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“...I’m not afraid of anything
I just let it go

Now I take on everything
To get out from the hole...”

I’m not afraid -Emigrate.
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una pérdida de tiempo, para mi me dieron un momento de desahogo y relajación
en situaciones de estrés. También agradezco a Axel Olaf, mi amigo de la voca-
cional con el cual llevo más de 10 años de amistad. A mi mejor amiga, novia y
actualmente prometida Carolina Patiño, la cual me ha impulsado a seguir adelan-
te en mis momentos más oscuros, asimismo a toda su familia por su hospitalidad,
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1.5.2. Absorción y emisión en términos de los coeficientes de Eins-
tein . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19

1.5.3. Mecanismos de emisión de ĺıneas dentro de la BLR . . . . 20
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Resumen

Los núcleos activos de galaxias (AGN) son objetos astrof́ısicos de gran interés
debido a sus altas luminosidades (1041 < Lbol < 1048 erg s−1), su distribución de
enerǵıa espectral la cual abarca todo el espectro electromagnético y su reciente
uso en Cosmoloǵıa. La enerǵıa es producida en el disco de acreción, el cual se
encuentra alrededor de un agujero negro supermasivo (106 < MBH < 1010 M�) y
se localizan en el interior de una galaxia activa. Existen diversas clasificaciones de
AGN considerando las observaciones en distintas longitudes de onda, no obstante,
éstas no abarcan todos los objetos del “zoológico AGN ”debido a que uno solo de
estos puede poseer caracteŕısticas que lo cataloguen en dos tipos distintos.

Por este motivo, para catalogar los AGN de tipo I se definió un esquema el
cual considera cuatro parámetros observacionales presentes en todos estos obje-
tos: el denominado Eigenvector 1. Éste permite reducir todas las variedades de
AGN de tipo I en sólo dos grupos: las poblaciones A y B, los cuales poseen carac-
teŕısticas que las distinguen entre śı. Para la distinción de dichos cuasares se uti-
lizan cuatro observables: FWHM(HβBC), el cociente de las intensidades de FeII
entre Hβ (RFeII), el ı́ndice de rayos-X suaves Γsoft y la asimetŕıa/desplazamiento
al azul de CIVλ1549.

De los parámetros del 4DE1, hay dos observables que forman parte del plano
óptico de dicho esquema: el FWHM(Hβ) y RFeII . La emisión de FeII es dif́ıcil
de analizar en todos los cuasares debido a su complejidad atómica y por los
mecanismos de emisión que involucran al ion.

Se han probado alternativas para modelar el multiplete de FeII: desde es-
tudios de fotoionización, plantillas de emisión de las ĺıneas a partir de cuasares
“patrón”, hasta modelos complejos en los que se consideran más mecanismos de
ionización; todas éstas no han dado resultados del todo satisfactorios hasta aho-
ra. Una posible alternativa consiste en estudiar un ion el cual se considera que
se emite en la misma región que el FeII, el cual es el triplete de Calcio o CaT
(CaIIλλλ84498, 8542, 8662), esto debido a que comparten propiedades f́ısicas de
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2 Resumen

emisión como densidad y temperatura.

La principal ventaja es que CaT es un átomo más sencillo de analizar con
programas de fotoionización dado que posee menos transiciones que FeII, por
lo que estudiar el medio gaseoso donde se emite esta transición podŕıa permitir
determinar las condiciones de emisión de FeII. Esto fue probado en investigaciones
como Persson 1988 y Mart́ınez-Aldama et al. 2015 en donde se observó que CaT
puede servir como discriminante para analizar la región de la BLR donde se emite
el continuo subyacente de FeII.

Los objetivos de esta tesis son:

Estudiar una muestra compuesta de ocho cuasares seleccionados por tener
emisión en radio. Los espectros del cercano infrarrojo fueron observados con
el espectrógrafo ISAAC del Very Large Telescope de la ESO. Estos fueron
analizados de forma conjunta con datos del óptico obtenidos del SDSS DR12
cuyo ı́ndice de Kellerman va en el rango de 0.82 < log(RK) < 2.34.

