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Resumen

En esta tesis se implementé un método para estimar las masas de los agu-
jeros negros y de los bulbos de galaxias con nticleos activos que utiliza datos
de espectroscopia de campo integral obtenidos por el catastro MaNGA (por sus
siglas en ingles; Mapping Nearby Galaxies at Apache Point Observatory) que
forma parte del proyecto internacional Sloan Digital Survey (fase IV) en el cual
participa el Instituto de Astronomia de la (IA-UNAM).

Con ayuda de la base de datos STARLIGHT (Cid Fernandes 2007), se iden-
tificaron 27 galaxias Seyfert utilizando los diagramas de diagnéstico BPT, de
una muestra de 1391 galaxias. Los espectros de estas 27 galaxias fueron revisa-
dos visualmente para indentificar la presencia de componente ancha en lineas
de recombinacién del Hidrégeno. Con este segundo filtro, se identificé una lista
de 7 posibles galaxias Seyfert tipo 1.9 (identificadas en la literatura como galax-
ias con Weak Nuclear Broad Emission Lines) que se trataron de verificar con
la literatura reciente. Se utilizaron los subproductos de la paqueteria de anali-
sis para datos con espectroscopia integral de campo Pipe3D (Sénchez et al.
2016) obtenidos de las galaxias del proyecto MaNGA y con éstos, se usé una
estrategia para estimar las masas de los agujeros negros y de los bulbos. Como
modelo de referencia, se utilizé el trabajo de Greene & Ho (2005) para estimar
de manera indirecta la masa del agujero negro, que requeria de conocer observ-
ables como la anchura al flujo medio de la linea ancha y de su luminosidad.
Estos parametros se obtuvieron de realizar un ajuste gaussiano a la compo-
nente ancha de Ha con el programa 7 specfit” de IRAF (Doug 1986). Con la
informacién espacialmente resuelta que proveen los datos IFU de MaNGA, se
tomaron dos espectros: el del spaxel central (con mayor emisién) y el de una
regién cuya emision es del tipo AGN (de acuerdo a los diagramas de diagndsti-
co BPT espacialmente resueltos para cada galaxia). En cuanto a la masa del
bulbo, se llevé a cabo una descomposicién paramétrica bidimensional de las
imégenes épticas (banda r SLOAN) de las galaxias seleccionadas para obtener
los parametros estructurales de las componentes de Bulbo y Disco (Radio Efec-
tivo, Radio de Escala, indice de Sérsic utilizando el programa GALFIT (Peng
et al. 2002). Con los correspondientes pardmetros del bulbo, se realizé una esti-
macién de su masa utilizando los mapas espacialmente resueltos de masa estelar
de MaNGA y utilizando una relacién de la luz contenida dentro del Bulbo con
el cociente masa-luminosidad. Finalmente, los resultados se compararon en un
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diagrama general de log(Mpg) vs log(My puive) donde también se incluyeron los
resultados de la literatura como Sani et al. (2011) y Reines & Volonteri (2015).

En conclusion, los procedimientos implementados en esta tesis que usan
datos espacialmente resueltos de MaNGA, permiten obtener resultados con-
sistentes con los publicados en la literatura (Sani et al. 2011; Reines & Volonteri
2015). Una fraccién de los casos analizados parecen caer en la region dominada
por psedubulbos en el diagrama log(Mpp) vs log( M, puibe). Sin embargo, atin
queda pendiente en este trabajo (ver Trabajo a Futuro en el Capitulo 6) un
analisis de propagacién de errores més detallado para asignar barras de error
representativas en los resultados.

Por el momento, no es posible realizar un estudio estadistico entre las propieda-
des de los agujeros negros (masa) y otras propiedades generales de su galaxia
huesped (masa del bulbo, masa del disco, masa total). Aunque los resultados
preliminares encontrados hasta ahora pudieran sugerir que los objetos estudian-
dos presentan una dispersién amplia en estos diagramas reflejando posiblemente
su diversidad de propiedades fisicas, se espera que con la observacién de un ma-
yor nimero de galaxias en el proyecto MaNGA se pueda llevar a cabo un estudio
con mayor significancia estadistica sobre la naturaleza de estos objetos.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Galaxias

Figura 1.1: Galaxia Espiral Messier 88.

La mayoria de la materia detectable en el Universo existe en forma de galax-
ias. Aunque existen varias formas de definirla, se puede decir que una galaxia es
una coleccién de estrellas, gas y polvo, ligadas gravitacionalmente. A diferencia
de los cimulos estelares, las galaxias se encuentran en centros de halos de ma-
teria obscura (e.g. Willman et al. 2011; Simon et al. 2011).

El estudio de las galaxias se ha enfocado en describir sus propiedades fisicas y
quimicas, sus interacciones con el medio, sus procesos de formacién y evolucion,
entre otros; con el propdsito de poder comprender el origen de nuestra galaxia,
e incluso del universo. Sin embargo no es una tarea facil. La tnica informacién
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que disponemos de ellas es la radiacién que emiten y los efectos de sus campos
gravitacionales, ademds de que al observarlas, solo tendremos acceso a una sola
etapa de su vida ya que sus escalas de evolucién son grandes. Como las galax-
ias se encuentran a diferentes distancias de nosotros y la velocidad de la luz es
finita, mirar a través de largas distancias en el Universo es equivalente a mirar
en el pasado. Por ejemplo, la galaxia de Andréomeda se encuentra a 2 millones
de anos luz de nosotros por lo que al observarla, estaremos viendo a la galaxia
como era hace 2 millones de afios. De esta forma, los escenarios de formacién y
evolucién de las galaxias se pueden formular estudiando una gran variedad de
galaxias a difierentes distancias.

Las galaxias tienen un amplio intervalo de masas y tamanos. Tomando como
referencia a la Via Lactea, la cual posee alrededor de 300 mil millones de estrell-
as, existen otras galaxias conocidas como gigantes elipticas que tienen 10 veces
mas masa y hay otras, como las galaxias enanas, que poseen solo una centésima
de la masa de la Via Lactea.

Lo que se observa de una galaxia depende del intervalo del espectro elec-
tromagnético que es examinado. En el 6ptico, la radiacion proviene principal-
mente de las estrellas, cimulos de ellas y regiones de Hidrégeno Ionizado (H
IT). En el infrarrojo, la radiacién se debe a polvo caliente, hidrégeno molecular
e incluso a luz estelar diluida. En el Ultravioleta, parte del espectro se debe
a estrellas jévenes calientes y a gas cuyas lineas de emision se dan en este in-
tervalo. La emision en el intervalo de los Rayos-X y Rayos Gamma se debe a
procesos energéticos no térmicos asociados con regiones del medio interestelar
violentamente perturbadas, como la acrecién de material en agujeros negros; o
a procesos térmicos como los remanentes de supernova y otras regiones calientes.

Los movimientos del gas y las estrellas dentro de las galaxias proveen infor-
macién indirecta de halos de materia obscura, de composiciéon desconocida pero
que debe componer la mayor parte de la masa total de una galaxia (Mathewson
et al. 1996; Persic et al. 1996) [1].

1.2. Componentes observables de una galaxia

De acuerdo a Elmegreen (1997), las galaxias espirales poseen las siguientes
componentes estructurales: Bulbo, Disco y Halo. Todos ellos poseen una com-
posicién y dindmica diferentes, y su tamano depende del tipo de galaxia.

El bulbo es una estructura tridimensional que sobresale del disco de una
galaxia en la direccién z, por tanto, es més facil de identificar en galaxias de can-
to. Esta estructura es observada en la mayoria de las galaxias masivas (Kautsch
et al. 2006). Se tienen dos categorias: los pseudobulbos y los bulbos cldsicos.
De forma resumida, los bulbos cldsicos exhiben propiedades que recuerdan a las
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Figura 1.2: Esta imagen muestra las 3 componentes observables de una galaxia espiral
(Bulbo, Disco y Halo) y el tipo de dindmica que muestran las estrellas en ellas.

galaxias elipticas como las estrellas que la componen (de poblacién IT), baja tasa
de formacion estelar por la baja cantidad de polvo que poseen y una cinematica
dominada por movimientos aleatorios. En cambio los pseudobulbos poseen una
dindmica similar a la de un disco asi como estrellas de poblacién I y una mayor
tasa de formacion estelar (Kormendy & Kennicutt, 2004). Estos dltimos pueden
incluso mostrar otro tipo de estructuras internas como anillos. La mayoria de
los bulbos son el hogar de un agujero negro supermasivo y ambos estan intrinse-
camente ligados (Ferrarese, 2000). En las galaxias lenticulares, los bulbos son
mas prominentes, el disco se le conoce como lente y es mas grueso sin embargo
no muestra brazos espirales. Las galaxias elipticas no muestran un disco pero se
asemejan a un bulbo gigante debido a que comparten la misma dindmica. [2]

El disco se caracteriza por ser una componente plana de una galaxia. Estd en
equilibrio rotacional y en él se distribuyen un conjunto de diversas poblaciones
estelares. Una importante fraccién de la materia bariénica y del momento an-
gular de las galaxias de disco se encuentra en esta componente. La mayor parte
de la actividad evolutiva de estas galaxias, como la formacién de estrellas, bra-
zos espirales, barras, anillos y demds formas productos de la evolucion secular;
toman lugar en los discos (Kormendy, 2007). La formacién y evolucién de discos
galacticos es importante para entender como se forman y evolucionan las galax-
ias, y la causa de la variedad con la que se muestran (van der Kruit & Freeman,
2011). El tema desarrollado con el mapeo extensivo de los campos de velocidad
de las galaxias de disco (en el éptico y en H I), condujo al descubrimiento de
curvas de rotacién planas y la existencia de materia oscura (Faber & Gallagher
1979, Roberts 2008).

Dindmicamente, un disco se diferencia de un bulbo ya que el momento an-
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gular en ésta region es baja y la dispersion en la direccién z es mayor cuando
en el disco se tiene un valor de momento angular grande y baja dispersién (ver
figura 1.41). Esta segregacién de componentes por diferencias en la dindmica es
consistente con una descomposicién fotométrica bulbo/disco (Kormendy 1977b).

Debido a que las galaxias tienen una gran variedad de formas aparentes,
existen varios esquemas para clasificarlas. En esta tesis se utilizé la clasificacién
morfolégica propuesta por Hubble (1926) y tambien una clasificacién que de-
pende del grado de actividad en la region nuclear.

1.3. Clasificacién Morfolégica de GGalaxias

(a) Galaxia Eliptica (b) Galaxia Lenticular (c) Galaxia Espiral
M 87 NGC 2787 NGC 4041

(d) Galaxia Barrada (e) Galaxia Irregular
NGC 1097 NGC 4449

Figura 1.3: Ejemplos de galaxias de acuerdo a las caracteristicas morfolégicas del diagra-
ma de Hubble. Fueron obtenidas por la NASA y SDSS DR12. Los nombres provienen de los
catdlogos ” Messier” (Messier, 1798) y el ”New General Catalog” (Dreyer, J. L. E. (1888).

Hubble (1926) fue el primero en clasificar las galaxias de acuerdo a su mor-
fologia en el intervalo 6ptico. Propuso un diagrama con forma de diapason,
donde la clasificacién va desde los objetos con estructura eliptica hasta a aquel-
los con brazos espirales extensos. Esta clasificacion es conocida como esquema o
clasificacién de Hubble, y de ella se derivan 3 grandes grupos: Galazias Elipticas,

1La imagen se obtuvo de
http://staff.on.br/jlkm/astron2e/AT_MEDIA /CH23/CHAP23AT.HTM
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Galazias Espirales y Galaxias Espirales con Barra (ver Figura 1.3). Este sistema
de clasificacion ha demostrado tener correlaciones con: el cociente %2, Con-
tenido de Gas, Taza de formacion estelar, Colores Integrados, etc. (Roberts &
Haynes 1994, Blanton & Moustakas 2009)

Espirales

Barradas

Figura 1.4: Diagrama de diapasén de Hubble (The Hubble Tuning Fork) donde se ob-
servan los tres grandes grupos de galaxias asi como una subdivisén de cada uno de ellos.
Figura obtenida de SDSS DRT.

Al dfa de hoy, la forma de las galaxias se puede agrupar en: Elipticas, Lentic-
ulares, Espirales e Irregulares. A partir de estos grupos se tienen otras subclasi-
ficaciones de acuerdo a elementos observables en las galaxias: barras, anillos,
interacciones, filamentos, elongaciones, etc (de Vaucouleurs 1959; Buta et al.
2015).

1.3.1. Galaxias Elipticas

Son aquellas galaxias que proyectadas en el cielo, su imagen se asemeja a
una esfera o a una elipse. Se subdividen en 8 categorias dependiendo de su
elongacion: FE0-E7 siendo ”0” para las galaxias mas esféricas y ”7” para las
mas elongadas, segtin el cociente de semiejes. Suelen ser rojas pues casi todas
las estrellas que las componen son viejas y de poblacién II3. La cinemética de

2Ver seccién 1.3
3Estrellas que han alcanzado la etapa final de su evolucién. Poseen bajas metalicidades.
Son estrellas rojas.
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las estrellas se rige por movimientos aleatorios (Djorgovski & Davis 1987). En
general, no poseen sefiales de materia interestelar (polvo o gas). Tipicamente,
sus masas van de los 106 103 My y los tamafios de 2 100 Kpc aunque las
galaxias elipticas ¢D (en los centros de ctimulos de galaxias) pueden ser incluso
mucho més grandes.

1.3.2. Galaxias Lenticulares

En el esquema de Hubble, las galaxias Lenticulares son un punto intermedio
entre las galaxias elipticas y las galaxias espirales debido a que poseen carac-
teristicas de ambos tipos. Poseen bulbos enormes con forma de lente. Tienen
un disco delgado y en ocasiones evidencia de materia interestelar pero sin com-
ponentes de gran tamano como brazos espirales y regiones de formacion estelar
(Spitzer & Baade 1951). Las estrellas que las componen son relativamente vie-
jas y de baja masa y la cantidad de gas es pequena por lo que la formacion
estelar es muy pobre (Larson, Tinsley & Caldwell 1980). Kormendy (1984a b)
encontré que las galaxias lenticulares difieren de las galaxias espirales en que sus
discos son tan calientes como para formar estructuras de escala pequena. La cin-
ematica de las galaxias lenticulares sugiere que sus discos han estado presentes
desde grandes escalas de tiempo y la evidencia de su relativamente reciente for-
macién estelar indica que su historia es méas complicada de lo que se cree (van
der Kruit & Freeman 2011).

