que revelo su verdadera naturaleza, ya que el plasma caliente se
puede identificar facilmente utilizando radio telescopios grandes, cuya
resolucion espacial puede producir imagenes gloriosas vistas
anteriormente. La deteccidon de la emisién generada por las estrellas
moviéndose rapidamente es mucho mas reciente, este hecho fue posible
s6lo después de la evolucion de la astronomia infrarroja la cual quit6 el
brillo estelar. El gas no es inmune a la fuerza aplastante de la gravedad
cuando la materia es abundante y, en ausencia de cualquier otra influencia,
deberia mostrar una conducta concordante con la de las estrellas. Sin
embargo, hay algunas diferencias notables, incluyendo el hecho de que
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orbitan estrellas aleatoriamente en un frenesi alrededor del centro
galactico, mientras que el gas ionizado es parte del flujo coherente con un
movimiento sistematico que se desvincula de las érbitas estelares.

Es curioso, sin embargo, que todo el gas esta ahi. Cabria esperar qu
una vez que se desciende en el vientre de Sgr A* que cualquier rastro
deberia desaparecer, dada la abrumadora traccién de 2,6 millones de sole:
Por asociacion, también cabe preguntarse por la "lluvia" que fomenta el
nuevo crecimiento de estrellas. Una respuesta puede haber sido
suministrada recientemente por el descubrimiento de amoniaco, en una
mezcla con otros compuestos, en cascada de nubes gigantes que rodean
centro galactico hacia el toro de material que rodea a la regién nuclear
(véase Fig. 4.6). Situado a unos 25 a 50 de luz afios a partir de Sgr A*,
estas nubes moleculares gigantes se despojan de sus capas exteriores,
finalmente se abren camino a lo largo de conos estrechos en el toro. El
goteo aparentemente contindia cuando el gas y el polvo son arrancados d
la pared interna de la rosquilla gigante por el fuerte tiron gravitatorio de la
materia oscura condensada, y estos caen a continuacion, en espiral hacia ¢
interior del nicleo.

El Swoosh en serpentinas calientes y delgadas es todo lo que
probablemente veamos, ya que estos hilos de filamentos del cimulo
estelar tienen velocidades de hasta 1.000 kilometros por segundo (ver Fig.
4.23). A pesar de estas velocidades no son rival para las de las estrella
frenéticas, las vetas de gas estan mucho mas lejos. En realidad, la primer:
evaluacion de los gases propuestas apuntaban a una masa un poco mg
grande (de unos 3 millones de soles), pero esta se ve atenuada en parte p
la constatacion de que a diferencia de las grandes estrellas, el plasma e
delgado y ligero y facilmente dejado de lado por otras influencias, como
los fuertes vientos de las brillantes estrellas azules a la izquierda de Sgr
A*,
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La aceleracién gravitacional, actia siempre en el mismo sentido para
toda la materia, lo que significa que si el enjambre de estrellas que rodean
a Sgr A* se hace mas grueso, la fuerza resultante tirando de otros objetos
hacia el interior aumentaria, asi, la atraccién gravitacional de un objeto no
puede ser cancelada por la (inexistente) repulsion gravitacional de otro. En
principio, por lo tanto, todos somos testigos de los efectos en el ambito
central que podrian ser inducidos por un agrupamiento apretado de
estrellas inertes tirando hacia ellas en el centro.

Esta cuestion es de suma importancia para los astrénomos que se hal
fijado la tarea de catalogacion de todas las estrellas que pululan el
vecindario de Sgr A*. En las condiciones adecuadas, es incluso posible
ver el arco iris de colores producidos cuando la luz de cada estrella pasa ¢
través de un prisma adecuado o de rejilla, que es una técnica de grar
alcance, dado que las variaciones de la masa estelar producen une
variedad de colores diferentes. Cuando se combina con otras pistas, tale:
como el brillo individual, es muy sencillo deducir con exactitud su masa, y
con ello la tabla de distribucién de la materia estelar visible en el nicleo.
La situacién en la practica es algo mas complicada ya que la mayoria de
las estrellas que en realidad no se destacan como puntos individuales de
luz como los de la Fig. 4.21. La masa para ellos, en cambio, se deduce de
su brillo total, que completa la evaluacion total de la cantidad de materia
gue se asocia con la luz que vemos desde el centro galactico.

El resultado final de este laborioso esfuerzo ha producido el aumento
de la curva amarilla con la distancia de Sgr A* en la Fig. 5.1. La caida en
picada de la materia luminosa conforme nos acercamos al centro de la
galaxia (a la izquierda) muestra dramaticamente por la atraccion
gravitatoria potente de Sgr A* no puede ser debido a las estrellas que
vemos. Sabemos esto porque el movimiento de SO-1 y SO-2 y sus
compafieras, nos obliga a aceptar que la masa de los circulos cerrado
blancos se nivela, acercandose a un valor constante hacia el origen. Le
divergencia entre la masa medida cerca de Sgr A* y la de las estrellas
luminosas no es sutil. ¢Y donde esta la masa que falta?
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Fig. 5.1.Usando la informacion cinematica obtenida del movimiento de las estrellas y el gas
en orbita alrededor del centro galactico (ver Figs. 4.20 y 4.23) se puede graficar con
precision la masa encerrada dentro de un radio de 0.045 afios luz. Los varios tipos de datos
en esta gréfica representan diferentes clases de objetos. De 0.045 a 0.3 afios luz la masa
encerrada como una constante con un valor de 2.6 millones de soles. Por comparacion, la
masa encerrada con la que contribuyen las “estrellas visibles” (i.e. la materia luminosa
observada en las Figs. 4.9 y 4.21) se muestra por la curva amarilla a la derecha.
Interpretaciones alternativas de la relaciéon masa-radio, se basan en la idea de que la
concentracién central de materia esta en forma de estrellas muertas de baja luminosidad,
mostradas aqui con la linea rosa. Esta linea esta optimizada para mostrar la mayor funcién
de masa posible a pequefias distancias. La alta densidad sin precedentes de materia oscura
en la ubicacion de Sgr A* la cual excede los 100 mil millones de Soles por afio luz cubico, es
indicativo objeto puntual sencillo — un hoyo negro supermasivo (Grafica producida usando
datos aportados por A. Ghez, M. Morris, E. E. Becklin, A. Tannery T. Kremenek de UCLA).

Otros atribuyen esto a un solo objeto en la locacion de Sgr A*, otras
dos posibilidades se han presentado, aunque ambas parecen estar descar-
tadas por ahora debido a las medidas mas recientes que se han descrito
anteriormente en este capitulo. Una de ellas propone que la fuerza
gravitacional se debe a un nuevo tipo de materia condensada, compuesta
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exclusivamente de particulas conocidas como neutrinos fantasmas. Perc
vamos a ver en la siguiente seccién que estas particulas no pueden ser o
agentes de la subyugacién de la conmocion en el centro galactico.

Casi con seguridad, parte de la masa sumergida debe residir en el
cementerio estelar colapsado hacia el ndcleo. Sabemos que estan all
porque cuando nos acercamos al nicleo, el espacio se vuelve mas pesac
que la materia luminosa. La linea de color rosa en la Fig. 5.1, traza la
distribucion de la masa oscura, se desvia mas y mas conforme nos
aventuramos hacia el interior y cruza 1 afio-luz del centro. Pero asi como
se desvanece la materia luminosa no muy cerca de Sgr A*, también lo
hace la masa baja en luminosidad trazada aqui en color rosa. Veremos qu
en la luz de la informacién disponible, en realidad hay dos razones
fundamentales de porque la masa de Sgr A* no se debe a estas estrella
oscuras tampoco.

Estamos ahora en condiciones de examinar cuidadosamente lo que
podria ser una opcién plausible —que no sea un agujero negro supermasivc
— para explicar el valor central de 2,6 millones de Soles de materia oscura:
la cual se debe a un grupo de objetos oscuros, pues las estrellas que so
demasiado bajas en masa para encender reacciones nucleares y tan so
brillan como el sol, o mueren y son ahora solo cenizas desapareciendo de
la vista. Las Ultimas mediciones nos han dado dos poderosas razones par
argumentar que esta alternativa ya no es sostenible. La primera es muy
evidente en la forma de la curva de color de rosa en la Fig. 5.1, que
muestra como la materia oscura en forma de estrellas de baja luminosidac
se distribuye en todo el centro. En la actualidad se desvia de la masa tota
medida (circulos blancos) en una cantidad que no puede atribuirse a un
error o un descuido evidente, y esta diferencia se hace mas grande cuant
mMAas nos acercamos a Sgr A*. Estrellas oscuras estan sujetas a las misme
leyes de la fisica como la luz, que las activa, y ellas también se deben
sumergir en el pozo profundo. Asi, si la naturaleza esta para simular un
poderoso campo gravitatorio mediante la compresion de muchas estrellas
oscuras en un pequefio volumen, el enjambre resultante estara,
literalmente, rebosante de tantos objetos oscuros que se mueven
rapidamente en la regién, entonces esta tendra un tamafio finito
establecido por la gama de velocidades que poseen. Este tamafio, result
que, esta entre medio afio-luz y 1 afio-luz, 10 veces mas grande que las
Orbitas de las estrellas, como SO-1 y SO-2 en la Fig. 4.20. La curva de
color rosa en la Fig. 5.1 nos muestra mejor lo que la naturaleza puede
hacer con la materia oscura distribuida de esta forma, optimizando la
condensacion central en la medida de lo posible a expensas de la difusior
del resto de los objetos oscuros mas lejanos.