Realizar un análisis multicomponente de los ocho cuasares en el óptico y
el cercano infrarrojo para describir las propiedades de la región de ĺıneas
anchas. Con los resultados del óptico, catalogar la muestra en el esquema
del Eigenvector 1.

Realizar un análisis estad́ıstico de la muestra de esta tesis junto con los
datos del trabajo de Mart́ınez-Aldama et al. 2021, la cual está compuesta
de 58 objetos. Esto permitirá ampliar el rango de la z y de la luminosidad.
Dicho estudio permitirá determinar la relación entre el triplete del Calcio
y el multiplete de FeII, aśı como con otros parámetros como la masa de
agujero negro y la razón de Eddington y determinar si existe una relación
de estas observables con las propiedades del radio mediante el ı́ndice de
Kellerman.

Indagar si el cociente FeII/CaT puede brindar información de la evolución
qúımica en los AGN en un rango de z de 0 < z ≤ 1.7.

Los resultados del análisis de la muestra de esta tesis es que está compuesta
de cinco objetos de Pob. A y tres de Pob. B, de los cuales solo 2 teńıan una
acreción tipo super-Eddington (L/LEdd > 1). En cuanto el análisis estad́ıstico
de las observables f́ısicas de la BLR se determinó que si bien RFeII y RCaT
(el cociente de intensidades entre CaT y Hβ) se encuentran relacionadas entre
śı, al estudiar únicamente los anchos equivalentes con la tasa de Eddington se
determinó que FeII no se encuentra correlacionado con L/LEdd. Esto quiere decir
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que las condiciones f́ısicas de emisión son diferentes, tanto en mecanismos de
ionización como en las regiones donde se crean. No obstante, este resultado puede
encontrarse sesgado por la muestra estudiada en esta tesis no es estad́ısticamente
homogénea y solo posee 66 cuasares en total.

Sólo se encontraron correlaciones con los parámetros de FWHM(CaIIλ8662) y
LNIR con el ı́ndice de Kellerman. Finalmente, se estima que el cociente FeII/CaT
puede dar una estimación de la evolución qúımica de los cuasares en z ≤ 1.7.





Caṕıtulo 1

Introducción

Los núcleos activos de galaxias (Active Galactic Nuclei–AGN) son objetos
extragalácticos que se reconocen principalmente por su emisión en todo el es-
pectro electromagnético. En una galaxia “no activa”, la distribución espectral de
enerǵıa (Spectral Energy Distribution–SED) corresponde a la superposición de
todas las estrellas que se encuentran en ella, siendo una distribución de cuerpo
negro en el rango del ultravioleta hasta el infrarrojo. Sin embargo, en un AGN la
SED puede mostrar contribuciones en todo el espectro electromagnético, desde
el radio hasta los rayos-γ, tal y como se muestra en la figura 1.1.

La SED de un AGN presenta contribuciones que corresponden a mecanismos
f́ısicos y regiones distintas dentro del mismo, siendo el principal proceso f́ısico
en el radio la radiación sincrotrónica (creada generalmente por un jet), en el
infrarrojo se genera el oscurecimiento producido por el toro de polvo, en el óptico-
UV generalmente es producida por el disco de acreción, en rayos-X debido al
Bremsstrahlung (por la corona que rodea al disco de acreción) y finalmente la
radiación γ es producto de la emisión de electrones relativistas en el jet (figura
1.1). Los procesos f́ısicos y “anatomı́a” de los núcleos activos serán abordados en
este caṕıtulo.

En varias regiones la SED puede ser modelada por una ley de potencias, como
es el caso de la banda de los rayos-X o la región entre 1200-10000Å (Vanden Berk
et al. 2001; Netzer 2013; Landt et al. 2011).