1.3.3. Galaxias Espirales

Tienen un disco delgado donde se observan patrones de luz concentrado cono-
cidos como brazos espirales (Toomre 1977,1981; Barnes 1988). Las estrellas que
las componen son tanto de estrellas jévenes (poblacién I), como estrellas viejas
(poblacién II). La region central esta definida por un bulbo que se asemeja a
una galaxia eliptica. Las estrellas que lo componen son de poblacién II. Poseen
un halo estelar que rodea a la galaxia donde se pueden encontrar cimulos glob-
ulares y otras estrellas orbitando alrededor de la misma. Asi mismo, la curva de
rotacion de estas galaxias sugiere la existencia de un halo de materia obscura.
Hay dos secuencias para las espirales: las espirales no barradas y las barradas.
Las masas de las galaxias espirales van tipicamente de los 10° 10'2 M y los
tamanos tipicos de 25 80 Kpc.

1.3.4. Galaxias Espirales Barradas

Como su nombre lo dice, poseen una barra que por lo general son el resul-
tado de ondas de densidad rotantes que cambian la forma de las 6rbitas de las
estrellas internas.

Sheth et al. (2008) encontraron que en el Universo local, cerca del 65% de
galaxias espirales luminosas son barradas®. Esta fraccién es funcién del corrim-

4En el campo de COSMOS (por sus siglas en inglés Cosmic Evolution Survey, Scoville
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iento al rojo, cayendo un 20% a z 0,8, y del tipo morfoldgico. Se sabe que a
3.6um, el 55 % de las galaxias S0/a Sc y el 81 % de las galaxias Scd-Sm tienen
barra (Buta et al. 2015). Las barras son mds prominentes y extendidas cuando
son observadas en el cercano infrarrojo que observandolas en el éptico (van der
Kruit & Freeman 2011).

Las barras estelares son conocidas por jugar un rol en la evolucién secu-
lar de las galaxias de disco. Distribuyen el momento angular (Weinberg 1985;
Athanassoula & Misiriotis 2002), y el material estelar en las galaxias (Hohl 1971;
Athanassoula & Misiriotis 2002; Minchev et al. 2011). Las barras ejercen torcas
que conducen gas hacia la regién nuclear de las galaxias (Shlosman et al. 1989;
Athanassoula 1992a; Wada & Habe 1992). También se cree que contribuyen en
la formacién de ondas de densidad espiral (Toomre, 1969) y de anillos estelares
(Buta, 1986).

1.3.5. Galaxias Irregulares

Las galaxias Irregulares no poseen una forma definida como las Espirales o
Elipticas. Estas son ricas en gas y por tanto, son hogar de muchas estrellas de
poblacién I. Algunas poseen mucho polvo. Suelen ser de un tamano consider-
ablemente menor a las otras, sin embargo, se creen que son las mas abundantes
en el universo local (Conselice, Gallagher, & Wyse 2001, 2002, 2003a). Den-
tro de las irregulares se encuentran las blue compact galazies, galaxias cuya luz
proviene de una regién conformada por estrellas recién formadas.

1.4. Perfiles de Brillo

Los perfiles de brillo son funciones mateméaticas que describen la variacion
del brillo superficial, I, de una galaxia con respecto a la distancia, R, desde el
centro de la misma.

La distribucién radial del brillo superficial en discos de galaxias face on (de
frente) o moderadamente inclinadas, puede ser aproximada por una exponen-
cial: I(R)  exp( R/h), donde R4° es el radio de escala del disco (Freeman
1970). Este tltimo pardmetro as{ como el brillo superficial central, p, pueden
ser determinados al realizar una separacién de componentes (bulbo/disco) (Ko-
rmendy, 1977). Por su lado, los bulbos y galaxias elipticas se ajustan mejor a
una funcién del tipo I(R)  exp( R'*), la cual se conoce como el perfil de
Vaucouleurs (1948). Sin embargo, no todas las galaxias tienen estos dos perfiles
de brillo. El perfil de Sérsic (1963) nace como una generalizacién del perfil de

et al. 2007) que es un catastro con imégenes cuyo espectro va de los rayos X al Radio en
longitud de onda y cubre un amplio intervalo de corrimiento al rojo.

5Se define como el radio en el que el brillo de la galaxia ha caido por un factor de e (=
2,71828) desde el centro.
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Vaucouleurs que describe no solo la variacién en galaxias elipticas, sino también
lo hace para diversos tipos de galaxias:

U(R) = Loexp( (R/a)'/™) (L.1)

Donde Ij es el brillo superficial en el centro de la galaxia y n es el llamado
indice de Sérsic cuyo valor controla la curvatura del perfil.

Se ha demostrado que el indice de Sérsic se ajusta bien dentro del intervalo
1/2 < n < 10 con dos casos notables: para n=4 se obtiene el perfil de Vau-
couleurs y para n=1 se obtiene una distribucién de brillo exponencial, el cual,
describe la distribucién de brillo en discos de galaxias espirales.

1.5. Clasificacion de Galaxias por tipo de Ac-
tividad Nuclear

Esta clasificacién considera el nivel de actividad de una galaxia la cual en-
tenderemos como la gran emision de energia relacionada a fuentes térmicas
(formacién estelar) y no térmicas (como la emisién sincrotrén). De esta forma,
se tienen dos grupos: galazias pasivas y galaxias activas.

Una galazia pasiva es aquella cuyo espectro electromagnético es similar al de
un conjunto de poblaciones estelares, es decir, la energia que emite es el resulta-
do de la suma de la emisién de todas las estrellas que la componen, asi como de
gas, polvo y todo aquello que se encuentre en el medio interestelar de la galaxia.
Por lo general, el espectro es de absorciéon aunque puede tener lineas de emision
derivadas de la formacién estelar en las regiones de hidrégeno ionizado. Este
espectro va de la regién del ultravioleta al infrarrojo cercano (Walcher, 2010) y
su tasa de formacidn estelar es de 1 3 Mg /afio (Solomon & Sage, 1988) como
en el caso de la Via Lictea (Robitaille & Whitney, 2010).

Por otra parte, una galazia activa posee un espectro electromagnético que
se extiende mds alld de el ultravioleta y el infrarrojo cercano: va de los rayos
gamma duros hasta la regién del radio. La emisién en estas regiones no se puede
explicar solamente con un conjunto de poblaciones estelares, sino que a su vez,
se necesitan de fuentes, algunas no térmicas, para ser explicadas. Se tienen
tres subtipos de galaxias activas: los Starburst, los LINERS y las galaxias de
nicleos activos. Los primeros son galaxias cuya tasa de formacién estelar es
de 10 100 Mgy /afio (Heckman, 2000) generando lineas de emisién en la serie
de Balmer del Hidrégeno a lo largo de toda la galaxia. Los LINERs (Regién de
Lineas de Emisién de Baja Ionizacién Nuclear) son galaxias de lineas de emisién
delgadas que se destacan por emisiones de lineas prohibidas de 4tomos neutros
y de ionizacién débil como el oxigeno neutro. La fuente de emisién proviene de
la regién central. Las galaxias de nticleos activos se describiran en la siguiente
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Figura 1.5: Comparacién entre una galaxia normal y una galaxia activa. La distribucién
espectral de energia (SED, por sus siglas en inglés) de la galaxia activa Seyfert 1 NGC 3783
(Alloin et al. 1995) va del radio a los rayos gamma, mientras que la SED de una galaxia

normal (tipo Sbc) se limita a una pequeiia regién alrededor del éptico. Este tltimo espectro
fue modelado por Elvis et al. (1994).

1.6. Definicion de un AGN

De manera general, una galazia con nicleo activo (AGN, de ahora en ade-
lante, por sus siglas en inglés Active Galactic Nucleus) es un tipo de galaxia
activa cuya fuente de emisién se encuentra en el nicleo de la galaxia. Cumple
con las siguientes caractersticas observables (Brecher et al. 1977):

1. La regién de emision tiene alta luminosidad. Comprende valores de entre
10% a 104724,
S

2. Variabilidad en todos los intervalos espectrales, en todas las escalas de
tiempo y con un intervalo muy grande de amplitudes. De esto, se deduce
que:

3. La regién donde se genera la emisién es compacta (comparandolo con el
Sistema Solar, su tamafo es menor) y tiene un nicleo 6ptico brillante.

4. Tiene una emisiéon no-térmica con excesos en las regiones espectrales co-
rrespondientes al radio, infrarrojo, ultravioleta, rayos X y, en ocasiones,
en rayos gamma. Sin embargo, los procesos térmicos juegan un papel im-
portante en la emisién de estos objetos, pues es a éstos que se atribuye la
emision conocida como ”joroba azul” y que es observada en el ultravioleta
y el 6ptico.

5. Posee lineas de emision muy anchas, del orden de varias centenas a miles

de km/s.
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Las anteriores caracteristicas pueden explicarse usando las siguientes com-
ponentes observables constitutivas de un AGN:

(a) Una fuente central de continuo y que suele representarse por una ley de
potencias, con excesos identificados con emisién térmica (Black Hole, Figura
6).

(b) Una regién de emisién de lineas anchas (BLR, del inglés Broad Line Region),
que se identifica con una regién de gas denso con velocidades altas, situada
entre 0.1 y 1 pc de la fuente central (Accretion Disk, Figura 6).

(¢) Una regién de emisién de lineas delgadas (NLR, del inglés Narrow Line
Region), que se identifica con una regién de gas de baja densidad y con
velocidades menores a las presentes en la BLR, situada entre 10 y 100 pc
de la fuente central (Acretion Disk, Figura 6).

(d) Emisién no térmica que, en los objetos radio-emisores se encuentra asociada
a un plasma que usualmente presenta una esructura caracteristica de 16bulo
doble a distancias de kpc o Mpc de la fuente central. Frecuentemente se
observa también una fuente compacta de radio en el nicleo a escalas de pc
(Radio Jet, Figura 6).

Figura 1.6: La imagen muestra las diferentes componentes de un AGN y como nuestro
dngulo de visién determina el tipo de AGN que estamos viendo. Credito de la imagen: Au-
rore Simonnet, Universidad Estatal de Sonoma.

Los primeros objetos descubiertos con estas propiedades, fueron los cuasares
u objetos cuasi-estelares. Fue en 1963, cuando se tenia noticia de fuentes de
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radio con apariencia estelar en el 6ptico, pero con lineas de emisién que no se
identificaban con elementos conocidos. Schmidt et al. (1963) identificé cuatro
lineas de emisién de 3C 273 al asignar un corrimiento al rojo inusual de 16 %.
Un valor tan alto (para esa época) indicaba que la fuente se encontraba a distan-
cias cosmolégicas, asi como con una luminosidad extremadamente alta®. Toda
esta energia deberia generarse en una regién espacial tan pequena como para
no ser resuelta por observacion directa. Este descubrimiento ocurrié cuando ya
se comprendia la naturaleza de la emisién de las estrellas, por lo cual se enten-
di6 que se trataba de un tipo no-conocido de fuente de energia.

A lo largo de cuatro décadas de investigacion, se han descubierto diferentes
fuentes cuya emisién es similar a la de un cuasar. Se tienen a las galaxias Seyfert
que contienen un niucleo compacto tipo cuasar. Otros tipos son: las Radio Galax-
ias, los Blazares, los objetos BL LAC y los QSOs. En conjunto, se estima que
el 10% de las galaxias tienen un ntcleo activo, y de ese porcentaje solo el 1%
son objetos radio emisores (Kaufmann 2003; Ho et al. 1997, 2008). Es posible
que algiin subtipo de AGN no posea alguna de las caractersticas observables’,
sin embargo, siempre se satisfacen los puntos 1 y 3.

De lo anterior, la clasificacién en subtipos de los AGN busca caracterizar
las condiciones fisicas de estos objetos (Lawrence 1987), mds que su apariencia
observable. Una de las més utilizadas divide a los AGN en dos grandes grupos,

en base a su emisién en radio: radio fuertes y radio callados. (Urry y Padovani
1995).

De manera alternativa, se suele separar a los AGN en grupos, dependiendo
del ancho de sus lineas de emisién. Asi, un AGN cuyo espectro muestra lineas
anchas y delgadas se clasifica como AGN tipo I, mientras que uno que solamente
muestra lineas delgadas es un AGN de tipo II (Lawrence, 1987). Las anchuras de
las lineas delgadas corresponden a velocidades menores a 1000 km /s, mientras
que las lineas anchas corresponden a velocidades que pueden llegar hasta los
10000 km/s (Antonucci, 1993). De la combinacién de estas dos clasificaciones,
los AGNs se subdividen tal y como se ve en la Figura 1.7.

1.7. Galaxias Seyfert

Como se mencioné en la seccién anterior, se tienen una diversidad de gala-
xias con nucleos activos. En esta tesis se trabajé iinicamente con galaxias tipo
Seyfert.

6Los resultados de Schmidt implicaban luminosidades aproximadas a los 1046%. Si
la luminosidad del Sol tiene una luminosidad de 4 * 1033%, entonces la fuente equivale a
2,6 %1012 L .

7Un ejemplo, los objetos BL Lac, los cuales, sélo muestran un intenso continuo (Fioruc-
ci, Ciprini y Tosti 2004).
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Figura 1.7: Diagrama de todos los subtipos de Galaxias con Nicleos Activos. La clasifi-
cacién se basa en la emisién en radio y si poseen lineas anchas o lineas delgadas. En algunos
recuadros se tiene el porcentaje estimado de dichos tipos de galaxias.

Reciben este nombre por Carl K. Seyfert quién, en 1943, publicé un articu-
lo donde establece que una muy pequena fraccién de galaxias poseen nticleos
que muestran un espectro con diversas lineas de emisién de alta ionizacion.
El noté que estos ntcleos son muy luminosos y que las lineas de emisiéon eran
mas anchas que las lineas de absorcion de galaxias inactivas. Estas propiedades,
lineas de emisién anchas procedentes de un niicleo pequeno, brillante (con apari-
encia "semiestelar”) y que cubren un amplio intervalo de ionizacién, es lo que
define a una galaxia Seyfert. Son las galaxias con nicleo activo més comunes
pero muy raras comparadas con las galaxias de niicleo inactivo (pasivas) [3].

Las principales diferencias con el resto de los subtipos de AGNs son:

1. Las galaxias Seyfert son del tipo Radio Callados y pueden identificarse
con su espectro en el éptico.

2. Tipicamente, el corrimiento al rojo de estas galaxias suele ser pequeno

comparado con el corrimiento al rojo de los QSOs o los Cudsares®.