RESULTADOS ASTROFISICOS

El hecho de que la masa medida, indicado por la curva de color
naranja en la figura (4.20), no cambie con la distancia dentro de las dos
décimas interiores del afio luz de Sgr A* es un claro indicativo de que
nada de importancia puede estar pasando para aumentar la fuerza de
gravedad dentro de esa region. La Unica explicacion es que la mayoria de
la materia oscura esta contenida en un solo punto.

La segunda razén por la que un cementerio de estrellas muertas no
puede presentar adecuadamente el fuerte tiron gravitatorio de Sgr A* es
gue para poder adaptarse a todos ellos dentro de las 6rbitas de SO-1 y SO-
2, seria necesarias crear una gran inestabilidad, de corta duracion,
situacion que no se adecua a la longevidad aparente del centro galactico.
Lo qué queremos decir con esto es que si por alguna razén milagrosa todas
las estrellas muertas fueran presionadas por una fuerza potente en un
volumen tan pequefio, se necesitarian menos de 100 millones de afios para
obtener este conjunto totalmente perturbado. La concentracion de un gran
namero de estrellas oscuras muy cerca del centro es una situacién tan poco
comun, que no solo es dificil de conseguir, sino dificil de conservar, y un
periodo de 100 millones de afios es mucho mas corto que la edad de la
galaxia, que se cree que se formo hace alrededor de 12 millones de afios.

La otra posibilidad mas exotica es que la enorme masa central se debe
enteramente a una bola gigante hipotética de neutrinos, particulas que se
congregan en conjunto por la gravedad, pero que son muy dificiles de
detectar. Pero los neutrinos no se condensan mucho, y una bola de un
valor de 2,6 millones de soles de estos espectros se esperaria que tuviera
un radio no inferior a seis centésimas de un afio luz. Dos de las estrellas
con 6rbitas que se muestran en la Fig. 4.20 se encuentran dentro de este
radio, s6lo dos centésimas de un afio luz de Sgr A*, por lo que la mayor
parte de la concentracion de la masa de neutrinos no se harian sentir en el
interior de sus o6rbitas. Con una distribucién muy artificial, alin seria casi
imposible dar cuenta del movimiento estelar, aunque ahora parece haber
cada vez mas evidencia de la existencia de la especie de los neutrinos.

Mas lejos de lo que nuestros conocimientos actuales nos pueden
guiar, no tenemos mas remedio que aceptar el hecho de que la mayoria de
la materia oscura en el centro galactico esta contenida en un Unico objeto,
conocido como Sgr A*. Nos hemos enterado de la materia oscura,
sabemos donde reside, y sabemos que tiene proporciones gigantescas. Sgr
A* es un gigante, pesado y lento, y sin inmutarse por el bullicio que lo
rodea. Pesando 2.6 millones de soles, sin embargo, tiene un perimetro de
no mas que la érbita de Marte.
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5.1 El campo de Velocidades Estelares

Los mapas de limite de difraccion en Cercano IR y espectro de la
region del Centro Galactico obtenidos durante la década pasada guian ur
detallado entendimiento de la dindmica estelar en ese sitio. Los datos
resultantes de velocidades en el cielo y en la linea de visiébn para mas de
100 estrellas dentro de algunos segundos de arco centrales de la posicio
del candidato a hoyo negro Sgr A* (Eckart & Genzel 1996, 1997; &hez
al. 1998; Schodett al. 2003).

El total de los movimientos estelares no se desvian fuertemente de la
isotropia. En la mayoria no hay preferencia por movimientos circulares
alrededor del centro o movimientos de radiales. Tal vez se encuentran una,
o0 dos excepciones a esto Ultimo como lo son los discos estelares en
rotacion y los campos de velocidad en las regiones densamente poblada:
alrededor de Sgr A*. Para mas de 50 estrellas la determinacién de sus tre:
componentes de velocidad ha sido posible y ademas derivar la linea de
vision y las velocidades celestes lo cual se ha llevado a cabo
consistentemente con el cimulo estelar esférico. De la misma forma para
mas de 100 estrellas podemos conocer sus movimientos propios la
proyeccién radial en el cielo y sus velocidades tangenciales que son
consistentes con toda la isotropia (Fig. 5.2).
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Fig. 5.2.Masa encerrada vs, distancia al CG Los circulos llenos rojos son mediciones de la
dinamica del gas (Guesten et al 1987). Las cruces verdes son resultados del modelo de masa
de Jeans de movimientos estelares propios y velocidades en la linea de visiéon por Genzel et
al. (1997) y Genzel et al. (1996). Los circulos abiertos azules son los estimados de masa
Leonard-Merrit (LM) de Genzel et al. (2000). Los triangulos violeta son estimados LM de
Schodel (2004). Los recuadros abiertos azules son masas de las 6rbitas Keplerianas de
Schddel y Eisenhauer. El diamante azul oscuro es la masa estimada por Ghez et al. (2003a).

Sin embargo, muchas de las brillosas estrellas con lineas de emision
Hel tienen una separacion de 1 a 10 segundos de arco de Sgr A* adema
de orbitas tangenciales. Esta anisotropia de estrellas Hel y de la mayoria
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de miembros brillosos del complejo IRS 16 se deben principalmente a su
trayectoria en sentido horario proyectada en el cielo contra la rotacién
galactica general. La rotacion total de este joven cumulo es tal vez el
remanente de la distribucién original de momento angular en la nube
interestelar en donde se formaron estas estrellas.

En contraste al movimiento del resto de las estrellas en el camulo
esférico de unos 0.6 pc de diametro, las componentes proyectadas en el
cielo de las estrellas con 1 segundo de arco (unos 39 mpc) de Sgr A*
indican desviaciones de la isotropia (ver Fig. 5.3; Geetell. 2000;
Schodekt al. 2003). Las orbitas de estas estrellas aparentemente muestran
una preferencia mas por orbitas radiales que por elipticas. La
espectroscopia indica que estas son estrellas de tipo temprano. Tal vez los
miembros del cumulo Sgr A* formaron un cumulo de tipo temprano
debido a su pequefio momento angular, y pudieron haberse conectado a la
vecindad de Sgr A*. Recientemente se han propuesto modelos que
sugieren que se pudo haber formado a una gran distancia y después fue
capturado en la vecindad de Sgr A* por medio de procesos de intercambio
de 3 cuerpos y la eyeccion de masa estelar de hoyos negros (Alexander &
Livio 2004).
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Fig. 5.3.Indicaciones para el movimiento orbital anisétropo de estrellas dentro del cimulo
alrededor de Sgr A* (Schddel et al. 2003, 2004). El parametro de anisoysgp(a®r -
VRV, esta evaluado en dos épocas separadas por 7 afios, indicando que las estrellas se
mueven preferentemente a lo largo de oérbitas radiales.
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Las propiedades cinematicas de las estrellas< KI5 se pueden
analizar ademas calculando su momento anglfzr lo largo de la linea
de vision. Si el movimiento propio total, de una estrella fuera
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perpendicular a su radio proyectgulel momento angular a lo largo de la
linea de visién tomaria su valor maxidmax.). Una forma conveniente
para buscar el momento angular correl(# es calcular y normalizar este
valor maximo (Genzedt al. 2003b):

JlI(max.) = kv —yw)/py,. (5.1)

by

Jdmas)

o himax
) o Wdmax)

Fig. 5.4.Momentos angulares como los vemos proyectados en el plano del cielo para
estrellas tipo tardias (panel izquierdo) y tipo tempranas (panel derecho) dentro de 10" de
Sgr A* (Genzel et al. 2003b). Las estrellas tempranas se encuentran preferentemente con

movimientos horarios ¢J,(méax.) < 1) mientras que las orbitas antihorarig/§dmax.) > 1)
son encontradas en las tardias. Los dos histogramas inferiores estan versiones integradas ( a
lo largo del radio) de los paneles superiores

Aqui vy, vy ¥ Vp son la R.A.-, Dec.- y las velocidades de movimiento
propio totales de una estrella en la posicién proyectada (x, y) en el cielo a
un radio proyectadp. Dependiendo de si la orbita estelar proyectada es
principalmente de forma anti-horaria tangencial, radial u horaria
tangencial con respecto al radio vector proyectado de Sgr A*
encontraremos valores paial(max.) de ~ -1, ~ 0y +1. El analisis de
esta cantidad muestra una leve rotacion general del camulo Sgr A* en el
segundo de arco central (Schodelal. 2003; Schodel 2004). Por lo que
respecta a cumulos a grandes distancias de Sgr A*, La Fig. 5.4 muestra la
proyeccion de la distribucion radial dg¢J,(max.) para estrellas tempranas
y tardias, las cuales se identifican de las bandas delgadas con el indice CC
(Ott et al. 2003; Genzekt al. 2003b). En general encontramos que las
estrellas tardias tienen una distribucion aleatoria de momento amgular
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mientras que las tempranas tienen una tendencia a 6rbitas de tipo
tangenciales en sentido horarig Jdméax.)>0.6).