Otras caracteŕısticas de los AGN se describen a continuación:

1. Luminosidad bolométrica: abarca un rango amplio entre 1041 − 1048 erg
s−1 (Beckmann and Shrader 2012), siendo los objetos más luminosos en el
Universo. Dicha emisión puede opacar incluso a la luminosidad de la galaxia
anfitriona.
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6 CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

2. Variabilidad: se observan cambios en el flujo ya sea en las ĺıneas de emisión
o en el continuo ionizante en periodos de tiempo de d́ıas hasta de años (un
ejemplo de núcleos activos con variaciones del flujo en escalas de tiempo
de d́ıas son los Blazares, Schneider 2006). Esto es causado por cambios en
la fuente que ioniza al medio gaseoso circundante o por las nubes que se
interponen entre el observador y la fuente central (Peterson 2001).

3. Ĺıneas de emisión: producto de la fotoionización del continuo central. Pre-
sentan perfiles fáciles de diferenciar a los generados por una galaxia “no
activa”; esto debido a que las condiciones f́ısicas donde se emiten tienen un
origen diferente por lo que las componentes de la ĺınea y sus anchos son dis-
tintos. Estas emisiones se dividen en dos tipos: (1) los perfiles anchos, cuyos
anchos totales a media altura (full width at half maximum–FWHM) son ma-
yores a los 1000 km s−1. (2) los perfiles angostos tienen un FWHM< 1000
km s−1. El ancho, desplazamiento y asimetŕıa/simetŕıa brindan informa-
ción cinemática de la región donde se emiten (Netzer 2013).

Figura 1.1: SED de los AGN, cada componente corresponde a un mecanismo de emisión o una
región emisora en espećıfico de acuerdo con el modelo unificado (Padovani et al. 2017).
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1.1. Tipos de AGN

Los núcleos activos pueden clasificarse dependiendo de sus caracteŕısticas
espectrales, luminosidad, variabilidad o incluso por su SED. Estos esquemas no
son rigurosos ya que existen cuasares con caracteŕısticas que se relacionan con
más de un tipo. A continuación se presentan algunos ejemplos:

Cuasares: Encontrados en los años 60’s gracias al objeto denominado 3C48
(Matthews and Sandage 1963). Generalmente se encuentran lejos del Uni-
verso local, por lo que puede dar indicios de una etapa más temprana del
Universo. Se caracterizan por su ı́ndice de color U-B< 0 y por ser de los
objetos más luminosos, al grado de ser miles de veces más brillantes que la
galaxia anfitriona (Schneider 2006).

Galaxias Seyfert: Descritas en el año 1940 por Carl Seyfert (Netzer 2013),
son galaxias espirales con actividad nuclear intensa, las cuales se encuentran
en el Universo cercano (Beckmann and Shrader 2012). Generalmente se
clasifican de la siguiente forma:

− Galaxias Seyfert 1 (Sy1 ): presentan ĺıneas de emisión anchas y angos-
tas.

− Galaxias Seyfert 2 (Sy2 ): galaxias que únicamente presentan ĺıneas de
emisión angostas.

− Galaxias Seyfert de ĺıneas angostas (Narrow Line Seyfert 1 –NLSy1):
poseen ĺıneas de emisión angostas y anchas, aunque el FWHM de las
ĺıneas anchas es menor a 2000kms−1. Además de tener un cociente de
flujos [OIII]λ5007/Hβ > 3 (Schmidt et al. 2016).

Radiogalaxias: Son generalmente galaxias eĺıpticas gigantes caracterizadas
por poseer intensa emisión en radio que se muestra en eyecciones de material
colimados (jets) que terminan en lóbulos. De igual manera que las galaxias
Seyfert, en el óptico se pueden clasificar en dos tipos:

− Radiogalaxias de ĺıneas anchas (Broad Line Radiogalaxies–BLRGs).

− Radiogalaxias de ĺıneas angostas (Narrow Line Radiogalaxies–NLRGs)

Considerando la emisión en radio, se pueden catalogar dependiendo de la
forma e intensidad de los jets y de las luminosidades nucleares y de los
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lóbulos en el radio mediante el cociente RFR
1 (Fanaroff and Riley 1974,

Beckmann and Shrader 2012, Netzer 2013):

− Objetos Fanaroff-Riley I (FR I): presentan alta luminosidad nuclear
en radio que decrece conforme aumenta la distancia del núcleo. Poseen
jets colimados y un cociente RFR < 0.5.