3. Son menos luminosas que los QSOs (también Radio Callados) y los Cudsares
(Radio Emisores) pero no tanto como las Radio Galaxias (Radio Emisores).

Tienen un sistema de clasificacion propio que depende de la anchura de las
lineas de emisién de estos objetos. Las galaxias Seyfert tipo 1 son aquell-as
cuyas lineas de emisién como las lineas de recombinacién del Hidrégeno (He,

8El Cudsar més lejano se encuentra a z = 7,085 (Mortlock et al. 2011)
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Hp), He I, y He II tienen una anchura que corresponde a un FWHM del or-
den de 1 5 10 km/seg mientras que las lineas prohibidas® como [O III]
AA4959, 5007, [N IT] AN6548, 6583 y [S II] AA6716,6731 con anchuras tipicas del
orden de 5 10% km/seg.

Las galaxias Seyfert tipo 2 tienen tanto lineas permitidas como prohibidas con
aproximadamente el mismo FWHM, tipicamente de 500 km/seg, similar a los
FWHDMs de las lineas prohibidas de Seyferts tipo 1.

Asi mismo, esta clasificacién se subdivide. Algunas galaxias Seyfert tienen
perfiles de las lineas de recombinacién del Hidrégeno que solo pueden ser des-
critas como compuestas, consistiendo en una superposiciéon de una componente
delgada (como una Seyfert tipo 2) sobre una componente ancha (como una
Seyfert tipo 1). En la naturaleza, existen una gran variedad de fuerzas en am-
bas componentes: desde aquellas en donde la componente ancha es muy fuerte,
pasando por casos intermedios, hasta aquellas donde se tienen componentes del-
gadas bastante fuertes. Las galaxias Seyfert con perfiles intermedios en las lineas
de recombinacién del Hidrégeno, donde se pueden reconocer facilmente tanto la
componente delgada como la componente ancha, son clasificadas como Seyfert
1.5. Aquellas galaxias con componentes delgadas fuertes y componentes anchas
muy débiles pero atn visibles (Ha y Hf), son conocidas como Seyfert 1.8. Si la
componente ancha de HB no es visible pero si la de Ha, se estara hablando de
una Seyfert 1.9 [3].

1.8. Sintesis de Poblacién Estelar

El estudio de las galaxias se realiza a través de la luz que recibimos de ellas.
La distribucién de energia espectral integrada (SEDs por sus siglas en inglés)
es la principal fuente de informacién de las galaxias pues todos los diferentes
procesos fisicos que ocurren en ella dejan su propia huella en el espectro global,
cada uno dominando en diferentes longitudes de onda. Por ejemplo, todas las
estrellas emiten en el continuo, sin embargo, las mas jovenes tienen su pico de
emision en el ultravioleta mientras que las mas viejas en el rojo. El polvo tiene
su pico de emision en el infrarrojo mientras que el hidrégeno neutro emite en
la linea de 21 cm. El andlisis detallado de la SED de una galaxia deberia, en
principio, permitirnos comprender las propiedades de esa galaxia. Es por eso
que el correcto modelado de la SED es importante para conocer una o mas
propiedades de manera simultdnea (Walcher, 2010).

Ahora, todas las galaxias emiten a lo largo del espectro electromagnético.
Excluyendo a los AGNs, la emisién que va del ultravioleta al infrarrojo se debe
principalmente a la luz estelar, que puede ser directa o reprocesada por la pre-

9Las lineas prohibidas corresponden a transiciones radiativas, entre los niveles excita-
dos de iones y su estado base, que no se dan por dipolos eléctricos (de acuerdo a las reglas
de seleccién de la mecdnica cudntica) pero que pueden darse por dipolos magnéticos y/o
transiciones de cuadrupolos eléctricos.
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sencia de gas y polvo el medio interestelar. Entonces, en este intervalo se tiene
mucha informacién sobre las estrellas de una galaxia, el cociente entre la masa
estelar /luminosidad, la masa total del polvo, etcétera. Esta informacién puede
ser extraida de modelar correctamente la SED. Al método de reconstruir dicho
espectro a partir de la suma de los espectros de las estrellas que componen a
la galaxia, se le conoce como sintesis de poblacion estelar. Se consideran pobla-
ciones estelares simples con diferentes edades y metalicidades asi como una

funcién inicial de masal.

En el caso de los AGNs, el espectro electromagnético tiende a ser més extenso
que el de una galaxia pasiva. Atln asi, éste puede ser modelado con un modelo de
sintesis de poblacién estelar. Al sustraer el modelo estelar del espectro del AGN,
se obtiene el espectro de lineas en emisién. El efecto de anchura de una linea
se debe principalmente a dos razones: por efectos de presién en la zona emisora
y a la dispersién de velocidades, siendo la segunda la mas comun debido a la
naturaleza de las galaxias cuyo material estd en constante movimiento. Cerca
de un agujero negro supermasivo, la dispersiéon de velocidades es considerable-
mente mayor por lo que se manifiesta como una linea en emision mas ancha que
las demas. Estés lineas se estudian de forma diferente. Se obtienen de restarle
al espectro orginal, el espectro modelado.

Para el trabajo de esta tesis, se utilizé el programa STARLIGHT para mode-
lar la componente estelar de algunas galaxias. En el apéndice A se habla un poco
sobre este cddigo ya que los datos utilizados para realizar el estudio se obtu-
vieron después de realizar una sintesis de poblacional estelar con este programa.

1.9. The Sloan Digital Sky Survey, SDSS

El Sloan Digital Sky Survey (SDSS) es un catastro que vié la luz en 1998 y
desde entonces, ha obtenido imagenes fotométricas y alrededor de 5 millones de
espectros astronémicos de millones de galaxias y cientos de miles de cudsares
en una regién que comprende casi 1/3 de la esfera celeste en 5 bandas (Alam et
al. 2015).

El survey utiliza un telescopio de campo amplio de 2.5 m (Gunn et al. 2006)
localizado en el Observatorio Apache Point (APO) cerca del pico de Sacramento
en el sur de Nuevo México. El telescopio emplea dos instrumentos, de los cuales,
el primero es un productor de imagen de campo amplio con 24 CCDs (disposi-
tivos de carga acoplada) de 2048 x 2048 sobre el plano focal con 07.396 pixeles
que cubren el cielo en el modo de escaneo a la deriva en los 5 filtros r, i, u, z
y g (Fukugita 1996). La imagen se obtiene con el telescopio marcando grandes
circulos a una tasa sideral; el tiempo de exposicién por filtro es de 54.1 s y se

10De acuerdo a una masa inicial, a cada poblacién estelar se le asigna una fraccién de es-
ta masa, la cual variard con el tiempo dependiendo de las carécteristicas de dicha poblacién.
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mapearon 18.75 grados cuadrados por hora en cada uno de ellos. Las iméagenes
son obtenidas, en su mayoria, bajo buenas condiciones de observacién, es decir,
en noches sin la presencia de la Luna (Hogg et al. 2001).

La cuarta fase, SDSS-IV (actualmente en proceso), expanderd ain més el
banco de datos estudiando la detallada historia del ensamblaje de la Via Lactea
y de las galaxias del Universo visible. También se hardan mediciones sobre la ex-
pansién del Universo en las épocas cosmicas, es decir, cuando la energia obscura
era dominante. Para ello, 3 catastros (APOGEE, MaNGA and eBOSS) usardn
el Telescopio de 2.5m de Julio del 2014 a Julio del 2020.

1.9.1. Resumen de SDSS-1V

The APO Galactic Evolution Experiment 2 (APOGEE-2) estudiara la forma-
cién de la Via Lactea usando un registro arqueolédgico integral basado en 500,000
espectros estelares. Esto revelard la estructura de la galaxia y de sus estrellas.
Simultaneamente, el survey serd capaz de detectar ”exoplanetas” alrededor de
otras estrellas ademas de analizar a mayor detalle dichos sistemas exoplanetar-
ios.

La componente norte (APOGEE-2N) continuard sus observaciones desde
APO mientras que la componente sur (APOGEE-2S), observars la otra mitad
del cielo con el Telescopio duPont de 2.5m en el Observatorio de Las Campanas,
Chile (LCO).

The Extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (eBOSS) mejorara las
mediciones de la expansiéon césmica a una distancia de 12 mil millones de anos
luz. Esto proveera los primeros estudios de una época critica que data de entre
los 6.5 y los 11 mill millones de anos luz conocida como la "hora cero” de la
energia obscura. eBOSS también incluird una masiva muestra de estrellas vari-
ables seleccionadas de los surveys de imagen dominadas por el tiempo, seguido
de una muestra unica de fuentes de rayos X y de ahi se obtendra una importante
muestra de agujeros negros supermasivos activos.

Finalmente, Mapping Nearby Galaxies at APO (MaNGA) estudiard la es-
tructura interna y la historia de formacién de 10,000 galaxias. Caracterizaré to-
da la diversidad de historias evolutivas y contendrd la muestra mas grande de
galaxias observadas en espectroscopia resuelta'! por un factor mayor a 10.

El trabajo de esta tesis utilizé los datos contenidos en el DR7 (Abazajian et
al. 2009) y el Data Release 12 (DR12; Alam et al. 2015).

HUtilizard el método de espectroscopia de campo integral descrito en la seccién 2.1 .
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1.10. El catastro MaNGA

Es un catastro de espectroscopia de campo integral (IFS) que se espera que
llegue a 10,000 galaxias (Bundy et al. 2015). Emplea observaciones interpoladas
usando 17 conjuntos hexagonales de fibras 6pticas de 2” para obtener un espec-
tro resuelto sobre un amplio intervalo de longitud de onda que va de los 3,600 a
los 10,300 A. Los arreglos de las fibras épticas, es decir, las unidades del campo
integral (IFUs) estan desplegadas en un campo de 3 grados para la obtencién
de dicho espectro con una resoluciéon de R 2000. El factor de llenado total del
conjunto es del 56 %. El tamano de los IFUs es de 19 a 127 fibras con didmetros
de 12”7 a 32” respectivamente.

Otras especificaciones técnicas son:

* Imagenes obtenidas tras 3 horas de exposicién con ”dithering”.

* El muestreo espacial tiene un intervalo en tamafio de 1 a 2 kilopérsecs.
* La sefial a ruido (S/N) por fibra es de 5-10 a 1.5 Radios efectivos!2.

La muestra de MaNGA cumple con los siguientes requisitos:

* Distribucién de masa estelar plana con M > 10°M

* Didmetro mds pequeno de la galaxia muestreado en al menos 5 bines
espaciales.

* Muestra primaria: Cobertura espacial a 1.5 Radios efectivos.

* Muestra secundaria: Cobertura espacial a 2.5 Radios efectivos.

* No se discriminé ni por el tamafio ni por la inclinacién.

12Radio al cual se encuentra el 50 % de la luz total de una galaxia
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Productos de MaNGA.
Cubos de datos

2.1. Espectroscopia de Campo Integral

Hoy en dia, se utilizan técnicas observacionales que permiten obtener si-
multdneamente imagenes y espectros de objetos extendidos, aportando infor-
macién en 3D I(A, z,y), conocidas como Espectroscopia Integral de Campo. La
informacion asi obtenida se guarda en formatos especiales llamados cubos de
datos (la funcién I(A,x,y), en el detector 2D en dos etapas. En la primera, la
imagen se fragmenta en varios elementos en el plano focal. En la segunda, los
fragmentos se redistribuyen alineados a la entrada del espectrégrafo formando
una pseudo-rendija (ver Figura 2.1). [4]

De esta forma, cuando el telescopio apunta a un objeto extendido, el haz
de fibras lo discretiza en una matriz de regiones en el plano focal y se obtiene
un espectro por cada una de estas regiones. Ademds de hacer el proceso més
eficiente, la simultaneidad garantiza la homogeneidad de los datos.

Existen diversos arreglos para aplicar la espectroscopia de campo integral.
Los més usados son: Lentes, Fibras y Rebanador de Imagen. En los tres se hacen
arreglos de tal forma que las unidades de campo integral (IFU) cubran cierta
regién de interés de un objeto extendido (ver Figura 2.2). Dependiendo de lo que
se quiera estudiar, un arreglo puede tener mejores resultados sobre los otros dos.

La figura 2.2 ilustra el arreglo hexagonal de 127 fibras en una de las galaxias
del proyecto MaNGA. En tamafio, cada pixel equivale a 0.4”. Esta técnica es
también utilizada por los surveys CALIFA (Sanchez et al. 2012) y SAMI (Croom
et al. 2012).

17
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Figura 2.1: La imagen se discretiza en el plano focal con una matriz de fibras que se alinea
a la entrada del espectrégrafo formando una pseudo-rendija.

A MaNGA target galaxy, 500 Myr away

Figura 2.2: En esta figura se observa el arreglo hexagonal de fibras que utiliza MaNGA
para la obtencién de los espectros.
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2.2. PIPE3D. Productos de MaNGA

Pipe3D (Sanchez et al. 2015) nacié como un analizador de cubos de datos
basado en el paquete de ajustes FIT3D. Fue desarrollado para explorar las
propiedades de poblaciones estelares y del gas ionizado en datos de espectro-
scopia de campo integral 3D. De esta forma, ofrece productos que incluyen la
masa estelar, la dispersion de velocidades, el flujo en lineas de emision, la senal a
ruido entre otros, tanto de forma general como de forma individual (por spaxel).
Enfocado principalmente en los cubos de datos de CALIFA, Pipe3D también
fue desarrollado para aplicarse en los bancos de datos de surveys como MaNGA
y SAMI.

Una parte fundamental del anélisis con la que Pipe3D obtuvo sus produc-
tos, es el de aplicar un modelo de sintesis poblacional a los cubos de datos de
MaNGA para obtener informacién de la componente estelar (cubo estelar) y la
componente gaseosa (cubo de lineas de emisién). No se hablard més a fondo de
todos los productos salvo para aquellos que se utilizaron en la elaboracién de
esta tesis. Para mayor informacién, se recomienda consultar el articulo original
de Sanchez et al. (2016).

2.3. Mapas de Flujo

Para derivar las propiedades del gas ionizado, Pipe3D Sanchez et al. 2015
realizé6 un andlisis de las lineas en emisién usando el cubo de puras lineas en
emision.