Tal movimiento coherente, es también indicado en los resultados
espectroscopicos. Si bien las tardias muestran una distribucién aleatoria
(relajada) de las velocidades en la linea de visién (Selkgreh 1990;

Haller et al. 1996; Genzekt al. 1996) las tempranas con velocidades
medidas espectroscopicamente en la linea de vision de Sgr A* estan casi
corridas al azul, y corridas al rojo en el sur de Sgr A* (Gegtzal. 1996,

2000; Paumareét al. 2001; Genzeét al. 2003b). Esto es indicativo de una
forma de rotacién coherente, con un eje opuesto (contrario) al resto de la
rotacién galactica.

5.2 Escenarios para Formacion de Estrellas en el Centro Galactico

La luminosidad del parsec central entero estd dominada por un
cumulo de estrellas masivas (e.g. Najarro et al. 1997). Las 7 azules
stpergigantes mas luminosas (L>10Ly) y moderadamente calientes
(T<10*° K) (méas comin-mente llamadas estrellas-He) contribuyen con la
mitad de luminosidad de ionizacién en esta regién (B&inal. 1995;
Krabbeet al. 1995; Najarrcet al. 1997). Una explicacién para la presencia
de estas estrellas-He es que se formaron en una nube masiva y después
cayeron dentro del parsec central hace menos dafi® (e.g. Gerhard
2001) y alli fueron altamente comprimidas. Debido a las atas densidades
la nube se volvid gravitacionalmente inestable (e.g. Sanders 1992; Morris
& Serabyn 1996). De la misma forma, Levin & Beloborodov (2003)
sugirieron que las estrellas-He pudieron haberse formado afuera del denso
disco de acrecion que estuvo presente alrededor de Sgr A* en su
formacién. Sin embargo, el mecanismo exacto de la formacién de estrellas
en el CG aun es enigmatico: los extremos campos de marea debidos a la
presencia del hoyo negro sUpermasivo y el cumulo estelar
extremadamente denso ademas de los fuertes campos magnéticos y los
vientos estelares en esta region necesitan ser tomados en cuenta en una
discusién general de la posibilidad de formacién estelar en la vecindad
inmediata del centro (e.g. Morris et al. 1993; ver también [eigel 2002
en la naturaleza de estrellas masivas en el cumulo del Arquero). La
identificacién de objetos luminosos calientes en el Centro Galactico con
azules supergigantes es, sin embargo, indiscutible. Escenarios alternativos
incluyen estrellas tardias rejuvenecidas por colisiones.

Morris (1993) sugiere que los aparentes objetos estelares calientes tal
vez hoyos negros de 10gvpueden adquirir temporalmente atmosferas
delgadas opticas en colisiones con gigantes rojas y aparecer externamente
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como estrellas azules con vientos analogos a las estrellas normales O ¢
WR. Ademas, el nimero de estrellas-He aparentemente jévenes, masiva:s
y calientes no se pueden explicar actualmente con la teoria para evolucion
estelar normal (e.g. Eckaet al. 1999b, ver también Thornleyt al. 2000).

Ahora se discutirdn con mas detalle algunos de los modelos sugeridos par:
la presencia de estrellas jovenes cerca de Sgr A*.

5.2.1 Caida de Climulos Estelares

Debido a las grandes fuerzas de marea, la formacién de estrellas in-
situ muy cerca del centro de la Galaxia es muy dificil de explicar. Se
encuentran estrellas jovenes y masivas en este lugar, lo que podria
implicar que estas se formaron a una gran distancia y fueron arrastradas a
centro después. Un mecanismo plausible para llevar estrellas masivas a
centro de cumulos estelar es la interaccién con los miembros menos
masivos. Por transferencia de energia cinética estas pueden absorber a I
estrellas masivas hacia el centro. Sin embargo, las escalas de tiempc
asociadas a tales relajaciones de dos cuerpos son muy largas comparadz
al tiempo de vida de la estrellas-He encontradas el ciimulo central estelar.

Viendo venir este problema Gerhard (2001) propuso un sistema
masivo de estrellas jévenes, gravitacionalmente situado en la frontera en
forma espiral hacia el centro perdiendo energia cinética debido a la
friccién dinamica (Fig. 5.5) Tal camulo de estrellas jovenes se adentra al
centro ~ 0.5 pc antes de que las mareas irrumpan alli.. Gerhard (2001), y
mas recientemente Portegies Zwetral. (2003) y Kim & Morris (2003),
pudieron mostrar que este escenario es ciertamente posible. Lo que
requeriria que el cmulo fuera inicialmente muy masiwd @ Mo) y
denso (o compacto) conforme la espiral esta mas cerca del centro y las
estrellas-O contenidas tienen unos pocos millones de afios de vida. Justc
antes de que se aproximen demasiado al centro y se disuelvan
completamente. La escala de tiempo de friccion dinamica va como el
inverso de la masa del cimulo. Con una masa inicial de 16 Mg el
cumulo puede ir hacia el centro desde una distancia de algunos parsecs e
pocos Millones de afios.
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Fig. 5.5. Simulacion del camulo estelar compacto en espiral girando en sentido antihorario
dentro del parsec central y como se disuelve a lo largo del camino (Portegies Zwart et al.
2003). Arriba se ve dentro del plano de la 6rbita. Linealmente la escala de grises (negro:

maximo, blanco: minimo) indica la densidad estelar.

Existen dos prominentes agregados de luminosidad, con estrellas
aparentemente jovenes que se pueden interpretar como remanentes de
cumulos jévenes: los complejos IRS16 e IRS13. La mayoria de estrellas
de tipo temprano se encuentran en el complejo IRS16 y se encuentran
distribuidas en los 0.5 parsecs centrales. Aparecen moviéndose
coherentemente en sentido horario, con 6rbitas tangenciales. EI compacto
cumulo de estrellas (diametro <1.5 segundos de arco) IRS13 tiene
movimiento en sentido anti-horario. Ambos son consistentes con un
“escenario de un cumulo cayendo” (Gerhard 2001; Kim & Morris 2003;
Portegies Zwartet al. 2003). Una diferencia significante, es la que
encontramos entre los calculos que predicen una gran dispersion acimutal
de los cumulos en caida y las orbitas en la regién central. En contraste con
esto, observaciones muestran una tasa de distribucion centrada en estrellas
jévenes y masivas. Maillarét al. (2003) propusieron que el cumulo
IRS13 es el remanente del corazén de un joven cimulo masivo. Este es
mucho mas compacto y se mueve junto con la mini-espiral. Es por lo tanto
posible que IRS13 sea de hecho un agregado estelar compacto que este
montado dentro de los chorros de gas. El total de la elongacién norte-sur
de los complejos IRS 13N / IRS 13/ IRS 2 los podemos interpretar como
consecuencias del tiron debido a la marea que provoca el hoyo negro
central.
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5.2.2 Formacién In Situ en el Gas Denso

Una segunda posibilidad es que las estrellas se hayan formado in situ
de una nube colapsada, siguiendo la caida y choque de compresion de I:
densa nube de gas (Morris 1993). Numerosas nubes moleculares e
ionizadas han sido detectadas en el parsec central, varias con grande:
velocidades radiales y unas incluso con momentos angulares correctos
(e.g. Lacyet al. 1991; Jacksomrt al. 1993). Para poder alcanzar la auto-
gravitacion en las nubes interestelares se tiene que superar el jalén de I
marea y crear un gran namero de estrellas masivas con edades de algunc
millones de afios, las densidades requeridas son del ordef’degohios
de hidrogeno por cin Esto es cientos de veces mas grande que la
densidad den(H, H,) < 10° cm® encontrada en las nubes atémicas y
moleculares hoy dia en los 1-2 pc centrales (e.g. Jagksah 1993;
Genzelet al. 1994, 2003b).

PSR o TR R
Fig. 5.6.Imagen obtenida en la banda-L (38) el 10 de Mayo, 2003, con CONICA/NAOS
en el VLT. La fuente brillante cerca de la mitad de la imagen es la estrella stpergigante tipo
tardia IRS 7 (K~ 6.5) la cual es usada para ajustar el sistema de OA de NAOS. El circulo en
medio marca la localizacién del cimulo Sgr A*. Las fuentes marcadas del lado superior
derecho con negritas denotan a las fuentes frias, profundamente embebidas, fuentes
envueltas en polvo, las cuales se ha encontrado que estan asociadas con el gas y el polvo en
la mini espiral. Las estrellas marcadas con circulos y etiquetadas con letras italicas son
estrellas SiO maser que fueron usadas para establecer la conexién entre la astrometria de
cercano-IR y de Radio. La difusa emision NE-SW cerca de la mitad de la imagen es parte del
brazo norte de la mini espiral. La “barra” de la mini espiral también esté indicada en la
imagen: y es la ancha emision difusa corriendo a través del complejo IRS 13 de NW-SE.
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Para estrellas de alta velocidad a la orilla del hoyo negro dentro del
segundo de arco central, las densidades requeridas para el gas son 10,000
veces mas grandes. Los mapas de alta resoluciéon en Radio (e.g. Yusef-
Zadehet al. 1998b; Zhao & Goss 1998) y las nuevas imagenes de éptica
adaptativa del VLT a longitudes de onda de @B nos proveen de
posible evidencia de una gran compresion y de vientos activos. Dichos
mapas e imagenes exhiben filamentos alargados (diametre<0de),
originados posiblemente por la interaccion de los filamentos-gaseosos de
la mini-espiral con las flujos externos y los vientos de algunos de los
segundos de arco centrales (ver Fig. 5.6 y Ckénait 2001).