− Objetos Fanaroff-Riley II (FR II): la luminosidad en el radio aumenta
conforme incrementa la distancia con respecto al núcleo, se observan
lóbulos en lugar de jets colimados (o también denominados hotspots).
Tienen un RFR > 0.5.

LINERs (Low-Ionization Narrow-Line Region): Son los núcleos activos de
galaxias menos brillantes de todo el “zoológico AGN ” siendo de 1 a 5
órdenes de magnitud menos luminosos en comparación con los AGN de
alta ionización (Netzer 2013). Los LINERs pueden clasificarse como de
tipo 1 como de tipo 2. Los primeros presentan ĺıneas de emisión anchas
emitidas en la región de ĺıneas anchas (sección 1.2), mientras que los de tipo
2 presentan contribuciones de estrellas evolucionadas y sistema binarios en
rayos-X debido a su baja luminosidad (Márquez et al. 2017). Generalmente
se encuentran en galaxias eĺıpticas.

Blazares: Presentan variaciones en el flujo desde el radio hasta altas enerǵıas
en escalas de tiempo de d́ıas (Schneider 2006), se observan jets, presentan
una alta emisión en rayos-γ y un alto grado de polarización en continuo y
de la lineas. También se distinguen por su alta emisión en el radio producto
de la radiación sincrotrónica, mientras que en el óptico no se detectan ĺıneas
de emisión considerables, siendo éstos un subtipo de Blazares denominados
como objetos BL-Lac (ver figura 1.2).

1.2. Las principales componentes de un AGN

Como se muestra en la figura 1.1, la SED se compone de varias contribuciones
a lo largo del espectro electromagnético, reflejando la f́ısica involucrada en las
regiones emisoras. A continuación se describen las componentes de un cuasar
(Padovani et al. 2017, Netzer 2013):

1Definido como el cociente del diámetro de la región con mayor luminosidad a 1.4GHz o
5GHz entre el diámetro de la región menos luminosa
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Figura 1.2: Ejemplos de espectros ópticos del zoológico AGN (Keel 2002, Schneider 2006,
figura 5.11)

Agujero negro supermasivo (masas de hoyos negros en el rango MBH ≈
106 − 1010 M�; Sulentic et al. 2006):

De acuerdo con la relatividad general, un agujero negro (Black Hole–BH) es
un cuerpo astrof́ısico de enorme densidad, el cual genera una singularidad
en el espacio-tiempo de tal forma que nada, ni siquiera la luz puede escapar
a la fuerza gravitacional que ésta ejerce dentro del horizonte de eventos.

En el estudio de los AGN, los agujeros negros estimados son del tipo su-
permasivos (sección 1.6); para que se considere un núcleo como activo, éste
debe tener una tasa de acreción mayor a 1 masa solar por año (Dultzin
2011).

Los agujeros negros supermasivos generan un pozo de potencial lo suficien-
temente fuerte para crear un disco de acreción con el material circundante.
Las nubes parcialmente ionizadas alrededor de dicho disco poseen una geo-
metŕıa coplanar con una distribución virializada, es decir, la enerǵıa interna
gravitacional (V = GMm

r ) es el doble de la enerǵıa cinética (T = 1
2mv

2),
expresando como 2T +V = 0. Por lo que la cinemática está descrita por la
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siguiente manera:

v2 =
GM

Rf
(1.1)

donde v es la velocidad virial, M la masa del hoyo negro, G la constante de
gravitación universal, R es la distancia del objeto masivo al cuerpo rotante
y f es un factor que depende de la geometŕıa, cinemática y el ángulo de
observación del núcleo activo (Binney and Tremaine 2008, Netzer 2013).