El andlisis consistio en ajustar una funcion Gaussiana a las lineas mas fuertes
dentro de los intervalos de sus longitudes de onda. Para ello, las lineas fueron
agrupadas de acuerdo a si estaban acopladas cineméaticamente por lo que se for-
maron cuatro grupos. Cada uno de ellos fue modelado dentro de un intervalo de
longitud de onda ajustado al marco observado del corrimiento al rojo de la galax-
ia. Los cuatro grupos se componen de la siguiente forma: (1) [OII]A3727 (3700-
3750); (2) Hg, [OIII]A4959 y [OIII]A5007 (4800-5050); (3) [NII]A6548, [NII]A6583
y He, (6530-6630); (4) [SIT]A6717 y [SIT]A6731 (6680-6770). Después, las lineas se
modelaron utilizando un intervalo angosto de velocidades sistémicas centradas
en un valor inicial y limitando su anchura a la dispersion instrumental nominal.

El resultado, es el conjunto de mapas que incluyen varios parametros deriva-
dos para cada linea en emisién como: el flujo integrado de la linea en unidades de
1071 erg s71 em ™2, la velocidad de la linea en unidades de km/s, la dispersién
de velocidades en unidades de A, el ancho equivalente en unidades de A y sus
errores estimados.

Cabe recalcar que esta parametrizacion es valida para la mayoria de las
lineas en emisién observadas en el 6ptico. Sin embargo, esta aproximacion es
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muy simple si se trata de zonas ricas en gas en mergers o el nicleo de los AGNs.

Para el trabajo de esta tesis se utilizaron los mapas del flujo integrado de
las lineas: Hg, [OIII]A5007, [NII]A6583 y H,,.

2.4. Mapas de Masa Estelar

Para la obtencién de estos mapas, se realizé un anélisis de la poblacién estelar
de la galaxia (Sdnchez et al. 2015). Primero, el cubo original fue espacialmente
bineado usando el algoritmo de bineado-CS!. Los espectros correspondientes a
los spaxels dentro de cada bin espacial son promediados y almacenados como un
solo espectro con una coordenada espacial obtenida de la misma forma. Aquellos
pixeles con valores por debajo de un umbral de sefial a ruido, son enmascara-
dos. Al final de este proceso, un archivo "row stacked spectra (RSS)” es creado
asi como una tabla con las posiciones de cada cubo bineado.

Cada espectro dentro del archivo RSS pasé por un proceso que buscé obten-
er la mejor representacién de la poblacién estelar para sustraerla del espectro
original y obtener un espectro de lineas en emisién. También caracterizo las
principales propiedades de dicha poblacién estelar. El proceso consistié primero
en ajustar el continuo estelar con una plantilla de poblaciones estelares simples,
para derivar la velocidad sistémica, la dispersién de velocidades y la atenuacién
debida al polvo. Después, se sustrajo el continuo estelar del espectro original
para poder derivar las principales propiedades de las lineas en emisién més
fuertes al modelar el espectro residual con un conjunto de funciones Gaussianas.
Este primer modelo del espectro residual es restado del espectro original para
volver a modelar la componente estelar con la libreria ”gsd156” (Cid Fernandes
et al. 2014) para asi obtener las propiedades de la poblacién estelar que son: la
edad, la masa, la metalicidad, la historia de formacién estelar, etc.

En los cubos de datos de MaNGA, este proceso se repitié dos veces uti-
lizando una plantilla inicial diferente debido al amplio intervalo en longitud de
onda que cubre. La plantilla se extrajo de la libreria MIUSCAT (Vazdekis et al.
2012) que cubre un rango que va de los 3465 A alos 9469 A. Se incluyeron 4
edades estelares (0.06, 0.20, 2.00 y 17.78 Giga afios), y 3 metalicidades: subsolar
(0.0004), solar (0.02) y supersolar (0.0331).

Asi, del analisis de las poblaciones estelares utilizando FIT 3D en los archivos
RSS, se obtienen 3 diferentes productos, dos archivos .csv y un cubo en formato
.FITS que son reordenados en un conjunto de mapas (uno para cada producto)
que conservan la forma original de los cubos de datos al asociarles a cada valor

1E] realizar un bineado consiste en agrupar spaxels con baja sefial a ruido para nor-
malizarlo a un valor estdndar y asi crear un bin 1til y confiable. El mas utilizado es el
que utiliza las teselaciones de Voronoi [5], sin embargo, el CS ademds de aumentar la S/N,
preserva mejor la forma original de la imagen.
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la localizacién en el espacio 2D definido por un archivo de segmentacién. Los
mapas de masa estelar con y sin correcciéon de polvo se encuentran dentro de
estos subproductos los cuales fueron utlizados para éste trabajo.



Capitulo 3

Seleccion de la muestra de
Galaxias Seyfert

3.1. Clasificacién morfolégica de Galaxias

Partiendo de la muestra liberada por la colaboracién del proyecto MaNGA!
compuesta por 1391 galaxias en su segunda entrega (MPL-4, por sus siglas en
inglés MaNGA Product Launch 4), se llevé a cabo una primera clasificacién
morfolégica visual de cada una de ellas utilizando las imagenes del SDSS DR7
en la banda r (imégenes en el éptico), asi como algunos subproductos de Pipe3D
como los mapas de H,, y el continuo en la banda V sintetizados a partir del cubo
de datos de cada galaxia.

La clasificacién se basé en el esquema morfoldgico cldsico de Hubble (1926).
Los mapas de H, ayudaron a identificar qué galaxias tenfan poca o mucha
formacion estelar, si ésta se concentraba en una regién o se originaba en toda
la galaxia. En cambio, los mapas del continuo ayudaron a visualizar grandes
estructuras como bulbos y/o discos para asi poder diferenciar entre galaxias
elipticas y lenticulares.

Otra caracteristica que se considerd en las galaxias espirales y lenticulares,
fue la presencia de barra. Se consideré que una galaxia no poseia barra cuando
los brazos espirales parecian llegar a la regién nuclear y no mostraban una es-
tructura de dicha forma. Hubo otro grupo de galaxias a las que denominamos
con ”"posible presencia de barra”. Se denominé asi a aquellas que mostraran
brazos espirales en forma de ”S” o con demasiado polvo en la region central que
impedian ver la estructura interna. Algunas galaxias de canto también fueron
consideradas dentro de este grupo. Finalmente, las galaxias que si posefan barra
fueron aquellas que mostraran de forma evidente dicha estructura. Los resulta-
dos de esta clasificacién se pueden ver en la tabla 3.1.

1Hasta Diciembre del 2015

22
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TABLA 3.1
Clasificacién Morfolégica de las Galaxias de MaNGA

Tipo de Galaxia n
& 2
Eliptica (E) 220
Eliptica-Lenticular 39
(E-S0)
Lenticular (S0) 247
Lenticular-Espiral 73
(S0a)
Espiral temprana
(Sa) 128
Espiral (Sab) 74
Espiral Intermedia
(Sb) 134
Espiral (Sbc) 165
Espiral tardia (Sc) 163
Interactuantes (*I) 111

Ejemplo

Tipo de Galaxia n
(1) (2)
Espiral (Scd) 25
Espiral (Sd) 21
Espiral (Sdm) 2
Espiral (Sm) 10
Irregular (Irr) 1
Objetos Compactos 2%
Azules (BCD)
Galaxias Barradas
) 214
Galaxias con Posible 98
Barra (*AB)
Galaxias Sin Barra () 1079
Sin Clasificacién (S) 63

Ejemplo

Tabla 3.1: Tabla que muestra los diferentes tipos de galaxias que posee la muestra de
MaNGA. Col. (1): Tipo de galaxia. Col. (2): Ntimero de galaxias con dicha clasificacién

Col. (3): Ejemplo de galaxia que cae dentro de esta clasificacién (imdgenes de DR7 SDSS).
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Un primer resultado de esta clasificaciéon es que la fraccién de barras en la
muestra de MaNGA (hasta ese momento) equivale a un 22.43 % (considerando
tanto a las galaxias con barra como con posible barra).

3.2. Biusqueda de Galaxias con Ntucleos Activos
(AGNs)

Uno de los métodos més utilizados para encontrar galaxias con ntcleos ac-
tivos son los diagramas de diagnéstico Baldwin-Phillips-Terlevich o BPT (Bald-
win et al. 1981) que consisten en graficar cocientes de lineas de emisién asociadas
con la tasa de formacién estelar, la metalicidad, el pardmetro de ionizacién y la
luminosidad de la fuente que las origina. Las lineas de emisién que se utilizan
son: Hg A 4861, H, X 6563, [Orr7] A 5007, [Nrr] A 6584, [Srr] AN 6717,6731 y
[O1] A 6300 y la gran ventaja que se tiene, es que se encuentran en la regién del
optico.

Las lineas de recombinacién del Hidrégeno son emitidas en regiones ricas en
gas ionizado donde por lo general se forman estrellas. Las lineas prohibidas del
[NTII] son emitidas por colisiones entre las particulas del gas de la regién emisora.
Un frente de onda, proveniente del nicleo activo, puede compactar esta region
tanto que las densidades aumentan (La densidad de electrones puede llegar has-
ta 10* em™3) y la probabilidad de emisién de éstas lineas crece. En el caso de
las lineas prohibidas del [SII] y [O]], la emisién se da en las regiones que estén
a una temperatura promedio de 8,500 K, mientras que la linea prohibida del
[OIII] lo hace a temperaturas superiores de 50,000 K. En un AGN, un frente
ionizante (como una onda de choque caliente), es capaz de compactar y elevar
la temperatura de las regiones emisoras hasta esos valores.

De lo anterior, un diagrama BPT puede diferenciar entre tres tipos de fuente
de lineas de emisién: una fuente SFN (de formacién estelar nuclear), una fuente
LINER o una fuente Seyfert. Estas fuentes se encuentran en regiones bien de-
limitadas dentro de los diagramas de diagndstico. Los cocientes de lineas mas
utilizados son [Ny]/Ha , [St1]/Ha , [O1]/Ha v [Or111]/Hp siendo este dltimo el

que estd en funcion de los primeros tres.

El diagrama BPT que involucra a la linea [IN;/] es el mds utilizado de los tres
debido a una funcién hiperbélica (Kewley et al. 2001, Ke01) que separa galaxias
con fuentes que bien pueden ser AGNs o SFN. Kauffmann et al. (2003) hizo lo
propio definiendo una nueva funcién (Ka03) ya que la anterior consideraba a
algunas galaxias con nicleos activos como galaxias con fuentes meramente de
formacion estelar. Finalmente, Schawinski et al. (2007) propuso una linea divi-
sora entre fuentes Seyfert y LINER en la regién de AGNs (Sch07).

Los otros dos diagramas ([Sys], [Or]) también tienen lineas divisoras, de he-
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cho, exhiben dos ramas bien definidas que corresponden a fuentes tipo Seyfert
y tipo LINER. Kewley et al. (2006) propuso una funcién lineal que las separa
(Ke06), ademads de la funcién hiperbdlica ya definida (Kewley et al. 2001, Ke01).
El esquema de clasificacién se define de la siguiente forma:

1. Las Galaxias de Formacion Estelar se encuentran por debajo y a la
izquierda de la linea de Ka03 en el diagrama [Ny;]/H, vs [Oyr1]/Hp y de bajo
y a la izquierda de la linea Ke0l en los diagramas del [Sy;]/Hy y [O1]/Hqa (ver
Figura 3.1).

o 0,61

log O111] — +13 (3.1)
Hg log% 0,45
o) 0,72

log[ 1] 5] +1,3 (3.2)
Hg log*g= 0,32
o) 0,73

log10111] o +1,33 (3.3)
Hpg log'gH + 0,59

2. Las Galaxias Compuestas se encuentran entre las lineas de Ka03 y
Ke01 en el diagrama [Ny;]/Hq vs [Orr1]/Hpg (ver Figura 3.1).

0,61 Or11]
———— + 1,3 < log (3.4)
log% 0,45 Hg

0,61 o)
— T+ 119> log@ (3.5)
loglFtl 0,47 Hg

3. Las Galaxias Seyfert se encuentran por arriba de la linea de Ke01 en los
diagramas del [Nyr]/Ha, [S11]/Ha y [O1]/Ha v por arriba de la linea de Sch07
en el diagrama [Nyr]/Hy vs [Orr1]/Hpg y por arriba de la linea de Ke06 en los
diagramas del [Sr7]/Ha y [O1]/Hq (ver Figura 3.1).

0,61 [O111]
— 4119 < logH 3.6
logl 0,47 Hp 30
0,72 [O111]
— 0 4+13<log (3.7)
logi21l 0,32 Hg
0,73 +1,33 < log [(Z”] (3.8)

log% + 0,59
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[Nii] [O111]
1,050 4 log .
,05log—— . + 0,45 < H, (3.9)
[S11] [Or111]
1 1
89log: 1 +0.76 < log = (3.10)
[01] [O111]
1,1 1 11
8log—— . + 1,3 < log 1 (3.11)

4. Los LINERS se encuentran por arriba de la linea de Ke0l en los dia-
gramas del [Ny;|/Hy, [S11]/Ha y [O1]/Hy y por debajo de la linea de Sch07
en el diagrama [Ny;]/H, vs [Orrr]/Hp y por debajo de la linea de Ke06 en los
diagramas del [Srr]/Ha y [Or]/He (ver Figura 3.1).

0,61 [Or11]

— 1119 < log 3.12
logF+ [N”] 0,47 Hg ( )
0,72 [Orr11]
— 2 4 13<logHl 3.13
logiZl 0,32 Hpg (3.13)
0,73 O
W+133<log[ 111} (3.14)
log ‘g4 + 0,59 Hp
y
[Ni11] [Or11]
1 4 1
,05log . +0,45 > log——— P (3.15)
[S11] [Orr11]
1 — 1
,8910g A , P (3.16)
118lg[g]+13>l [Orui] (3.17)

a B
5. Las Galaxias Ambiguas son aquellas que estén clasificadas como un tipo
en uno o dos diagramas y clasificada como otro tipo en los diagramas restantes.
Un ejemplo es tener a una galaxia clasificada como Seyfert en un diagrama y
clasificada como LINER en los otros dos (ver Figura 3.1).

Para este estudio, se ubicé la posicién de las 1391 galaxias del proyecto
MANGA en los 3 diagramas de diagnéstico para toda la muestra de MaNGA
seleccionando a aquellas que, simultdneamente, estuvieran dentro de la region
de emisién tipo Seyfert en los 3 diagramas.