5.2.3 Formacion de estrellas en la Mini-Espiral.

Si las estrellas-He se han tomado como objetos masivos formados
hace < 10 afios entonces tal vez podria encontrarse poblacién joven
presente en el cumulo central — si es asi — este podria estar envuelto en
polvo.

Recientemente los primeros candidatos para jévenes objetos estelares
se encuentran muy enrojecidos, fuentes envueltas en polvo con espectros
en la banda-K — e.g. IRS 21, IRS 1W, IRS 10W, IRS 5 — estos objetos son
fuentes con gran emision en 10n y estan mas asociados con los
filamentos de la mini-espiral (Gezai al. 1985; Genzeét al. 1996). El
mejor caso de estudio es IRS 21 la cual esta fuertemente polarizada (17%
a 2 pum; Eckartet al. 1995; Ottet al. 1999; Krabbeet al. 1995).
Inicialmente, Gezariet al. (1985) sugirieron que IRS 21 era un
agrupamiento de polvo a alta densidad, calentado externamente. Dado el
exceso en el Mediano-IR y la forma del espectro en el Cercano-IR muchas
otras clasificaciones fueron propuestas, incluyendo la de una estrella
incrustada temprana y una protoestrella (Kradthal. 1995; Genzeét al.

2001). Tanneet al. (2002) sugirieron que IRS 21 es una delgada burbuja
rodeando una fuente de masa perdida, como la estrella Wolf-Rayet WC9.

Esto es como las fuentes de polvo incrustadas que estan asociadas con
la luminosidad de las estrellas que chocan y calientan el gas y el polvo de
la mini-espiral. Coteraet al. (1999a) encontraron que varias de estas
fuentes se acomodan a la distribucién de temperatura y emision del polvo.
Tanneret al. (2002) también indican que la emisién del polvo extendido
de IRS 21 es consistente con la curva de choque creada por el movimiento
de tales estrellas calientes a través del polvo y el gas de la mini espiral.
Estos resultados sugieren que el escenario de la curva de choque es tal vez
aplicable a la mayoria de las fuentes luminosas de polvo inmersas en el
cumulo estelar central. Esto también esta apoyado por resultados recientes
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de Tanneet al. (2003) en otras fuentes de polvo en la mini espiral y por el
descubrimiento de IRS 8 como una fuente de curva de choque. (Bigaut
al. 2003). Sin embargo la identificacién de estas fuentes con objetos
estelares jévenes es cominmente errénea.

La formacion de estrellas en los chorros de gas en la mini cavidad
representa un problema en cuanto a las escalas de tiempo se refiere. L
escala de tiempo dindmico para el movimiento de la mini espiral a través
de los 0.5 pc centrales es 2 Hfios. Esto corresponde solo a una pequefia
fraccion de los posibles afios de las estrellas masivas mas jévenes. En e
caso de IRS 13 todavia no esta claro como el gas y las estrellas jévene:
(Eckart et al. 2004b) pueden permanecer juntos en el mismo volumen
mucho después de la escala de tiempo dinamico (Tatrar2002). El
pequefio cimulo luminoso IRS 13 contiene las estrellas mas brillosas y
calientes del Centro Galactico (Najaret al. 1997). Usando O&ptica
adaptativa se pudo resolver el complejo IRS 13 en objetos individuales
(Paumarckt al. 2001; Maillardet al. 2003; Eckaret al. 2004b). Dados las
cortas escalas de tiempo para el movimiento entre la region central, las
jovenes estrellas se debieron haber formado fuera del parsec central. Sir
embargo, con estudios iniciales superficiales o un poco mas profundos
(Figeret al. 1995; Coterat al. 1999b) varias de estas estrellas se debieron
haber formado en los 10 pc centrales.

En general uno puede decir que con la posible excepcion de IRS 13,
el escenario en el cual se formaron las estrellas masivas justo fuera de Iz
densa regién central y luego pasaron a formar parte del centro en orbitas
altamente elipticas no es del todo posible. Pues muchas de las fuentes di
polvo brillosas asociadas con la mini espiral probablemente no son tan
jévenes ni protoestrellas.

5.2.4 Captura de Estrellas por Eyeccion de Remanentes Estelares

Recientemente, Alexander & Livio (2004) sugirieron un mecanismo
dinamico que explica la presencia de estrellas jévenes y masivas como S2.
El cual se logra mediante intercambio con los remanentes compactos en el
cumulo circundante a Sgr A*. En este modelo, las estrellas jévenes se
forman suficientemente lejos del hoyo negro masivo central y son
esparcidas subsecuentemente dentro de orbitas elipticas cercanas a S
A*. Alli pueden interactuar con el cumulo de remanentes estelares
compactos, i.e. la masa estelar de hoyos negros de masa similar a la de la
jovenes estrellas. Tal interaccion conduce la eyeccion del hoyo negro de
masa estelar y la captura de la joven estrella en una érbita muy pegada
alrededor de Sgr A*,
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5.3 Andlisis de Orbitas Estelares Cerca del Hoyo Negro Central

Estrellas individuales se pueden resolver debajo de distancias del
orden de un dia luz con observaciones de Optica adaptativa en el Cercano-
IR y telescopios de 8-10 m. Lo cuales nos ofrecen la posibilidad de
estudiar la distribucién y dinamica de estrellas en este sistema ejemplar y
probar predicciones teéricas como la formacién de crestas, la relajacién
del cimulo o el movimiento orbital relativista. Estos estudios se volveran
mas importantes en el futuro cercano cuando la resoluciéon angular y la
sensibilidad se puedan obtener con una gran apertura de gran
interferometria.

5.3.1 Corrimiento Relativista del Perihelio

Con el incremento de la sensibilidad para resolver fuentes puntuales y
la resolucion que se puede obtener gracias a la combinacion de la apertura
de varios telescopios, la 6ptica adaptativa y la interferometria de Cercano-
IR es como las estrellas con escalas de tiempo orbitales del orden de un
afio se podran detectar en el cercano futuro. Estas fuentes, sin embargo, la
mayoria de las veces no tienen simples orbitas Keplerianas. Los efectos
medibles dehvancerelativista y del corrimienteetrogrado del perihelio
Newtoniano fue investigado por Fragile & Mathews (2000), Rubilar &
Eckart (2001) y recientemente por Mouaveaal. (2004). Ambos tipos de
corrimientos del perihelio resultan en 6rbitas tipo roseta. Una sustancial
rotacion Newtoniana del perihelio es esperada si un porcentaje de la masa
central estd extendida. Mediciones para una sola estrella nos permitira
determinar la inclinacién de las 6rbitas estelares y derivar la inclinacién
para los valores de corrimiento corregidos. Obteniendo el corrimiento del
perihelio para tres estrellas en 6rbitas con diferentes energias o momento
angular se podra establecer una solucion inequivoca para la compacidad,
el alcance y forma de cualquier contribucion de masa extendida. (Rubilar
& Eckart 2001).

Un andlisis de corrimientos esperados de perihelios fue dado por
Fragile & Mathews (2000). En los casos en los que se consideraron un
hoyo negro, se asumié que este no rotaba (aunque recientes observaciones
indican que no es del todo cero el momento angular ver Seccién 3.8.5)
pero Jaroszynski (1998) y Fragile & Mathews (2000) pudieron mostrar
que los efectos del momento angular del hoyo negro (al menos en las
estrellas observadas) era insignificante en muchos ordenes de magnitud en
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la escala de tiempo orbital. Con lo que se asumié que las estrellas dentro
del segundo de arco central pertenecen a la secuencia principal y sus
Orbitas no estan influenciadas significantemente por los efectos de marea
en sus superficies.