Disco de acreción (con un radio promedio de 10−3− 102 pc, Gaskell 2008):

Los discos de acreción residen en protogalaxias, sistemas binarios y en AGN.
Estos arrastran la materia de los alrededores del núcleo activo y es dirigida
hacia el agujero negro central, siendo la viscosidad del disco lo que disminu-
ye el momento angular del gas, el cual pierde enerǵıa de origen gravitacional
y finalmente se emite en radiación térmica ocasionada por la fricción vis-
cosa en un medio con rotación diferencial. Dicha radiación generalmente se
ajusta con una SED de cuerpo negro en el óptico-ultravioleta (Schneider
2006).

Región de ĺıneas anchas (Broad Line Region–BLR, posee radios t́ıpicos de
0.1− 1 pc):

Es la región gaseosa y densa que cubre el disco de acreción con una geo-
metŕıa coplanar. Al estar en interacción con ésta se puede obtener infor-
mación sobre la cinemática y las condiciones f́ısicas de los núcleos acti-
vos de galaxia. De ella emergen ĺıneas de emisión anchas de alta emisión
(High-Ionization Lines–HIL) como Lyαλ1215 y CIVλ1549, y las de ba-
ja ionización (Low-Ionization Lines–LIL) tales como Hβ y OIλ8446, por
mencionar unos ejemplos2. Esta zona es altamente densa, en un rango de
nH ≈ 1010− 1013 cm−3 (Netzer 2013, Mart́ınez-Aldama et al. 2015). Tam-
bién se considera que la BLR se encuentra estratificada en los objetos de la
Pob B.3 (es decir que no es homogénea, figura 1.3), por lo que las seccio-
nes más internas se encuentran más cercanas a la fuente de ionización, al
ser una región de alta densidad, no permiten el paso de todos los fotones
ionizantes a las regiones más alejadas de la fuente, justificando el porqué
se encuentran ĺıneas de transición permitidas, pero con FWHM distintos y
de diferentes potenciales de ionización (Marziani et al. 2010).

2Las ĺıneas de alta ionización se caracterizan por tener un potencial de ionización ≥ 20eV,
mientras que las de baja ionización es inferior a este ĺımite (Dietrich et al. 2002).

3La clasificación del Eigenvector 1 se realiza en el caṕıtulo 3.
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Existen esquemas cualitativos para justificar la estratificación de la BLR
mediante la geometŕıa del disco de acreción. En algunos cuasares se presenta
un ensanchamiento del disco en el centro del mismo, esto genera la presencia
de vientos los cuales expulsan las nubes cercanas a esa región (figura 1.3).

Figura 1.3: Esquema cualitativo de las partes de un AGN, en particular se observa una región
más ancha de la BLR cercana al centro del disco de acreción, https : //sites.ualberta.ca/ ∼
pogosyan/teaching/ASTRO122/lect27/lecture27.html

La estratificación está presente incluso en el interior de cada nube de forma
separada (Sigut and Pradhan 2003). Se considera que el principal meca-
nismo de ionización es la fotoionización (Sulentic et al. 2000, Zamfir et al.
2010, Marziani et al. 2013, Netzer 2013).

Toro de polvo (radio t́ıpico de 1-10 pc):

En algunos AGN, esta componente rodea a la BLR. Se conforma principal-
mente de gas, grafito y silicatos, por lo que es un medio ópticamente grueso,
esto quiere decir que de encontrarse en la ĺınea de visión del observador,
los fotones provenientes de la BLR no seŕıan detectados. La densidad de
este toro es de alrededor de 104 a 107cm−3 (Padovani et al. 2017) y su SED
caracteŕıstica es emitida en bajas frecuencias, esto significa que el toro de
polvo absorbe los fotones ionizantes y los reemite en el infrarrojo. Nenkova
et al. 2008 especuló que el toro tiene morfoloǵıa grumosa, por lo que se
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tienen ciertas regiones más densas que otras.