Los flujos de las lineas de emisiéon de cada galaxia se obtuvieron consultando
la base de datos de STARLIGHT (Cid-Fernandes et al. 2007), donde, realizaron
la sintesis poblacional de la fibra central de 926,247 galaxias de DR7 SDSS
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empleando STARLIGHT. La nomenclatura utilizada parra llevar a cabo esta
sintesis de poblacién esta descrita de la siguiente forma:
”1678.53433.627.7xt.sc5.C11.im.BS” donde 1678.53/33.627. 7zt corresponde
al nombre del archivo de entrada que utilizé; los 3 primeros niimeros correspon-
den a indicadores que utiliza SDSS (mjd, plate y fiber respectivamente) para
identificar a una galaxia; sc5 es el nombre de la versién de STARLIGHT (Chains
V05), C11 es el nombre de su archivo de configuracién?, im es el archivo de
méscaras (individual mask) y BS es el tipo de base que utilizé para realizar la
sintesis, ésta en particular estd compuesta por 150 poblaciones con 6 metalici-
dades y 25 edades diferentes. El archivo de donde se obtuvieron los valores de
los flujos contiene informacién de los flujos de 15 lineas de emisién (en unidades
de 107 7ergs/s/cm?), ademds de un estimado del ancho equivalente de la linea
(EW); las velocidades de dispersién y sistémica asociadas a la linea; sus errores
asociados y la senal a ruido de esas lineas.

Antes de utilizar la base de datos de Cid-Fernandes, se llevé a cabo un ejer-
cicio preliminar que consistié en reproducir sus resultados utilizando el cédigo
STARLIGHT (v4.0). Se utilizaron los espectros de SDSS DR7 de algunas galax-
ias para realizar este ejercicio y los resultados obtenidos, fueron comparados con
los de Cid-Fernandes en el diagrama BPT que utiliza a la linea de [NII]. De-
spués de realizar este ejercicio, se verific6 que con el procedimiento realizado
con el programa de STARLIGHT y un programa de ajuste de lineas (”splot”
de IRAF?) sobre una muestra de galaxias prueba, se pueden reproducir los re-
sultados de Cid-Fernandes. Por lo consiguiente, se procedio a accesar a la base
de datos de STARLIGHT para obtener los diagramas BPT de las galaxias de
MaNGA. Todo el gjercicio se encuentra en el Apéndice B de este trabajo.

3.3. Muestra de Galaxias Seyfert

De las 1391 galaxias de MaNGA, 1255 se encontraron dentro de la base de
datos de STARLIGHT. De estas 1255, que cuentan con clasificacién morfolégica,
281 correspondian a galaxias barradas y las restantes 981 a galaxias no barradas.

La figura 3.1 ilustra los 3 diagramas BPT ([NII], [SII] y [OI]) para 1255
galaxias del proyecto MANGA, construidos a partir de los valores de los flujos
obtenidos de la base de datos de STARLIGHT. Estos diagramas no incluyen un
corte por senal a ruido.

Se contabilizaron a todas las posibles galaxias Seyfert en cada uno de los

2Los detalles se pueden descargar en la siguiente liga
astro.ufsc.br/starlight /node/1
3Por sus siglas en inglés, Image Reduction and Analysis Facility (Tody D. 1986) es un
software de propésito general con una amplia seleccién de programas para la reduccién y el
analisis de datos cientificos.
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Diagrama BPT. Linea [N,]
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Figura 3.1: Diagramas de diagnéstico aplicados a 1255 galaxias observadas por MaNGA.
Los diagramas incluyen a las lineas que separan a las galaxias con distintos tipos de fuente
de emisién. Los puntos azules corresponden a las galaxias que estan en la regién de fuente
tipo Seyfert.
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diagramas. Se agruparon a todas las galaxias que estuvieran en la regién de
Seyferts en un solo diagrama, después a todas aquellas que estuvieran en la mis-
ma region en dos de los tres diagramas simultdneamente y finalmente a aquellas
que estuvieran en dicha regién en los tres diagramas simultdneamente. Para la
seleccién de la muestra, se considerd a éste ultimo grupo obteniéndose 27 posi-
bles galazias Seyfert.

Ntimero
Grupo de de. Seyfert en Seyfert en Seyfert en Fraccién Fraccién
. galaxias 3 2 1
Galaxias . . . del grupo  del total
en el diagramas diagramas diagrama
grupo
Barradas 312 3 10 26 14.10% 3.16 %
No 1079 21 21 59 9.36 % 7.26%
Barradas

Tabla 3.2: Fraccién de posibles galaxias Seyfert en los grupos de galaxias con barra y sin
barra. No se realizé una distincién por tipo morfolégico.

Un primer resultado aparente de este andlisis y el de la clasificacion mor-
folégica, es la fraccién de galaxias Seyfert en galaxias con y sin barra (ver tabla
3.2). En ambos grupos la poblacién es menor al 10 % de la muestra total. Este
resultado se esperaba ya que, de todas las galaxias del Universo Local, se estima
que solo el 10 % sean del tipo Seyfert (Kaufmann 2003, Ho 2008). También se
observa que la fraccién de este tipo de galaxias es ligeramente mayor en las
galaxias barradas que en las no barradas, resultado que concuerda con lo dicho
por Knapen et al. 2000; Laine et al. 2002; Laurikainen et al. 2004 pero que no
puede ser concluyente hasta tener una muestra mayor.

3.4. Seleccidn final de la muestra

Los diagramas BPT nos ayudan a diagnosticar el estado y la fuente de ion-
izacion de las regiones nucleares de las galaxias pero no consideran dentro de
sus criterios, la presencia de componentes anchas en los espectros de los nicleos
Seyfert. Por los intereses de esta tesis, la bisqueda de componentes anchas en
los espectros de las galaxias Seyfert seleccionadas se llevo a cabo de distintas
maneras: buscando antecedentes bibliograficos de cada una de las galaxias e
ins-peccionando visualmente en la regién alrededor de Ha del espectro (compo-
nente gaseosa) de las 27 galaxias muestra.

En un principio, la busqueda de esta componente ancha se realizé inspeccio-
nando los espectros originales de la fibra central de SDSS DR7. Sin embargo,
se hace notar que este andlisis se debe de realizar utilizando el espectro de la
componente gaseosa ya que, en los espectros originales, el continuo de la com-
ponente estelar puede llegar a ocultar a las componentes anchas de las lineas de
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recombinacién del Hidrégeno. La figura 3.2 ilustra dos casos de galaxias de la
muestra (MaNGA-7991-6104 y MaNGA-8143-6101) analizadas con Pipe3D. El
panel izquierdo ilustra el espectro integrado dentro de una regién de 4 spaxels
(color negro) y el espectro obtenido después de sustraer la componente estelar
(color verde) y los residuales de la sustraccién (color rojo). El panel derecho
muestra los resultados de la galaxia MaNGA-8143-6101.

MaNGA-7991-8143. Espectros para una apertura de 4pix.
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Figura 3.2: Espectro residual de MaNGA (color negro). Para obtener este espectro, se
resté del espectro del cubo original, el espectro resultante de los procesos para obtener el
mejor ajuste de poblaciones estelares, ambos, productos de Pipe3D.

Después de obtener los espectros de emisiéon de las 27 posibles galaxias
Seyfert, se realizé la busqueda de una componente ancha en las lineas de re-
combinacién del Hidrégeno. Esta buisqueda incluy6 los siguientes criterios:
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1. El flujo de la linea del [NII] A 6583, debe ser mayor que la de H,. De
ser lo opuesto, la actividad central estaria originada principalmente por
formacion estelar.

2. Presencia de "alas” alrededor de H,. Esto indica que hay una superposi-
cién de dos lineas, una delgada sobre una linea ancha.

3. La anchura de las lineas prohibidas del azufre debe ser diferente a la de
H,.Si H, muestra una anchura considerable y también las lineas del [SII],
se infiere que la anchura se debe mads a la cinematica de la regién central
que a la presencia de un agujero negro supermasivo. Si son diferentes,
puede existir una componente ancha.

De este andlisis visual, se concluyé que 7 galaxias podrian tener una com-
ponente ancha en la linea de H,. Algunos pardmetros de la muestra final de
galaxias con posible componente ancha se muestran en las figuras 3.3, 3.4 y 3.5.

En estas figuras se muestran las 7 galaxias Seyfert con posible componente
ancha. Se muestra la imagen de la galaxia en el éptico asi como (en forma de-
scendente) su identificador de MaNGA, su magnitud absoluta en la banda B
(* en la banda V), su tipo morfolégico, su ascensién recta y su declinacién (en
grados) asi como su corrimiento al rojo estelar. También se pueden apreciar los
espectros de emisién en la regién alrededor de la linea de H,, ya que no se en-
contré evidencia de una componente ancha en Hg. De lo anterior, las 7 galaxias
parecen ser galaxias Seyfert tipo 1.9.

FIGURA 3.3
Resumen de la muestra seleccionada
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FIGURA 3.4
Resumen de la muestra seleccionada
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FIGURA 3.5
Resumen de la muestra seleccionada
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Capitulo 4

Analisis de la muestra

4.1. Masa del Agujero Negro

Para un agujero negro, la masa es una de las propiedades mas dificiles de
medir, debido a que los tamanos tipicos de ellos son comparables e incluso
menores al tamano de nuestro sistema solar. Por eso, se ha tratado de calcularla
de forma indirecta, a través de otros pardametros observables en las galaxias que
estan directamente relacionada con ella.

Una de esas relaciones es la existente entre la masa del agujero negro y la
velocidad de dispersién estelar de los bulbos Mgy op, (Gebhardt et al. 2000a;
Ferrarese & Merritt 2000). Esta sugiere que el crecimiento del Agujero Negro
juega un rol fundamental en el crecimiento del bulbo. Exactamente cémo, atin
no se tiene claro, sin embargo, se cree que esta relacién fue mas fuerte durante
la fase de actividad nuclear en el ciclo de vida de las galaxias, ya que la en-
ergia emitida por el agujero negro también debid limitar la cantidad de gas que
formé tanto al bulbo como al agujero mismo (Silk & Ree 1998).

log(Mpr/Mg) = a + Blog(o./200 km s~ 1) (4.1)

Con o = 7,96 0,03 y 8 = 4,02 de acuerdo a Greene & Ho (2005).
La ecuacién 4.1 es la expresién maés utilizada para dar un estimado de la
masa. Sin embargo, el trabajo de esta tesis se propuso a desarrollar una estrate-

gia para el calculo de la misma aprovechando las distintas etapas del anélisis de
los datos de MaNGA.

Greene & Ho (2005) proponen otra relacién que fue la elegida para realizar
este calculo:

34
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2,06+0,06
Ly, "™ (FwHMy, \"
— 6 o o
Mgy = (1,3 03) 10 (1042€Tg> — M, (4.2)

Donde Lyz, es la luminosidad de la componente ancha de H, y FW HMp
es la anchura del flujo de la linea a la altura media. Dicha expresion se obtuvo
a partir de una inferencia virial: La masa del agujero negro se obtiene a partir
de conocer el tamafio la regién donde se emiten las lineas anchas (Rpygr; por
sus siglas en inglés Broad Lines Region) y la dispersién de velocidades que hay
en esta regién Mgy = v? % (Ho 1999; Wandel, Peterson, & Malkan 1999;
Kaspi et al. 2000).

Sin embargo, estas variables no se pueden obtener directamente debido a que
la regién de emisién de lineas anchas es demasiado pequena, comparada con el
tamano tipico de una galaxia. Por ello, se utiliza la correlaciéon empirica entre
el tamano de la region de lineas anchas Rpyr v la luminosidad del continuo en
el 6ptico Ls100 (Kaspi et al. 2000), la cual podemos relacionar con Ly, . Esta
luminosidad en el continuo se asume que estd siendo generada por el agujero ne-
gro aunque puede verse contaminada por la luminosidad estelar. En caso de que
esta ultima sea dominante, la luminosidad de H, debe tomarse directamente
del flujo generado por esta linea, el cual, se estima al modelar correctamente la
linea. En el caso de la dispersién de velocidades, se utiliza el ancho de banda de
la linea de Hg. Sin embargo, para AGNs cercanos, se recomienda utilizar el de
H, ya que es 3 veces més fuerte y su cociente senal a ruido suele ser superior.
De hecho, es muy recomendado para AGNs tipo Seyfert 1.8 o superior (Greene
& Ho, 2005). Como se describié en la seccién 3.5, las galaxias seleccionadas son
de este tipo por lo que se seguirdn los lineamientos que Greene & Ho proponen.

Con los productos obtenidos por Pipe3D al analizar los cubos de datos de
las galaxias del proyecto MaNGA, se pueden obtener las variables necesarias
(Lp, vy FWHMyp_, ) para estimar la masa del agujero negro.

4.2. Calculo de la Luminosidad de H,,
y del FWHMp,

Para la obtencién de la Ly, y del FW H My, se utilizaron los mapas de flu-
jos en las lineas de emisién de H 3 M861, Ha A6563, [Orrr] A5007 y [N17] A6584
de las galaxias seleccionadas (Figura 4.1).

Estas 4 lineas estdn relacionadas con las propiedades fisicas de la fuente de
emision y su distribucion espacial nos dice en qué regiones de la galaxia se con-
centra esta actividad. Como los cocientes de estds lineas son caracteristicos de
los diagramas BPT, se aplicé una divisén y una funcién logaritmo para generar
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Flujo de H, MaNGA—8132-12702 0.8 Flujo de Hg MaNGA—8132—-12702

0.4

0.2

Flujo de [0,] MaNGA—8132-12702 Flujo de [N,] MaNGA—8132—12702

Figura 4.1: Mapas de flujos de MaNGA-8132-12702 cuya escala esta en pixeles. La barra
de colores indica el valor del flujo (10~ 6erg cm=2 s~1 A’l)en cada regién de la galaxia,
siendo mas alto cuando el color tiende al rojo, y méas bajo cuando tiende al negro. Todos los
mapas fueron desplegados y graficados utilizando un programa en formato de IDL.

los mapas de los cocientes log% y log

% (ver Figura 4.2).

Al comparar ambos mapas de cocientes, se obtienen los Diagramas BPT
espacialmente resueltos que son posibles gracias a la técnica de espectroscopia
integral de campo (Figura 4.3). Estos nos permiten conocer la naturaleza de la
fuente de emisén (Tipo Starburst, LINER o Seyfert).