Primero, se considero el caso que toda la masa en la regién central
esta en la forma de un hoyo negro. En este caawaglcerelativista del
perihelio por revolucion, esta dado por:

6mG M
R (5.2)
con a siendo el semieje mayor g la excentricidad de la Orbita,
respectivamente. El corrimiento posicional del afelio:

As = a(l+e)Ap = iLf% (5.3)
es de primer orden, independientemente del semieje mayprsolo
depende en la excentricidadie la 6rbita. Por lo tanto, la precisién con la
cual las posiciones pueden ser medidas impone un limite inferior en la
excentricidad de las orbitas para los corrimientos relativistas del perihelio
qgue pueden ser observados. Para una precisiéon de 1 mas = 0.04 mp
corresponde a > 0.93 y para una precision de 0.1 mas = 0.004 mpc,
0.35. La Tab. 2.2 muestra que al menos tres de las estrellas con oérbitas
observadas tienen excentricidades 0.8. Para estos objetos los
corrimientos posicionales estaran mas cerca del intervalo de 1 mas. Las
actuales mediciones astrométricas de alta precisién con el Keck y los
telescopios del VLT nos dan precisiones posicionales del orden de 2 mas.
Lo que significa que la proxima generacién de instrumentos como el LBT
y el VLTI seran necesarios para poder medir corrimientos de estrellas
conocidas cerca de Sgr A* Sin embargo, con la resolucion angular
combinada y la sensibilidad de NACO en el VLT ya se pueden obtener los
periodos orbitales alrededor de Sgr A*.

5.4 La Baja Luminosidad de Sgr A*

Aqui hay dos formas de estimar la tasa de acrecion de masa en el
hoyo negro Sgr A*: (a) del gas disponible cerca de la parte baja del pozo
de potencial y (b) de la luminosidad medida de Sgr A* a través del
espectro electromagnético. Esta comparacion es preferible hacerla en
unidades de Eddington.
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Los vientos estelares de las calientes estrellas-He aparecen como
fuente primaria de masa disponible para le acrecion. La fuente Sgr A* esta
localizada dentro del camulo central de las estrellas-He calientes con
vientos del orden de 1000 km/s y tasas de pérdida de masa de tnos 10
Mo yr. Estos vientos proporcionan unas’Mg yr* al parsec central del
Centro Galéactico (e.g. Najared al. 1997; Melia & Coker 1999, Quataert
2004). La tasa maxima de acrecién posible en Sgr A* debida a los vientos
esta estimada el ~ 2 x 10° Mo/afio Coker & Melia (ver e.g. 1997);
Quataert (ver e.g. 2003). Con la Eq. (5.4) esto corresponde a una tasa de
acrecion en unidades de Eddingtorvide 1 x 10° para un hoyo negro de
3 -4 x 16 Mo.

Mgaq = 1.39 x 1018g 51 = 2.21 x 10~8 (Mie) Moyr™ (5.4)

La tasa de acrecion también puede ser estimada via luminosidades
predichas. La reciente identificacién de resultados en el cercano infrarrojo
para Sgr A* en una densidad de flujo re-enrojecida para un estado de
quinta-esencia del orden de 2 mJy a una longitud deu22Esto da una
longitud especifica  del.5 x 18’ erg §' Hz* y una luminosidad de =
vlo = 2.1 x 16* erg §. Lo que corresponde a una eficiencia para
conversién de masa en energia electromagnética0® — 10°.

Puesto que la luminosidad de Sgr A* es dependiente de la longitud de
onda este es un burdo estimado. Un andlisis mé&s refinado se obtiene con la
ayuda del modelado por Narayaet al. (1998), obteniendo una
luminosidad bolométricayy integrada sobre todas las frecuencias de solo
~2.1x 16%erg $". Lo que corresponde a una eficiencia de radiacion de:

n=-—el=5x107° (5.5)

" Mggac?

Esto se compara con la eficiencia de radiacion del 10% que se asume
nominalmente en el caso de alta densidad de acrecion. Para el estimado de
la tasa de acrecion del Centro Galactico esta eficiencia es mucho mas
grande, lo que implica luminosidades bolométricas de L~0.1g4
4x10%erg ¢, lo que da un factor I@eces mas alto que el observado.

5.5 Comparacién con Nucleos de Otras Galaxias.

Ahora podemos comparar los limites inferiores en la densidad de la
masa oscura central obtenida por diferentes analisis. Observaciones de
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estrellas de alta velocidae individuales 6rbitas cerca de Sgr A* (
constituyen la densidad de masa central con valores®® Mg pc®.

Existen pequefias restricciones en la densidad de masa del
movimiento propio de Sgr A* que se comparan con las velocidades
cumulo etelar circundante, si uno asume ademas que el tamarfo
masa oscura esta dado por las mediciones milimétricas en Radio

A*. Estas restricciones dan como resultado una densidad de mas*®
' Mo pc®. Esto limita el tiempo de vida de un cumthipotético de
remanentes estelares oscuros de menos Yafit® (ver Fig5.7). Las
densidades de masa spueden comparar con la densidad

Schwarzschild, la cual es la masa del hoyo negro dividida por el vo
de la esfera de Schwarzschild. Para urohaggro de 3x1° Mg tenemos
una densidad de 9x¥0My pc®. Los actuales modelos y mediciol
sugeridas mas convincentes para la concentracion central de 1
oscura en el centro de la Via Lactea se presenta en forma de u
negro sUpermasivo solitario.

" L T T
10° yr 10" yr

Milky Way 2003

______ R M
______________ NGC 4258
"""""""" M3z * NGC lose Ma1

10g,, p, [M., pc’]

NGC’.’KAET
1

5 [3 7 8 9 0
10g,, M/M

Fig. 5.7.Comparacion de masas y densidades de objetos oscuros centrales obsen
otras galaxias y nuestra Via Lactea. El eje horizontal representa la masa media del ¢
el eje vertical la densidad media.

La Fig. 5.8 resume las densidadde masa minimas inferidas
varios objetos y se muestran los tamafios restringidos en gran pari
masa oscura observada en la posicidon de Sgr A*: la 6rbita de la estr
requiere una masa de 3.6 + 0.3 X M, que es presentada en un volur
deradio < 0.6 mpc (asumiendo una distancia de 8 kpc; Eisenet al.
2003b) y excluyendo el ciimulo de objetos astrofisicos oscuros con
explicacion para la masa oscura en el centro del CG. Cuando se cc
solo el tamafio de Sgr A*, en interferometde Radio y variabilidad ¢
CercanolR y emision en Rayos X de Sgr A* aparecen algunos peq!
limites, constituyendo un tamafio de algunas unidades astronémica
algunas decenas de radios de Schwarzschild (para un HM 4 x 16
Mo).



RESULTADOS ASTROFISICOS

Fig. 5.8.llustracion de las escalas de tamafio cerca de Sgr A* probadas para dife
observaciones. Panel izquierdo: Dindmica Estetmpecialmente érbitas de estrel
individuales, prueba del potencial gravitacional en la escala de algunos disx 1.2 dias

le corresponden a un mpc).

Existe mucha evidencia de grandes concentraciones centra
nacleos de galaxias. Por ejemplo: la cineméatica estelar en g
elipticas y bulbos centrales, La cinematica del maser g& &h la
cercania de la galaxia NGC 4258 y la cinematica en éd M87
sugiriendo la presencia de masas oscuras centrales en el intervalo
3 x 10 Mg en M32 a 3x10Mg en M87.

De las densidades de masa inferidas y los cocientes M/L est:
que casi todos los casos requieren densglatlisuales, y probablente
concentraiones irreales de remanentes estelares o muchas estre
baja masa. M31 esta por sobre los limites de los cumulos de estre
neutrones estables. La dinamica estelar del disco de maser en NGC
el CentroGaléctico requieren concentraciones de masa oscura en
de 10 Mg pc?® lo cual solo se puede explicar mediante un cur
compacto de hoyos negros estelares o un hoyo negro sipermas
mejor casoextragalacticopara unhoyo negro masivo central NGC
4258 (Fig. 5.7). Para esta fuerles velocidades del maser de H
medidas con interferometria de Radio podrian entrar en una cu
rotacion Kepleriana quedando a una escala de ~0.1 pc. Las densid
masa implicadas estarian entré1p 10" Mo pc®, cerca del estimac
para el Centro Galactico. Para el Centro Galactico se han desech
cumulos de masa oscura de estrellas de neutrones y los hoyos
estelares. Lo que nos lleva a la conclusiéon que mucha de la masa os
al menos dos de estos objetos (i.e. Sgr A* y el nlcleo de AG8) se
debe presentar en forma de un hoyo negro masivo solitario.
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CONCLUSIONES

Durante las dos décadas pasadas se han realizado estudios d
imagenes limitadas por difraccién a 2.2 micras del interior de los 6”x6”
del cumulo estelar central de la Galaxia usando el telescopio W. M. Keck
de 10 metros.

Siendo las imagenes obtenidas para la banda K de 1995 a 1997 las
primeras de mayor resolucién angular obtenidas para las longitudes de
onda en el cercano infrarrojo desde tierra o el espégip=0.05" =
0.002 pc) revelando una gran poblacion de estrellas fantasma, de las
cuales se seleccionaron e identificaron alrededor de 90 estrellas, a las que
se les estudio el movimiento propio, obteniéndose brillos en la banda K de
9 a 17 magnitudes y velocidades en dos dimensiones de alrededor de Ios
1400 + 100 km's.

Comparado con trabajos previos (Eckart et al. 1997; Genzel et al.
1997) la confusion en las fuentes fue reducido en un factor de 9, con lo
qgue el numero de estrellas a las cuales se les pudo medir su movimiento
propio dentro de los 25 segundos de arco centrales de nuestra Galaxia fue
duplicado.

Ademas de que la precision de las medidas de la velocidad en el
segundo de arco central fueron mejoradas por un factor de 4.

Los picos tanto de la densidad estelar superficial y de la dispersion de
velocidades son consistentes con la posicién de la inusual radio fuente y
candidato a hoyo negro Sgr A* lo cual sugiere que Sgr A* coincide
(£0.1™) con el centro dinamico de la Galaxia.

Esta dispersion de velocidades como funcién de la distancia a Sgr A*,
muestra un descenso bien definido por un movimiento de tipo Kepleriano
(g, ~ r®**%} alrededor de una masa central oscura de 3.6 + 0.3Md0
confinada en un volumen de a lo mas®1d, pc?, el cual excede los
volumenes promedio para densidades de masa encontrados en cualquie
otra galaxia, llevdndonos a la conclusion y objetivo principal de este
trabajo el cual es que nuestra Galaxia alberga un stpermasivo hoyo negrc
central.
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Cantidades Utilizadas

Cantidades Fisicas importantes y Unidades

Velocidad de la luz c = 2.998x16 ms!
Constante de Planck h = 6.626x10%Js
Constante Gravitacional G = 6.67x10" m*s%g*
Constante de Boltzmann K = 1.38x16°J K*
Masa del Electrén me = 9.11x10% kg
Masa del Proton mg = 1.67x10° kg
Carga del Electron E = 1.69x10"As

Constante de Stefan-Boltzmann ¢ 5.67x10f W m2 K*

Densidad del flujo de Energia 1y 102 W m? Hz?

Unidad Astronémica 1UA = 1.5x1¢"'m

Afio Luz 1ly = 9.46x16°m

Parsec 1pc = 3.09x16°m

Kiloparsec 1kpc = 10°pc

Miliparsec 1mpc = 10°pc

Milisegundo de arco 1 mas = 10° segundos de arco
Luminosidad Solar Lo = 38516°Ww=3.8518erg ¢
Masa Solar Mo = 1.989 16°kg

Radio Solar Ro = 6.9599 16m
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Relaciones especificas para el Centro Galactico. Estan dadas para una
distancia al Centro de 8 kpc. *) Para una definicion dé@ver secc. 4.8.4.
**) La incertidumbre incluye la incertidumbre de Rq.

Distancia al Centro Galactico  Ry=(8+0.5)kpc = 26100 ly = 2.5x1bkm

Escala de imagenes 1" =38.78 mpc = 7980 UA

1 mas=1"x 10
Velocidad 1 km/s = 0,0263 mas/yr

1 masl/yr = 37.92 km/s
Aceleraciéna 1 mas/yf = 1.22 x 1.22 18km/g
Masa de la Aceleracion M coS6[10° M o] = 13a [mas/yf] r2 []
proyectada*

Mcos’8[10°M]=a[mas/yF] r* [mpc]/116
Masa del Hoyo Negro de la M = (3.6 £ 0.6) x 16Mo
Via Lactea**
Radio de Schwarzschild Rs=2 G M & =2.95 x (M/M) km
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Apéndice B

Tabla de Abreviaciones

Banda-J

Banda-H
Banda-K
Banda-L

Banda-L’
Banda-M
Banda-N

3D

ADIOS

ADONIS

AGB
AGN
ALADDIN

ALMA
AMBER
AOS
AT

1.10 - 1.30um (Intervalo de longitud de onda)
1.45 - 1.85um

1.90 - 2.40Qum
3.20 - 3.8Qum

3.48 - 4.08um
4.54 - 5.16um

7.90 - 13.1um

Espectrometro de imagenes del MPE

Extincion en el visible

Extincion en la Banda-K

Extincién a una longitud de onda dada
Corrector Automatico de Dispersion

Escenario de Flujo de Entrada y Salida de Advec-
cién dominante

Sistema de Optica Adaptativa del ESO operado en
el telescopio de 3.6 m en La Silla

Rama Asintética Gigante

Nucleo Galactico Activo

Detector del Arreglo IR del Centro de Investigacion
de Santa Barbara

Gran Arreglo Milimétrico de Atacama

Instrumento focal de NIR del ESO VLTI

Sensores de Optica Adaptativa

Telescopios Auxiliares (e.g. para ESO VLTI)
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BH

CCD
CFHT
Chandra
CONICA
CND

Dec
DLR

ELT
ESA
ESO
Euro50

FASTTRAC
FET

FIR

FOV

FWHM

GC

HIl

Hawaii 2
HB

HCN

HKL
HOKUPA’A
HST

IMBH
IMF
ISAAC
ISO

IR
IRS
IRTF
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Hoyo Negro

Dispositivo de Carga Acoplado
Telescopio Canada-Francia-Hawai
Satélite de Rayos-X de Estados Unidos
Céamara de Cercano-IR Coudé

Disco Circumnuclear (Anillo)

Declinacion
Deutsche Luft und Raumfahrt Gesellschaft

Telescopio Extremadamente Grande
Agencia Europea Espacial

Observatorio Europeo Austral
Telescopio Europeo de 50m de diametro

Unidad guia rapida del Observatorio Steward
Transistor de Efecto de Campo

Lejano Infrarrojo

Campo de Vision

Ancho Lleno a Medio Maximo

Centro Galactico (CG)

Regién de Hidrogeno lonizado

Detector de Infrarrojo de Rockwell

Regién de la Rama Horizontal, diagrama HR
Acido cianhidrico

Bandas H, Ky L del NIR

Instrumento de Optica adaptativa del CFHT
Telescopio Espacial Hubble

Hoyo Negro de Masa Intermedia

Funcién Inicial de Masa

Arreglo de Camara y Espectrémetro Infrarrojo VLT
Observatorio Espacial Infrarrojo

Infrarrojo

Fuente Infrarroja (Infra-Red Source)

Instalaciones del Telescopio IR, Univ. de Hawai



JCMT
JHK

Keck
KLF

LBT
LGS
LIGO
LISA
LLANG
LR

magnitud

Mk
MBH
MCAO
MIDI
M/L
MPE

MPIA
MPIfR

NACO
NGC
NIRVANA
NAOS
NASA
NGS
NICMOS
NICMOS 3
NIR

NIRC
NIRC-2
NIRSPEC
NRAO
NTF

NTT

Telescopio James Clark Maxwell
Bandas J, H, K de NIR

Observatorio Keck W.M. — 2 telescopios de 10m
Funcién de Luminosidad en la banda-K

Gran Telescopio Binocular

Estrella Guia Laser

Detector de ondas gravitacionales

Detector de ondas gravitacionales

Nucleo Activo Galactico de Baja Luminosidad
Deconvolucién Lucy-Richardson

Brillo aparente proporcional al logaritmo

Negativo de la densidad de flujo S.
m;-m,=-2.5l09(S/S,)

Magnitud en la banda-K

Hoyo Negro Masivo

Optica Adaptativa Multi-Conjugada
Instrumentacion de IR-intermedio en VLTI
Cociente Masa-Luz

Instituto Max Planck para Fisica extraterrestre
(Garching)

Instituto Max Planck para Astronomia (Heidelberg)
Instituto Max Planck para Radioastronomia (Bonn)

Sistema NAOS/CONICA

New General Catalog

Camara Interferométrica LBT mas unidad MCAO
Sistema de Optica adaptativa Nasmyth VLT
Aeronautica Nacional y Administracion Espacial
Estrella Guia Natural

Camara NIR y Espectrometro Multi-Objeto
Arreglo de HgCdTe de 25@ixeles de Rockwell
Cercano Infrarrojo (longitudes dguin — 4um)
Camara NIR del Keck

Céamara NIR para el segundo telescopio Keck
Espectrometro NIR del Keck

Observatorio Nacional de Radio Astronomia
Filamentos No Térmicos

Telescopio de Nueva Tecnologia;

Telescopio de 3.6 m en La Silla, Chile. ESO



APENDICE B

OA (AO)
OVRO
owL

PSF
PUEO

QUIRC

RA
RASOIR

seeing

SKA
SED
Sgr A
Sgr A*

SHARP

SINFONI

SPIFFI
SPIFI
SSA
SWS

ucB

UCLA
uT

98

Optica Adaptativa (Adaptive Optics)
Radio Observatorio de Owens Valley
Telescopio Extremadamente Grande

Funcion Puntual de dispersion
Instrumento de Optica Adaptativa CFHT

Camara NIR

Ascension Recta
Sensor Infrarrojo de frente de onda ESO

Imagen de calidad a través de la turbulencia
atmosférica

Arreglo de un kilometro cuadrado

Distribucién Espectral de Energia

Sagitario A

(Sagitario A estrella) radio fuente compacta que
emite solamente en el NIR y en Rayos-X -
localizacién del Hoyo negro de 3.6XM), en el
centro de la Via Lactea

Sistema para Alta Resolucién Angular MPE lo
construyo con una cadmara NIR para interferometria
Speckle.