En base a la distribucién espacial de los spaxels en los mapas de los co-
cientes y considerando el flujo de cada spaxel de manera individual, se pueden
segregar y decir en que regiones de la galaxia se produce la emisién de estas
lineas. El tamano de dicha region se ve afectado solamente por la resolucion del
instrumento de medicién. De esta forma, se puede evidenciar a aquellos spaxels
cuyos flujos son del tipo AGN si es que se encuentran por arriba de la linea de
Kewley (2001). Para la regién central (donde se encuentra la fuente puntual) se
delimité su tamano realizando histogramas de distancia al centro de la misma
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Flujo de Log([N,]/H,) MaNGA—8132—12702 Flujo de Log([0,]/Hg) MaNGA-8132-12702
0.6

Figura 4.2: Mapas de los cocientes de flujo caracteristicos del Diagrama BPT de [NII].
Notese que la actividad tipo AGN se concentra en la regién central de la galaxia MaNGA-
8132-12702

con los spaxels que se encontraban en la zona de los AGNs. (ver figura 4.4).

Los valores de los radios encontrados son tipicamente de entre 4 a 6 pixeles
de radio. Se utilizaron dos espectros distintos para realizar el andlisis:

1. El correspondiente al pixel central y
2. El espectro integrado a partir de una apertura de 3 pixeles de radio (1.5”).

Se utilizo el espectro del pixel central para evitar lo mas posible el efecto de
ensanchamiento de lineas por superposicién de espectros con corrimiento tanto
al rojo como o al azul. Sin embargo, una desventaja es que el cociente senal a
ruido puede ser bajo. Para maximizar la senal a ruido, se consideré el espec-
tro integrado de la regién con emision tipo AGN no mayor a los 3 pixeles de
radio, pues del resultado anterior, a un radio mayor, la emisién tipo AGN no
estd necesariamente relacionada con la fuente central.

Ambos espectros se obtuvieron a partir de los cubos de gas de las galaxias'.
Al contar con un espectro de lineas en emisién, garantizamos que no tenemos
contaminacién debido a la componente estelar de las galaxias.

En ambos espectros, se realizé el ajuste de las lineas en emisién, principal-
mente de la componente ancha de H,, para obtener los valores deseados.

ILos cubos originales de MaNGA ya han sido procesados. Algunos subproductos son
la componente gaseosa separada de la componente estelar de cada galaxia. Este proceso es
similar a lo descrito en el capitulo 3 solo que aplicado en todos los espectros que contiene un
cubo de datos.
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Figura 4.3: Diagramas BPT espacialmente resueltos correspondientes a la linea de

[NII]. Estos diagramas fueron realizados utilizando los mapas de flujos de los cocientes de
log([OI1I]/Hg) y log([NII]/Ha) spaxel por spaxel. La barra de colores indica la distancia a
la que se encuentra el spaxel del centro de la galaxia en unidades de pixeles. Asi, los dia-
mantes negros se encuentran mas cerca de la regiéon central a diferencia de los diamantes
rojos que estdn mds alejados. La linea roja es la linea de Kewley (2006) y la linea negra es
la linea de Kauffmann (2003)
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MaNGA 7991-6104 MaNGA—-8143-6101
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Figura 4.4: Histogramas de distancias de dos de las galaxias con lineas anchas. Para
MaNGA-7991-6104 se tiene un radio de 4f} pixeles y para MaNGA-8143-6101 de 67_? A
estos radios, la emisién tipo AGN es dominante aunque puede que no este necesariamente
relacionada a la fuente central.

Para el célculo de la luminosidad se empled la siguiente relacion:

Lio = AL = 47\D1*Fy, (4.3)

Donde Dy, es la distancia luminica de la galaxia de acuerdo a la ley de Hubble,
FHa, es el valor del flujo de la componente ancha de H, y A es el valor de la
longitud de onda de la linea considerada para calcular el flujo.

La distancia luminica se obtuvo a partir del corrimiento al rojo estelar de
las galaxias, ya medido por Pipe3D y de las consideraciones cosmoldgicas como
Qo= 0.3 y Hy = 70km/s/Mpc, mientras que el valor del flujo se obtuvo de
modelar la componente ancha de H,.

Para el calculo del FW HMp, se utilizé la siguiente ecuacién que relaciona
la velocidad de dispersién con la anchura de la linea al flujo medio en unidades
de km/s:

km

A e [km
FWHDMy., {S] —2.355 ona 4] e[

S

)\centroide [A]

El cual corresponde al valor observado. El valor instrumental de esta anchura
es de gyns = 60 km/s o bien FWHM;,, = 141,3 km/s que es propio del
espectrdgrafo utilizado (Yan et al. 2016). Por tanto, el valor real de esta anchura
es:

(4.4)

FWHM,eq = \/ FWHM,,,> FWHM,,,> (4.5)
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4.2.1. Ajuste de lineas de emisién con Specfit

Las variables necesarias para calcular la Ly, y el FW H My, se obtuvieron
de realizar un ajuste gaussiano sobre la componente ancha de H, en los dos
espectros utilizando el programa specfit de IRAF.

Para poder trabajar con specfit, es necesario crear un archivo de entrada
que especifique que lineas va a ajustar, como las ajustard, el tipo de modelo
que utilizara, entre otros. Todo el procedimiento de como se realizo el ajuste se
encuentra en el Apéndice B.

Después de modelar las lineas en emisién, specfit nos da dos archivos de sal-
ida: en el primero se resumen los valores del ajuste incluyendo un valor aprox-
imado del FWH My, de la componente ancha de H, en unidades de km/s y,
el segundo, corresponde a un archivo tipo ASCII con los valores del flujo por
longitud de onda de dicho ajuste. En el siguiente capitulo se muestran los resul-
tados de los espectros modelados y el valor de la x? de cada ajuste?.
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Figura 4.5: Ejemplo de como se realizaron los 14 ajustes (2 espectros distintos a 7 galaxias
seleccionadas). Se pueden apreciar los ajustes individuales de cada linea, asi como el ajuste
de todo el espectro.

Por lo tanto, para el ajuste de la linea ancha de H,, se tomaron estos resul-
tados y con ellos se obtuvieron los valores de FWHMpy_ y Liq.

2La prueba de la x2 nos permite determinar la bondad del ajuste. Se consideré que el
modelo parece ser correcto cuando el valor de la x2 se encontraba dentro del intervalo 0.7-
1.3. Fuera de el, los datos no respaldan el modelo por lo que es menos confiable.
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4.3. Masa del Bulbo

Para estimar las masas de los bulbos se utilizaron las imagenes de cada galax-
ia provenientes de la base de datos del SDSS en la banda r. Con el programa
GALFIT (Peng et al. 2002), se llevo a cabo una descomposicién bidimension-
al bulbo-disco. Este c6digo permite el ajuste de multiples componentes con
diferentes formas funcionales 3. Antes de llevar a cabo el ajuste, se estimé la
estadistica correspondiente al fondo de la imagen (background) y se sustrajo de
la misma. Se enmascararon las estrellas circundantes y todos los detalles ajenos
a la galaxia de interés y se procedié a construir la imagen psf correspondiente a
las estrellas dentro del campo de visién de las galaxias. Una vez realizado ésto,
se llevo a cabo el ajuste bidimensional modelando inicialmente una compo-
nente tipo Sérsic, revisando los residuales correspondientes de sustraer el mejor
modelo a la imagen original. En caso de encontrar residuales significativos se
considerd incluir una componente adicional tipo disco y barra en caso de que
ésta exista. La figura 4.6 ilustra el procedimiento de descomposicién con GAL-
FIT.

Con estos ajustes se encontraron parametros como el Radio Efectivo del bul-
bo, R., indice de Sérsic, n, el radio de escala del disco ,Ry, v se llevé a cabo una
estimacion de la contribucién relativa al flujo de cada componente (bulbo/disco)
(ver Figura 4.7).

Para estimar el tamano de cada bulbo, se adopté el valor obtenido al Radio
Efectivo y se utilizaron radios correspondientes a 1 Radio efectivo (R.) sobre
los mapas de masa estelar corregidos por polvo de cada galaxia obtenidos de las
rutinas de Pipe3D (Sénchez et al 2015). Después, se utiliz6 la subrutina ”phot”
(de TRAF), para estimar la masa contenida en una apertura de 1 R, colocada
en el centro de cada galaxia para asi obtener el valor aproximado de la masa del
bulbo.

Alternativamente se obtuvo la masa del bulbo considerando el flujo contenido
en ésta y en las demas componentes. Con esta informacién y con una estimacién
de la masa total de la galaxia,utilizando una relacién Masa Luminosidad (Bell
& de Joung 2001, Bell et al. 2003), se puede tener un valor aproximado de la
masa del bulbo:

Fp Mg
Fpyp My

(4.6)

3Por ejemplo, un ajuste con una funcién de Sérsic generalizada, funciones exponenciales
simples, entre otras. Para mayor informacién sobre éste cédigo, se recomienda consultar
Peng et al. (2002).
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Donde F es la fraccién del flujo contenida en el Bulbo, Fp p es la fraccién
del flujo contenida en el total* y My es masa total estelar de la galaxia. Se
utilizaron las fracciones del flujo ya que este parametro es proporcional a la
luminosidad. Por tanto, la masa del bulbo estaria dada por:

My (4.7)

Donde Fg/Fp4p se obtiene de la descomposicién con GALFIT y My de los
mapas de masa estelar con correccién al polvo de Pipe3D. Hay que enfatizar
que estos mapas no cubren a la galaxia en su totalidad, por lo que este valor se
debe tomar como una primera aproximacion.

Figura 4.6: Panel superior izquierdo: Imagen de la galaxia en la banda r. Panel superior
derecho: Imagen de la galaxia después de aplicarle un enmascarado a objetos luminosos
como estrellas y/o galaxias vecinas. Panel inferior izquierdo: Creacién de un modelo de la
galaxia con las componentes bulbo y disco. Panel inferior derecho: Sustracciéon del modelo a
la imagen enmascarada. Se observan otro tipo de estructuras como los brazos espirales.

4Considerando que las galaxias analizadas solo tienen las componentes bulbo y disco
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Figura 4.7: En esta figura se muestra la contribucién relativa al flujo de cada componente
(bulbo/disco). También se ilustran los valores obtenidos de realizar el modelo para cada uno

de los pardmetros de cada componente.



Capitulo 5

Resultados

5.1. Obtencién de la masa estelar del bulbo y de
la masa del agujero negro

En la tabla 5.1 se hace un resumen de los valores estimados de las masas
estelares de los bulbos de las 7 galaxias Seyfert, asi como el valor de sus Radios
Efectivos, sus indices de Sérsic y las fracciones del flujo de cada componente
obtenidos de la descomposicién fotométrica bidimensional realizada.

TABLA 5.1
Resultados de la obtencion de la Masa de los Bulbos

Nombre Re n Fg Fp Mg, (100 Mg)Mp, (1010 Mo) M7 (1010 Mg)

%SESIAO;L 40 25 0251 0.749 3.53 1.38 5.49
é\fzggl‘é‘l 73 0.7 0127 0.873 5.66 0.91 716
81;45?1(2}%4 28 33 1.0 00 16.49 53.58 53.58
é\gfgglg'l 34 52 0875 0.125 3.25 5.15 5.89
ghﬁgf_&%; 40 20 1.0 0.0 19.86 31.04 31.04
é\ggg%’gé 24 3.3 0402 0.598 1.11 0.86 2.14
82%?3%3 28 54 0391  0.609 3.40 4.35 11.12

Tabla 5.1: Col. (1): Nombre de la galaxia. Col. (2): Radios Efectivos en arcosegundos. Col.
(3): Indices de Sérsic encontrados. Col. (4): Fraccién del flujo correspondiente al bulbo. Col.
(5): Fraccién del flujo correspondiente al disco. Col. (6): Masa estelar de los bulbos a 1 Ra-
dio Efectivo. Col. (7): Masa estelar de los bulbos correspondiente a la fraccién de sus flujos.
Col. (8): Masa estelar total de la galaxia huesped.

44
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En las figuras 5.2 a 5.8 se muestran los ajustes realizados a las lineas de emisién
de las 7 galaxias seleccionadas, tanto del espectro obtenido del pixel central co-
mo del espectro de la regién con emisién tipo AGN. En la tabla 5.2 se muestran
los resultados obtenidos de realizar los ajustes.

Al comparar los valores obtenidos de los ajustes de la componente de H,, (un
solo spaxel y regién integrada), se observa una diferencia notable en el calculo
de las luminosidades (aproximadamente un orden de magnitud de diferencia)
que modifica la estimacién de las masas. En el caso de los FW H My, se tienen
casos donde la diferencia no supera los 100 km/s aunque los hay también aque-
llos cuya diferencia es cercano a los 900 km/s. La forma en que se realizé el
ajuste pudo influir en estas diferencias dado a que el valor del centroide de la
componente ancha se dejé como un parametro libre. Finalmente, las masas de
los agujeros son del orden de 10° M, cuyas variaciones se deben a las diferentes
valores obtenidos al realizar los ajustes.

TABLA 5.2
Resultados de la obtencién de la Masa de los Agujeros Negros

|

Nombre i, (A) Ly, (10%0 erg/s) | FWHMp, (km/s) | Mpg (10° Mg)
pixel regién pixel regién pixel regién pixel regién

central int. central int. central int. central int.