Proyecto MPE/ESO: Espectrégrafo de imaging
SPIFFI mas sistema de AO ESO operado en VLT
Observatorio Estratosférico para Astronomia IR
Espectrografo para imaging del MPE

Interferémetro Fabry-Perot Submm. Univ. Cornell
Algoritmo simple de Shift-and-Add

Espectrometro de Longitud de Onda Corta (ISO)

Universidad de Berkeley, California
Universidad de Los Angeles, California
Unidad de Telescopio en el VLT



VLA Arreglo muy Grande (Telescopios)

VLBA Arreglo de Base muy Grande (Telescopios)
VLBI Interferémetro de Base muy Grande
VLT Telescopio muy Grande — 4 telescopios de 8.4m de

didmetro del ESO en Paranal, Chile

WSF Sensor de Frente de Onda usado en instrumentacion
de OA

WSA Algoritmo Compuesto de Shift-and-Add

XMM

-Newton Satélite Europeo de Rayos-X

YSO Objeto estelar Joven.



Apéndice C

Fig. C1. Componentes Infrarrojasen el CG.



Bibliografia y Referencias

[1] CUASARES, EN LOS CONFINES DEL UNIVERSO. Dultzin,
Deborah.Fondo de Cultura Econémica “La ciencia para todos”
México, 1997

[2] Temas selectos de astrofisica. Manuel Peimbert, ddexp1984

[3] LOS HOYOS NEGROS Y LA CURVATURA DEL ESPACIO-
TIEMPO Hacyan, ShaherFondo de Cultura Econ6mica “La
Ciencia para todos” México, 1998

[4] BLACK HOLES Jean Pierre Luminet

[5] BLACK HOLES AND THE UNIVERSE _Novikov, Igor.
Cambridge University Press.

[6] BLACK HOLE PHYSICS Basic Concepts and New Develop-
ments. Valeri P. Frolov, Igor D. Novikov.

[7] THE BLACK HOLE at the Center of Our Galaxy Fulvio Melia
Princeton University Press. Princeton and Oxford

[8] THE BLACK HOLE AT THE CENTER OF THE MILKY WAY
Andreas Eckart, Rainer Schodel, Christian Straubmbigrerial
College Press

[9] THE GALACTIC SUPERMASSIVE BLACK HOLE _Melia,
Fulvio. Princeton University Press. 2007.

[10]Ya. B. Zel'dovich, O. H. GuseynoXollapsed Stars in Binaries
AAS Vol. 144 No. 2 pp. 840,841. 1966

[11]10. Kh. Guseynov and Ya. B. Zel'dovicGollapsed Stars in
Binary Systems&oviet Astronomy-AJ. Vol. 10, No. 2 pp. 251-
252. Sept-Oct, 1966

[12]Ferrarese, L.; Ford, HSupermassive Black Holes in Galactic
Nuclei Past, Present and Future Resea®BRv Vol. 116..523F,
2008

[13]Fulvio Melia. Henio Falck&'he Supermassive Black Hole at the
Galactic CenterAnnual Review of Astronomy & Astrophysics,
Vol. 39 (2001)

[14] Fried, David (1966)"Optical Resolution Through a Randomly
Inhomogeneous Medium for Very Long and Very Short
Exposures Optical Society of America Journal 56: 1372.

[15]Baba, N (May 1985).Stellar speckle image reconstruction by
the shift-and-add methtdApplied Optics 24: 1403.

[16]Labeyrie, Antoine (May 1970)."Attainment of Diffraction
Limited Resolution in Large Telescopes by Fourier Analyzing




104

Speckle Patterns in Star ImageAstronomy and Astrophysics 6:
85L.

[17]Weigelt, Gerd (April 1977). Modified astronomical speckle
interferometry speckle maskih@ptics Communications 21: 55.

[18]Baldwin, John (April 1986). Closure phase in high-resolution
optical imaging Nature320: 595.

[19]Baldwin, John (August 1987).The First Images from Optical
Aperture SynthesidNature328: 694.

[20]F. Eisenhauer, R. Schodel, R. Genzel, T. Ott, M. Tecza, R.
Abuter, A. Eckart, and T. Alexandek. Geometric Determination
of the Distance to the Galactic Centefhe Astrophysical
Journal, 597:L121-1124, 2003 November 10

[21]Adams, D. J., Becklin, E. E., Jameson, R. F., et al. 1988.
Astrophys. J., Lett., 327, L65

[22] Alexander, T. & Livio, M. 2004, astrophys. J., Lett., 606, L21

[23]Baade, W. and F. Zwicky: 1934, Proc. Nat. Acad. Set. 20, 254.

[24]Balick, B. & Brown, R. L. 1974, Astrophys. J., 194, 265

[25]Becklin, E. E. & Neugebauer, G. 1968, Astrophys. J., 151, 145

[26]Begelman, M. and M. Rees: 1996, Gravity's Fatal Attraction:
Black Holes in the Universe. (Scientific Americal Library) W. H.
Freeman.

[27]Blandford, R. D. and K. S. Thorne: 1979, in S. W. Hawking and
W. lIsrael (eds.), General Relativity, An Einstein Centenary
Survey, Cambridge Univ. Press, p. 454.

[28]Blum, R. D., Depoy, D. L., & Sellgren, K. 1995, Astrophys. J.,
441, 603

[29]Burbidge, G. R.: 1972. Comm. Astrophys. Space. Sci. 4, 105.

[30]Chandrasekhar, S. 1931, Astrophys. J. 74, 81.

[31]Chandrasekhar, S.: 1983, The Mathematical Theory of Black
Holes, Clarendon Press, Oxford

[32]Clénet, Y., Rouan, D., Gendron, Eet al. 2001, Astron. &
Astroph., 376. 124

[33]Close, L. M. & McCarthy, D. W. 1994, Publ. Astron. Soc. Pac.,
106, 77

[34]Close, L. M., McCarthy, D. W., & Melia, F. 1995, Astrophys. J.,
439, 682

[35]Coker, R. F. & Melia, F. 1997, Astrophys. J., Lett., 488, L149

[36]Cotera, A., Morris, M., Ghez, A. Met al. 1999a, in ASP Conf.
Ser. 186: The Central Parsecs of the Galaxy, 240

[37]Cotera, A. S., Simpson, J. P., Erickson, E. dt.,al. 1999b,
Astrophys. J., 510, 747



Evidencia Observacional de un Hoyo Negro Supermasivo en el Centro de la Via Lactea

[38]Doeleman, S. S., Shen, Z. —Q., Rogers, A. E.eE.al2001,
Astron. J., 121, 2610

[39] Eckart, A. & Genzel, R. 1996, Nature, 383, 415 —, 1997, mon.
Not. Of the Royal Astron. Soc., 284, 576

[40]Eckart, A., Genzel, R., Krabbe, A&t al. 1992, Nature, 355, 526

[41]Eckart, A., Genzel, R., Sams, B. J., & Tacconi-Garman, L. E.
1995, Astrophys. J., Lett., 445, L.23

[42] Eckart, A., Genzel, R., Ott, T., & Schddel, R. 2002a, Mon. Not.
Of the Royal Astron. Soc., 361, 917

[43]Eckart, A., Moultaka, J., Viehmann, T., Straubmeier, C., &
Mouawad, N. 2004b, Astrophys. J., 602, 760

[44]Eddington, A. S.: 1924, Nature 113, 192.

[45]Einstein, A. and N. Rosen; 1935, Phys. Rev. 48, 73.

[46]Eisenhauer, F., Schodel, R., Genzel,e&R.al. 2003b, Astrophys.
J., Lett., 597, L121

[47]Figer, D. F., McLean, I. S., & Morris, M. 1995, Astrophys. J.,
Lett., 447, L29

[48]Figer, D. F., Najarro, F., Gilmore, Det al. 2002, Astrophys. J.,
581, 258

[49]Finkelstein, D.: 1958, Phys. Rev. 110, 965.

[50]Flamm, L.: 1916, Phys. Z. 17, 448.

[51]Ford, H. C., Harms, R. J., Tsvetanov, Z. &t al. 1994,
Astrophys. J., Lett., 435, L27

[52]Forrest, W. J., Pipher, J. L., & Stein, W. A. 1986, Astrophys. J.,
Lett., 301, L49

[53]Fragile, P. C. & Mathews, G. J. 2000, Astrophys. J., 542, 328

[54]Fronsdal, C: 1959, Phys. Rev. 116, 778.

[55]Genze, R., Hollenbach, D., & Townes, C. H. 1994, Reports of
Progress in Physics, 57, 417

[56]Genzel, R., Thatte, N., Krabbe, A., Kroker, H., & Tacconi-
Garman, L. E. 1996, Astrophys J., 472, 153

[57]1Genzel, R., Pichon, C., Eckart, A., Gerhard, O. E., & Ott, T.
2000, Mon. Not. Of the Royal Astron. Soc., 317, 348

[58]Genzel, R., Schodel, R., Ott, &t,al. 2003a, Nature, 425, 934

[59]Gerhard, O. 2001, Astrophys. J., Lett., 546, L39

[60]Gezari, D Y., Shu, P., Lamb, Get al. 1985, Astrophys. J., 299,
1007

[61]Ghez, A. M., Klein, B. L., Morris, M., & Becklin, E. E. 1998,
Astrophys. J., 509, 678

[62]Ghez, A. M., Morris, M., Becklin, E. E., Tanner, A., &
Kremenek, T. 2000, Nature, 407, 349

105



106

[63]Ghez, A. M., Becklin, E., Duchjne, G.et al. 2003a,
Astronomische Nachrichten Supplement, 324, 527

[64]Ghez, A. M., Duchéne, G., Matthews, Ket al. 2003b,
Astrophys. J., Lett., 586, L127

[65]Ghez, A. M., Wright, S. A., Matthews, Kef al.2004, Astrophys.
J., Lett., 601, L159

[66]Graves, J. E., Northcott, M. J., Roddier, F. J., Roddier, C. A., &
Close, L. M. 1998, in Proc. SPIE Vol. 3353, p. 34-43, Adaptive
Optical System Technologies, Domenico Bonaccini; Robert K.
Tyson; Eds., 34-43

[67]Haller, J. W., Rieke, M. J., Rieke, G. Hét, al. 1996, Astrophys.
J., 456, 194

[68]Harms, R. J., Ford, H. C., Tsvetanov, Z. ét al. 1994,
Astrophys. J., Lett., 435, L35

[69]Hawking, S. W.: 1971a, Mon. Not. RAS 152, 75. — 1971b, Phys.
Rev. Lett. 26, 1344.

[70]Hawking, S. W.: 1975, Commun. Math. Phys. 43, 199.

[71]Hawking, S. W. and G. F. Ellis: 1973, The Large-Scale Structure
of Spacetime, Cambridge Univ. Press.

[72]1srael, W.: 1987, in S. W. Hawking and W. lIsrael, (eds.), 300
Years of Gravity, Cambridge Univ. Press., p.199.

[73]Jackson, J. M., Geis, N., Genzel, Bt,al. 1993, Astrophys. J.,
402, 173

[74]Jaroszynski, M. 1998, Acta Astronomica, 48, 653

[75]Kerr, R. P.: 1963, Phys. Rev. Lett. 11, 237.

[76]Kim, S. S. & Morris, M. 2003, Astrophys. J., 597, 312

[77]1Krabbe, A., Genzel, R., Drapatz, S., & Rotaciuc, V. 1991,
Astrophys. J., Lett., 382, L19

[78]Krabbe, A., Genzel, R., Eckart, Aet al. 1995, Astrophys. J.,
Lett., 447, L95

[79]Kruskal, M. D.: 1960, Phys. Rev. 119, 1743.

[80]Lacombe, F., Marco, O., geoffray, Ht al. 1998, Publ. Astron.
Soc. Pac., 110, 1087

[81]Lacy, J. H., Achtermann, J. M., & Serabyn, E. 1991, Astrophys.
J., Lett., 380, L71

[82]Landau, L. D.: 1932, Physikalische Zeitschrift Sowjetunion 1,
285.

[83]Lemaitre, G: 1933, Ann. Soc. Bruxelles A53, 51.

[84]Levin, Y. & Beloborodov, A. M. 2003, Astrophys. J., Lett., 590,
L33

[85]Lo, K. Y., Schilizzi, R. T., Cohen, M. H., & Ross, H. N. 1975,
Astrophys. J., Lett., 202, L63



Evidencia Observacional de un Hoyo Negro Supermasivo en el Centro de la Via Lactea

[86]Lynden-Bell, D. 1969, Nature, 223, 690

[87]Lynden-Bell, D. & Rees, M. J. 1971, Mon. Not. Of the Royal
Astron. Soc., 152, 461

[88]Maillard, J.-P., Paumard, T., Stolovy, S., & Rigaut, F. 2003, in
Galactic Center Workshop 2002: The Central 300 Parsecs of the
Milky Way, 263-269

[89]Melia, F. & Coker, R. 1999, Astrophys. J., 511, 750

[90]Menten, K. M., Reid, M. J., Eckart, A., & Genzel, R. 1997,
Astrophys. J., Lett., 475, L111

[91]Misner, C. W., Thorne, K. S., & Wheeler, J. A. 1973, Gravitation
(San Francisco: W.H.Freeman and Co., 1973)

[92]Miyoshi, M., Moran, J., Herrnstein, Xkt al. 1995, Nature, 373,
127

[93]Morris, M. & Serabyn, E. 1996, ARA&A, 34, 645

[94]Mouawad, N., Eckart, A., Pfalzner, 8t,al. 2004, AN submitted

[95]Najarro, F., Krabbe, A., Genzel, Ret al. 1997, Astron. &
Astroph., 325, 700

[96]Narayan, R., Mahadevan, R., Grindlay, J. E., Popham, R. G., &
Gammie, C. 1998, Astrophys. J., 492, 554

[97]Novikov, I. D. 1963, Astron. Zh. 40, 772.

[98]Novikov, I. D.: 1990, Black Holes and the Universe, Cambridge
Univ. Press.

[99]Novikov, I. D. and V. P. Frolov: 1989, Physics of Black Holes,
Kluwer Acad. Publ.; Russion version: 1986, Fizika Chernych
Dyr, Nauka, Moscow.

[100] Oppenheimer, J..R. and G. Volkoff: 1939, Phys. Rev.
55, 374.

[101] Ott, T., Eckart, A., & Genzel, R. 1999, Astrophys. J.,
523, 248

[102] Ott, T., Genzel, R., Eckart, E., & Schddel, R. 2003. In
Galactic Center Workshop 2002: The Central 300 Parsecs of the
Milky Way, 543-549

[103] Paumard, T, Maillard, J. P., Morris, M., & Rigaut, F.
2001, Asstron. & Astroph., 366, 466

[104] Portegies Zwart, S. F., McMillan, S. L. W., & gerhard,
0. 2003, Astrophys. J., 593, 352

[105] Quataert E. 2003, Astronomische Nachrichten
Supplement, 324, 435 —. 2004, Astrophys. J., 613, 322

[106] Rees, M. J.: 1982, in G. R. Reigler and R. D. Blandford

(eds.), Proceedings of AIP Conference, “The Galactic Center”,
Caltech, N. Y., p. 166.
[107] Reid, M. J. 1993, ARA&A, 21, 345

107



108

[108] Reid, M. J., Menten, K M., Genzel, Ret al. 2003a,
Astrophys. J., 587, 208

[109] Rigaut, F., Geballe, T., Roy, J.-R., & Draine, B. 2003, in
Galactic Center Workshop 2002: the Central 300 Parsecs of the
Milky Way, 597-603

[110] Rubilar, G. F. & Eckart, A. 2001, Astron. & Astroph.,
374,95

[1171] Sanders, R. H. 1992, Nature, 359, 131

[112] Schodel, R., Ott, T., Genzel, Rt al. 2002, ature, 419,
694

[113] Schodel, R., Ott, T., Genzel, Rt al. 2003 Astrophys.
J., 596, 1015

[114] Schédel, R. 2004, Ph.D. Thesis

[115] Sellgren, K., McGinn, M, T., Becklin, E. E., Hall, D. N.
1990, Astrophys. J. 359, 112

[116] Simon, M., Chen, W.-P., Forrest, W. &t al. 1990,
Astrophys. J., 360, 95

[117] Simons, D. A., Hodapp, K.-W., & Becklin, E. E. 1990,
Astrophys. J., 360, 106

[118] Synge, J. L.: 1950, Proc. Roy. Irish. Acad. A53, 83.

[119] Szekeres, G.: 1960, Publ. Mat. Debrecent 7, 285.

[120] Tamblyn, P., Rieke, G. H., Hanson, M. Mt, al. 1996,
Astrophys. J., 456, 206

[121] Tanner, A., Ghez, A. M., Morris, M.et al. 2002,
Astrophys. J., 575, 860

[122] Tanner, A., Ghez, A., Morris, M., & Becklin, E. 2003, in

Galactic Center workshop 2002: The Central 300 Parsecs of the
milky Way, 597-603

[123] Thorne, K. S., R. H. Price, and D. A. Macdonald: 1986,
Black Holes: The Membrane Paradigm, Yale Univ. Press, New
Haven.

[124] Thornley, M. D., Schreiber, N. M. F., Lutz, Det al.
2000, Astrophys. J., 539, 641

[125] Weyl, H.: 1917, Ann. Physik 54, 117.

[126] Yusef-Zadeh, F., Roberts, D. A., & Biretta, J. 1998b,
Astrophys. J. Lett., 503, L191

[127] Zel'dovich, Ya. B. and I. D. Novikov: 1966, Astron. Zh.
43, 758. — 1967b Relativistic Astrophysics, Nauka, Moscow (in
Russian).

[128] Zhao, J. & Goss, W. M. 1998, Astrophys. J., Lett., 499,

L163



	Portada
	Índice General
	Prólogo
	Resumen
	1. Introducción
	2. Breve Historia Sobre los Hoyos Negros
	3. Centro Galáctico
	4. Observaciones
	5. Resultados Astrofísicos
	6. Conclusiones
	Apéndices
	Bibliografía y Referencias