%S‘Egl%;l 6571.09 6565.19 2.89 20.05 2453.35 2431.90 1.09 3.22
é\fzil’jglﬁ_l 6580.22 6569.95 | 82.85 436.05 1361.32  1746.00 2.18 9.45
82@%171(;%4 6565.00 6566.08 | 60.71 563.42 2869.12  1968.32 8.56 13.98
é\gi%ggl%_l 6570.00 6578.54 6.58 52.22 2057.81 1946.64 1.21 3.52
é\l/l[gi(?l%-l 6567.00 6564.90 | 125.25  1151.27 | 1781.93 1511.40 4.83 12.15
;\gggfgﬁé 6567.00 6578.73 2.89 22.21 3098.02 2139.83 1.77 2.63
81(\5%2171(;?(;3 0.0 6588.29 0.00 44.26 0.00 2482.00 0.00 5.30

Tabla 5.2: Col. (1): Nombre de la galaxia. En las siguientes columnas se tienen resultados
tanto para el ajuste del espectro del pixel central (izquierda) como el espectro de la regién
integrada con emisién tipo AGN (derecha) Col. (2): Longitud de onda del centroide de Hq
obtenido del ajuste gaussiano. . Col. (3): Luminosidades estimadas. Col. (4): FWHMp,,
estimado. Col. (5): Masa del agujero negro.
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MaNGA-7991-6104. Pixel Central
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Figura 5.1: Ajuste de los espectros de emisién de una de las posibles galaxia Seyfert. De
arriba a abajo, el ajuste del espectro del pixel central ( x2 = 0,741) y el de la regién con
emisién tipo AGN (x? = 1,032)
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MaNGA-8143-6101.Pixel Central
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MaNGA-8143-6104. Apertura de 5x5 pixeles
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Figura 5.2: Ajuste de los espectros de emisién de una de las posibles galaxia Seyfert. De
arriba a abajo, el ajuste del espectro del pixel central ( x2 = 0,856) y el de la regién con
emisién tipo AGN (x2 = 1,121)
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MaNGA-8256-12704. Pixel central
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MaNGA-8256-12704. Apertura de 3x3 pixeles
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Figura 5.3: Ajuste de los espectros de emisién de una de las posibles galaxia Seyfert. De
arriba a abajo, el ajuste del espectro del pixel central ( x2 = 1,02 ) y el de la regién con
emisién tipo AGN (x? = 4,456)
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MaNGA-8313-6101. Pixel Central
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Figura 5.4: Ajuste de los espectros de emisién de una de las posibles galaxia Seyfert. De

arriba a abajo, el ajuste del espectro del pixel central ( x> = 0,075) y el de la regién con

emisién tipo AGN (x? = 0,748)
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MaNGA-8464-6101. Pixel Central
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Figura 5.5: Ajuste de los espectros de emisién de una de las posibles galaxia Seyfert. De

arriba a abajo, el ajuste del espectro del pixel central ( x2 = 0,147) y el de la regién con

emisién tipo AGN (x? = 3,869)
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MaNGA-8552-1902. Pixel Central
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Figura 5.6: Ajuste de los espectros de emisién de una de las posibles galaxia Seyfert. De
arriba a abajo, el ajuste del espectro del pixel central ( x2 = 0,787) y el de la regién con
emisién tipo AGN (x? = 2,200)
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MaNGA-8604-12703. Pixel Central
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Figura 5.7: Ajuste de los espectros de emisién de una de las posibles galaxia Seyfert. De
arriba a abajo, el ajuste del espectro del pixel central ( x2 = 0,128 ) y el de la regién con
emisién tipo AGN (x? = 1,364)
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5.2. Correlacion Masa BH vs Masa estelar del
bulbo

Como se menciond en la seccion 4.1, se piensa que el agujero negro y el bulbo
de la galaxia huesped estan evolutivamente ligados debido a que la ionizacién de
la fuente puntual pudo haber delimitado el tamano y el crecimiento del bulbo
(Silk & Ree 1998).

TABLA 5.3
RESULTADOS FINALES

Nombre Log(Mpr/Mo) Log(Mpr/Mg) Log(Mp+/Mg) Log(Mp+/Mg)
PC RI R F
%glN-gg;; 6.04 6.51 10.55 10.12
é\fﬁg& 6.34 6.98 10.75 9.96
82/;1?11(;?0_4 6.93 7.13 11.21 11.73
ggﬁ%i 6.08 6.55 10.51 10.71
é\ﬁgigl%-l 6.68 7.08 11.30 11.49
;\ggzN-?glg_z 6.25 6.42 10.05 9.93
8%%11?11(;%3 0.00 6.72 10.53 10.64

Tabla 5.3: Col. (1): Nombre de la galaxia. Col. (2): Masa del Agujero Negro obtenido del
espectro del pixel central. Col. (3): Masa del Agujero Negro obtenido del espectro de la
regién con emisién tipo AGN. Col. (4): Masa estelar del bulbo a 1 Radio Efectivo. Col. (5):
Masa estelar del bulbo obtenido de su fraccién del flujo total.

Las correlaciones entre la formacion del bulbo y el crecimiento del agujero negro
central se han inferido al observar la relacién entre la masa del agujero y algunos
parametros estructurales del bulbo de la galaxia huesped como su velocidad de
dispersién o (Ferrarese and Merrit 2000, Gebhardt et al. 2000), su luminosidad
Lyuivo (Kormendy & Richstone 1995) y su masa My, (Magorrian et al. 1998,
Haring & Rix 2004).

Sani et al. (2011) estudiaron las relaciones de escala Mpy  Mpupo en el
infrarrojo medio basadas en descomposiciones fotométricas bidimensionales us-
ando las imégenes de Spitzer /IRAC a 3.6 um. Ellos realizaron el andlisis para
una muestra de 57 galaxias con bulbos clédsicos y pseudobulbos. La descomposi-
cién la realizaron utilizando igualmente el programa GALFIT. La masa estelar
del bulbo fue derivada del cociente masa-luminosidad calibrada a 3.6 um a
través de correcciones de color, pues el cociente es dependiente de la longitud
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de onda. La masa de sus agujeros negros fueron obtenidas a través de diferentes
métodos relacionados con la dindmica del gas asi como los movimientos orbitales
de grandes cantidades de masa (Hu et al. 2009).

En esta tesis, se trabajo con la relacién de escala Mg — My po proponiendo
una manera alternativa para estimar estas masas tratando de utilizar los sub-

productos del andlisis de los datos de cubos de MaNGA.

Finalmente, presentamos los resultados obtenidos para las 7 galaxias anal-
izadas para esta tesis en el diagrama publicado por Sani et al. (2011).

MBH Vs MBulbo
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Figura 5.8: Grafica comparativa entre la muestra de Sani et el. (2011) y la utilizada en es-
ta tesis. Se muestran los resultados para las 7 galaxias del proyecto MaNGA con los valores
obtenidos de calcular la masa del agujero negro considerando el espectro del spaxel central
(PC) y el espectro de la regién con emisién tipo AGN (RI) y de calcular la masa del bulbo
considerando su tamaiio igual a 1 Radio Efectivo (1 Re) y a partir de su fraccién del flujo
total (FF).

Los tridangulos verdes corresponden a la muestra de galaxias cuya masa del
bulbo se obtuvo de considerar su fraccién del flujo total mientras que los tridngu-
los rosas corresponden de considerar el tamano del bulbo a 1 Radio Efectivo.
Los circulos azules corresponden a la muestra de galaxias de Sani con bulbos
clasicos y los circulos rojos a galaxias con pseudobulbos.
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Al observar esta grafica, se puede notar que, a pesar de calcular la masa del
agujero del negro a partir de dos espectros diferentes y de calcular la masa del
bulbo de dos formas distintas, las 7 galaxias no salen de la region de pseudobul-
bos del diagrama de Sani et al. (2011). Esto podria tener sentido dado que, de
acuerdo a Fisher & Drory (2010), los bulbos con indices de Sérsic por debajo o
cercanos a n = 2 pueden ser considerados como pseudobulbos (en una primera
aproximacién, ya que hay otros factores que los definen). De la tabla 5.1, se
concluyé que la muestra podria tener 5 posibles pseudobulbos.

Todas las galaxias estdn dentro del rango de valores tipicos para la masa del
bulbo. Sin embargo, las masas de los agujeros negros tienen valores por debajo
del valor promedio para un AGN. De lo anterior y del ajuste de las lineas, las
galaxias Seyfert del catastro MaNGA podrian considerarse del tipo Weak Broad
Emission Lines, o bien, de lineas anchas débiles que, al parecer, no siguen el mis-
mo patrén que las galaxias con lineas anchas fuertes (AGNs del tipo 1). Estudios
mas recientes, comparan la masa del agujero negro con la masa estelar total de
la galaxia huesped (Reines & Volonteri 2015) y es ttil cuando se tienen galaxias
que no tienen un bulbo como tal o son galaxias elipticas (como en el caso de 2
de las 7 galaxias de la muestra).

En la figura 5.9 se muestra el trabajo de Reines & Volonteri (2015) cuya
muestra estd compuesta por galaxias con lineas en emisién anchas (puntos ro-
jos) ademés de incluir algunos resultados de AGNs en: galaxias elipticas (pun-
tos azules), y galaxias lenticulares/espirales con bulbos cldsicos y pseudobulbos
(puntos azul cielo y naranja, respectivamente). Todas sus galaxias se encuentran
en el Universo local y las masas de sus agujeros negros fueron calculados con
estimaciones viriales, al igual que en este trabajo. Las masas estelares de las
galaxias huesped fueron estimadas por la relacién masa luminosidad dependi-
ente del color de Zibetti et al. (2009). Se observa que los AGNs encontrados
dentro de galaxias elipticas o en bulbos clédsicos, tienen una correlaciéon entre
el log(Mpy) vy el log(Mpuwe,) ya estudiado por Kormendy & Ho (2013), Mc-
Connell & Ma (2013) y Haring & Rix (2004) (lineas grises, similar a la de Sani
et al. 2011). Sin embargo, las galaxias de Reines & Volonteri se encuentra por
debajo de las relaciones encontradas, de igual forma, en la region de pseudob-
ulbos. Al graficar la muestra de galaxias Seyfert del catastro MaNGA en este
diagrama, se observa que su posicién también se encuentra en la regién de pseu-
dobulbos (delimitado por el recuadro verde).

La obtencion de resultados consistentes con estos dos trabajos sugiere que es-
ta clase de AGNs podrian tener una naturaleza diferente a la observada en AGNs
con corrimiento al rojo alto (z > 0,2). De forma general, los AGNs podrian tener
una mayor dispersién de la que se crefa en las relaciones log(Mpg) vs log(Mr)
y log(Mpg) vs log( Myuibe ), por lo que es necesario estudiar esta clase de objetos
dentro del Universo local. Para hacer un mejor estudio estadistico y complemen-
tar los trabajos realizados hasta el momento, se necesita de una muestra mayor
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Figura 5.9: Masa del agujero negro vs la masa estelar total de la galaxia huesped (Reines
& Volonteri 2015). El recuadro verde delimita la regién en donde se ubicarfan las galaxias

analizadas en esta tesis.

de galaxias de este tipo, la cual se espera obtener con la obtencién de nuevos
datos dentro del proyecto MaNGA.
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Conclusiones y Trabajo a
Futuro

En esta tesis, se ha trazado una estrategia para calcular la masa de los agu-
jeros negros en galaxias con nucleos activos utilizando los los subproductos de
la reduccién y andlisis de datos de los cubos de MaNGA. Para determinar si es
un buen método, se tendria que realizar el célculo en una muestra de galaxias
Seyfert en comin con otros estudios, o bien, utilizando un mayor nimero de
galaxias del proyecto MaNGA con componente ancha en las lineas de recombi-
nacién del Hidrogeno, asi como realizar la propagacion de errores. Dentro del
trabajo para el futuro cercano, se utilizaran los mapas de senal a ruido de cada
subproducto de Pipe3D utilizado en esta tesis para llevar a cabo dicha propa-
gacién.

Asi mismo, se propone aplicar esta estrategia en imagenes con mucha mejor
resolucién (por ejemplo del catastro MUSE, Bacon et al. 2014), para obtener
una estimacion maés certera de la masa de los agujeros negros. La masa cal-
culada a través de este método se podrd comparar con aquellas obtenidas de
otras relaciones de escala o técnicas (como reverberation mapping, Peterson &
Horne 2004). Algunos de ellos son mejores indicadores que otros, sin embargo,
un modelo tedrico realmente exitoso tendria que ser valido para todas las rela-
ciones empiricas existentes entre el agujero negro y el bulbo o la galaxia huesped.
De ahi que un buen resultado se obtiene de realizar una apropiada descomposi-
cién fotométrica de la galaxia y de tener buenos estimadores de la masa estelar.
Como se vio en este trabajo, la descomposicién se realizo utilizando el programa
GALFIT. En algunos casos, se tuvieron que anadir componentes adicionales a
la funcién de Sérsic para delimitar a la regién del bulbo. Su masa se obtuvo de
los cubos de datos de MaNGA asi como también la masa de los agujeros negros.

Como los resultados obtenidos parecen ser consistentes y comparables a los
obtenidos en la literatura (Sani et al 2001; Reines & Volonteri 2015), se propone
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también, estudiar a todos los AGNs con Weak Nuclear Broad Emission Lines
que se encuentran en el Universo local con la misma metodologia. Esto con el
objetivo de estudiar las relaciones de escala que puedan existir entre la masa del
agujero negro con otro tipo de parametros observables de las galaxias huesped
e inferir propiedades que las diferencien de los AGNs cldsicos. Con la obtencién
de nuevos datos dentro del proyecto MaNGA, se espera tener una muestra més
grande de este tipo de galaxias.



Apéndice A

STARLIGHT

A.1. STARLIGHT

STARLIGHT (Cid Fernandes et al. 2007) es un programa escrito en Fortran
77 para ajustar espectros observados con un modelo que incluye N componentes
espectrales provenientes de una base espectral predefinida. Esta base se puede
hacer de una plantilla de espectros observados, de modelos de sintesis evolutiva,
de estrellas individuales o cualquier otra cosa que sea relevante para el objetivo
deseado. Su uso se limita a espectros dentro del rango de 3500 a 9000 A, es
decir, comprende las regiones del ultravioleta al cercano infrarrojo del espectro
electromagnético.

Para poder emplear STARLIGHT, es necesario disponer de 5 archivos en
formato ASCII:

El espectro observado
El archivo de méscaras

El archivo con la base maestra

Un archivo de configuracién

AR

Un archivo de arranque

El archivo del espectro observado (o de entrada) debe contener 4 columnas
que correspondan a: la longitud de onda (en angstroms), el valor del flujo para
dicha longitud de onda, el error asociado a ese flujo y una bandera. La bandera
es un numero que sirve para senalar si un pixel es malo y, si es asi, ignorarlo
(" flag” > 2). Si no se cuenta con los errores, se puede especificar en el archivo
de configuracién. De esta forma, STARLIGHT estimard los errores a partir de
la senal a ruido (S/N) que se tenga en dicha region.

Es muy importante que el espectro observado esté en un sistema en reposo, de
lo contrario, STARLIGHT no realizard un buen ajuste por el corrimiento al rojo
del espectro.
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El archivo de mdscaras incluye informacién de las regiones del espectro ob-
servado que se van a omitir. Por lo general, estas regiones corresponden a lineas
de emisién y a zonas del espectro observado sin informacién del flujo (hoyos).

El archivo de la base maestra contiene la informacién de las bases, o bien, la
poblaciéon de un grupo estrellas, utilizadas para realizar la sintesis poblacional.
En su primera linea se especifica el nimero de n bases a utilizar seguido de n
lineas. Dada una base j-ésima, se debe proporcionar la siguiente informacién.

. El nombre del archivo que contiene el espectro j-ésimo.
. Su edad en anos.

. Su metalicidad.

. Un apodo para la componente j-ésima (< 16 caracteres)

Tt W N

. La fraccién de masa estelar que conserva la componente j-ésima después
de t; anos.

6. El valor de la bandera que especifica que extincién posee dicha compo-
nente. Se recomienda no utilizar esta opcién a menos que haya una buena
justificacion y se tenga cuidado al interpretar los resultados.

7. El cociente a/Fe de la componente j-ésima.

STARLIGHT solo necesita los datos de las columnas 1 y 6 para poder tra-
bajar. Los demés son utilizados para producir una salida mas informativa.

En cuanto a los archivos bases, deben de encontrarse en un directorio es-
pecifico denominado “base-dir”. La informacion de cada base es el espectro
electromagnético de acuerdo a la edad y metalicidad de una poblacion estelar.

Si bien, la base de datos es la esencia de nuestro modelo (pues de las bases
elementales se va a obtener un espectro, el cual se va a ajustar al espectro
observado), el archivo de configuracion contiene todos los pardmetros técnicos
que controla STARLIGHT. Especifica cosas como:

1. La regién de la cual se obtendra el valor de normalizacién del espectro.
2. Los limites de la extincién

3. Parametros cineméaticos
4.

Si hay elementos raros en el espectro (hoyos o flujos infinitos), ; Cémo debe
proceder? ;jLos debe eliminar?

El archivo de arranque le dice a STARLIGHT dénde se encuentran y cémo
llamar a los demés archivos asi como una serie de especificaciones que incluyen:

1. El nombre del archivo de salida.
2. Un numero aleatorio.

3. Los limites superior e inferior de donde se va a extraer el cociente senal a
ruido (S/N).
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Las longitudes de onda inicial y final del espectro observado.
El espaciamiento entre las longitudes de onda (A X).
Un factor para corregir la x? si es que los errores se salieron de control.

La opcién de ajustar o no los parametros cinematicos.

® N o e

Si el archivo de entrada posee o no las columnas de errores y/o banderas.

Seguido de estos datos, a continuacién se introducen los N espectros obser-
vados a ajustar bajo el siguiente formato:

s -

"archivo de entrada” " archivo de con figuracion’” " archivo base”
"archivo de mascaras” " Ley de atenuacion” "Velocidad central inicial”
"Velocidad de dispersion inicial” " archivo de salida”

Donde, la "Ley de atenuacién” o enrojecimiento producida por el polvo puede
ser la ley de CCM (Cardelli et al. 1989), CAL (Calzetti et al. 1999), entre otras
9 opciones. También se puede agregar una opcién personal.

En cuanto los pardmetros cineméticos (Vy y Vy), se puede especificar en el
archivo si se desean ajustar (para lo cual es necesario dar los siguientes valores
Vo =0, Vg = 150km/s) o no. En caso de que no se vaya a realizar el ajuste, es
necesario especificar dichos valores en el archivo de arranque antes de comenzar
a modelar.

Finalmente, si todo es correcto, se ejecuta STARLIGHT. El archivo de salida
nos da informacién sobre:

El archivo de arranque.

El remuestreo del espectro observado.

El valor del flujo en la region del continuo para realizar una normalizacion.
El valor del cociente senal a ruido (S/N).

El ntimero de elementos de la base que se utilizaron para realizar el ajuste

El porcentaje de la desviaciéon promedio sobre todos los pixeles ajustados.

NS o W

La masa actual y la masa inicial del objeto (si es que el flujo tiene una
buena calibracién y si su base espectral son SSP en unidades apropiadas).

8. Los valores ajustados de la cinematica del objeto.

Seguido de todos estos resultados', a continuacién viene un resumen de la
sintesis poblacional estelar del objeto, a partir de las n bases utilizadas para
crearlo. Para cada una, se especifica: Su contribucién en el espectro (porcenta-
je), masa pesada en luz, edad, metalicidad, cociente (L/M), masa pesada en

LAdem4s de los ya mencionados, hay informacién extra que no fue necesaria para la
realizacién de esta tesis pero se invita al lector a consultarla en el articulo original (Cid
Fernandes 2007)
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estrellas, cociente o /Fe, el valor de la x?, etc.

Y finalmente, el espectro ajustado, con una estructura similar al espectro
observado. De esta manera se puede obtener la grafica del espectro ajustado
(A vs flujo).

Hay que enfatizar que el espectro ajustado esta normalizado, por lo que para
obtener el valor "real” del flujo en cada longitud de onda, es necesario multipli-
carlo por el factor de normalizacién.

Este programa es muy 1util para la obtencién del espectro estelar de una
galaxia. Si el ajuste es bueno, se le puede restar al espectro original para obtener
el espectro de emisién de la galaxia (su componente gaseosa).



Apéndice B

Ajuste de lineas a partir del
Espectro de Emision

Para reproducir los resultados obtenidos por Cid-Fernandes (2007), se analizaron
los espectros de un par de galaxias que estdan en la base de datos tanto de
STARLIGHT como de MaNGA. Estos espectros son los espectros originales de
las galaxias, es decir, tienen contribucién tanto estelar como del gas contenido
en las respectivas galaxias. Los valores de los flujos de las lineas en emision car-
acteristicas de los diagramas BPT, se obtienen a partir del espectro de emisiéon
por lo que se tuvo que realizar un modelo de sintesis de poblacién estelar para
restarlo del espectro original. Esta sintesis de poblacién estelar se realizé con
el cédigo STARLIGHT (Cid Fernandes et al. 2007) versién 5 y para ello fue
necesario la obtencién de los 5 archivos ASCII.

Los archivos de entrada fueron extraidos a partir de los archivos *.fits que
fueron descargados directamente de la pagina de SDSS DR7! gracias a que es
un survey publico.

Los espectros descargados ya estaban calibrados, sin embargo, no existia
ninguna correccién al corrimiento al rojo y se tuvieron que transformar las
imégenes *.fits en archivos ASCII. Empleando el software IRAF y de forma mds
especifica, una subrutina llamada ”dopcor”, fue posible trasladar el espectro a
un sistema en reposo a partir del valor de su corrimiento al rojo. En caso de
no conocer este valor, es posible calcularlo con la longitud de onda en reposo
(Arear)de las lineas. Identificando a una de esas lineas en el espectro observado,
se toma el valor de su longitud de onda central (A.ps) v se aplica la siguiente
ecuacion:

/\obs
=— 1 B.1
‘ )\real ( )

Lcas.sdss.org/dr7/en/tools/explore/obj.asp
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Una de las lineas mas utilizadas para realizar este cdlculo, es Ha debido a
que es una de las lineas mas prominentes en este tipo de galaxias, por lo cual
es facil identificarla.

Con el espectro observado ya en reposo, se aplico nuevamente otra sub-
rutina de IRAF: "wspectext”. Esta, extrae la informacién de la imagen *.fits
transformandola en un archivo ASCII.

Se creo asi, un archivo de entrada con todas las columnas salvo la que tenia el
valor de las marcas. Los demads archivos, asi como la base maestra de poblaciones
estelares, fueron descargados directamente de la pagina de Cid-Fernandes. Para
hacer el ajuste lo mas consistente posible, se utilizé el mismo archivo base que
él empleo, BS que, como ya se explicé, es una base de 150 poblaciones estelares
que poseen 6 metalicidades y 25 edades diferentes.

Una vez obtenidos todos los archivos, se corrio STARLIGHT. Del archivo de
salida, solo se consideraron el espectro modelado y su factor de normalizacion.
Dicho espectro se graficé contra el espectro observado mostrandose dicho resul-
tado en la figura B.1.

Espectro Electromagnético de MaNGA-8143-6101 Espectro Electromagnético de MaNGA-8131-9102
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Figura B.1: De izquierda a derecha. Espectros de MaNGA-8143-6101 y MaNGA-8131-
9102.

Recordando que el espectro modelado por STARLIGHT corresponde tnica-
mente a la componente estelar, la resta entre el espectro observado y el obtenido,
nos da como resultado el espectro residual que corresponde al espectro de la com-
ponente gaseosa de la galaxia.

En la figura B.1 es posible visualizar ambos espectros residuales, dénde se
pueden ver las diferentes lineas de emisién siendo mas claras en MaNGA-8143-
6101 a diferencia de MaNGA-8131-9102.

A continuacién, se empleo la subrutina ”splot” de IRAF para modelar las
lineas de emisién caracteristicas del diagrama BPT que involucra a la linea
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[N1r]A 6584. El ajuste realizado a dichas lineas fue gaussiano del cual se obtu-
vieron los valores de sus flujos. Con ellos, se realizaron nuevamente los cocientes
y se compararon con los resultados de Cid-Fernandes dentro del diagrama de
diagnéstico (ver Figura B.2). Se puede notar que la posicién de las galaxias
no varia demasiado de los resultados de Cid-Fernandes al emplear los valores
obtenidos del ajuste gaussiano.

Comparativa. Diagrama BPT Linea [N;]
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Figura B.2: Comparacién de las posiciones de las galaxias dentro del diagrama BPT. Los
puntos azules corresponden a los datos obtenidos por Cid-Fernandes y los puntos naranjas
a los datos obtenidos del ajuste gaussiano con ”splot”. No hay una gran variacién en sus
posiciones.

Después de verificar que el procedimiento realizado con el programa STARLIGHT
y el ajuste de gaussiano de las lineas en emisién con ”splot ”puede reproducir
los resultados reportados por Cid-Fernandes para una pequena submuestra de
galaxias, se procedi6 a accesar a la base de datos de STARLIGHT para obtener
los diagramas BPT de las galaxias de MaNGA.
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Procedimiento para realizar
el ajuste de las lineas de
emision

El procedimiento que se va a describir a continuacién se aplicé tanto para el
espectro del pixel central como para el espectro de la regién integrada. Se ajus-
taron las lineas alrededor de H,, que incluyen a los dobletes de [Nyf] y [S11]
empleando un modelo gaussiano pues en el capitulo 3 se concluyé que ninguna
de las 7 galaxias muestra componente ancha en Hg. El ajuste se realizé con el
programa specfit de IRAF.

Un paso preliminar, es el de trasladar a la galaxia a un sistema en reposo.
Para ello se utilizé la rutina dopcor y solo fue necesario conocer el valor de los
corrimientos al rojo.

C.0.1. Paso 1.- Calibracién de la longitud de onda y trans-
formaciéon de los archivos *.fits

Para trabajar apropiadamente con specfit, se tiene que definir el intervalo
de longitud de onda que abarcan los espectros de las imdgenes *.fits, si se debe
linealizar (en caso de que este en escala logaritmica), as{ como definir a A \. La
rutina dispcor realiza esta calibracién. Para los espectros de MaNGA solo fue
necesario definir A A = 1 ya que estaban linealizados. Asi mismo, los resultados
los muestra en archivos tipo *.imh y *.pix. Es necesaria esta transformacién ya
que la rutina specfit no trabaja directamente con archivos *.fits debido a que
es un cédigo viejo y no se ha actualizado, sin embargo, si puede trabajar con
imégenes tipo *.imh.
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C.0.2. Paso 2.- Crear archivos con las condiciones iniciales

Specfit necesita un archivo de entrada el cual utlizara para realizar el ajuste
de las lineas. Este archivo debe especificar el nimero de ajustes a realizar, el tipo
de ajuste para el continuo (linear, logarimico o ley de potencias), las longitudes
de onda de los centroides de las lineas a ajustar, un posible valor de la anchura
de las lineas, un aproximado del valor del flujo de la linea y el tipo de ajuste
(gaussiano, lorentziano, entre otros). Para todos los ajustes, se propone un in-
tervalo donde el programa tiene libertad para realizar el mejor modelo. Para las
7 galaxias se utiliz6 el mismo archivo inicial con las siguientes especificaciones:

1. Un archivo que realizé 7 ajustes: del continuo, de las lineas delgadas H,,
el doblete de [NII], el doblete de [SII] y la componente ancha de H,,, abar-
cando un intervalo que va de los 6400 A a los 6800 A.

2. El ajuste del continuo se realizé6 de forma lineal pues los espectros de
emision no parecian ser una ley de potencias. En algunos casos, el contin-
uo no se encontraba cercano al 0 por lo que se tuvo que dar un valor inicial.

3. Los valores de los centroides correspondieron al valor de la longitud de
onda donde se da la emisién en un sistema en reposo pues los espectros
ya habian sido corregidos. En el caso de la componente ancha de H, se
dej6 libre este pardmetro pues no necesariamente la fuente de emisién (el
agujero negro) se encuentra en este sistema.

4. El ajuste de las lineas fue del tipo gaussiano. Este nos da informacién
sobre el valor de la longitud de onda del centroide, asi como de su o, el
area bajo la curva y el flujo asociado.

Asi mismo, se tuvieron otro tipo de consideraciones para realizar el ajuste
de las lineas que fueron:

1. Especificar que el primer ajuste a realizar seria el de la componente del-
gada de H,.

2. En base a su ancho y debido a que todas las lineas de emision tienen
el mismo origen (la misma fuente de emisién), la angostura de todas las
demas lineas se fijaron tomando como referencia a la de H,,.

3. Esto nos deja a su componente ancha libre, cuyo ajuste debe complemen-
tar a las demas para que la superposicién de todas sea similar al espectro
£aseoso.
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Con dichas consideraciones, se realizaron los ajustes para las 7 galaxias, tan-
to del espectro del pixel central como del espectro de la regién integrada.

C.0.3. Paso 3.- Minimizacién del espectro ajustado

El primer ajuste que realiza specfit lo hace al pie de la letra, tal y como
fue indicado por el archivo de entrada por lo que puede que no se un buen
ajuste y algunos valores (como los flujos de las lineas) sean muy diferentes al
espectro observado ddndonos un valor para x? bastante grande. Sin embargo, la
rutina puede minimizar este ajuste al realizar varias iteraciones. Con los datos
del primer ajuste, se realizé una minimizacién utilizando un algoritmo de Mar-
quardt, el cual realiza el ajuste de los datos, flujo vs longitud de onda, hasta
encontrar los mejores parametros de la funcién que minimizan la desviacién con
respecto al espectro observado.

De esta forma, obtenemos espectros modelados cuya x? pasé de valores de
120 (en el caso mds dramético) a valores cercanos a 1 indicando que el ajuste
era bastante bueno.
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