Región de ĺıneas angostas (Narrow-Line Region–NLR, se extiende hasta 3
kpc desde el hoyo negro):

Se encuentra alejada del plano del disco de acreción, alineada con el eje
de rotación del hoyo negro y posee una forma bicónica (Netzer 2013).
En la NLR se producen las ĺıneas de transición semiprohibidas y prohi-
bidas desde el ultravioleta hasta el infrarrojo, tales como [SiII]λ1892 o
[OIII]λλ4959, 5007, ya que esta zona tiene una densidad inferior a los 104cm−3

(Netzer 2013). Al encontrarse distante del sistema virializado ejercido por
el SMBH, ésta tiene una cinemática parecida al de una eyección (Netzer
2013). Existe una sección de la NLR la cual presenta ĺıneas de emisión con
FWHM superiores a los 1500km s−1, por lo que se considera que es una ex-
tensión de dicha zona, ésta es denominada como región extendida de ĺıneas
angostas (Extended Narrow-Line Region–ENLR, Netzer 2013).

Jet (abarca longitudes de 10−7− 106 pc desde la fuente central del AGN.):

Aproximadamente, el 10 % de los AGN muestran chorros de material co-
limado mejor conocidos como jets. Éstos son eyecciones de enerǵıa con
electrones de altas enerǵıas4. De acuerdo a la clasificación Fanaroff-Riley,
los FRI presentan jets medianamente relativistas debido a que el campo
magnético de éste no está alineado con el eje del jet. Por lo cual dichas
eyecciones son menos luminosas en comparación con el núcleo. Por otro
lado, los FRII presentan jets relativistas por lo tanto el campo magnético
está alineados con eje de rotación del BH. Además, el ángulo de apertura
es menor a los 4° produciendo el movimiento superlumı́nico. Por lo tanto,
las eyecciones de enerǵıa en el radio son más intensas en los radiolóbulos
que en el centro del AGN.

La emisión caracteŕıstica del jet es la suma de todas las pendientes y ésta es
descrita por una ley de potencias, abarcando frecuencias desde los rayos-X
hasta los rayos-γ.

1.3. El modelo unificado

El modelo unificado es un esquema el cual trata de explicar los distintos
tipos de AGN observados dependiendo de la orientación del disco de acreción

4Se generan enerǵıas superiores a 1019eV (Beckmann and Shrader 2012.)
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Figura 1.4: Morfoloǵıa del AGN de acuerdo al esquema unificado. Beckmann and Shrader
2012

respecto a la ĺınea de visión (como se ilustra en la figura 1.4). Con esto se intenta
explicar porqué en algunos objetos se detectan las ĺıneas de emisión anchas en el
óptico-UV y en otros no.

Un ejemplo de esto es comparando las ĺıneas de emisión en el óptico de una
galaxia Sy1 contra un objeto BL-Lac. Como se aprecia en la figura 1.2, el primer
tipo presenta tanto ĺıneas de emisión anchas y angostas, por otro lado el segundo
AGN no muestra ninguna ĺınea de emisión. Con el modelo unificado, se concluye
que en Sy1 se observa parte de la región interna del núcleo activo, mientras que
para los Blazares el jet relativista deslumbra al observador.

Otro caso relevante es en la clasificación de objetos radiocallados (radio-quiet–
RQ) y radiofuertes (radio-loud–RL). Como se observa en la figura 1.4, los objetos
RL muestran la presencia de un jet y una alta emisión en el radio, mientras que
los RQ no. Esto queda justificado por una cuestión de orientación del objeto de
acuerdo con el modelo unificado5.

5La división de objetos radiocallados y radiofuertes se establece a partir del ı́ndice de Ke-
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Con esto se puede realizar otra clasificación de núcleos activos de galaxias a
partir de la orientación del mismo.

AGN de Tipo I (Type-I AGN ): Núcleos activos cuyos anchos totales a media
altura de sus ĺıneas de transición permitida y semiprohibidas más intensas
son superiores a los 1000 km s−1. Con respecto a su orientación, estos no
presentan oscurecimiento de la fuente central del continuo ionizante.

AGN de Tipo II (Type-II AGN ): estos objetos sólo tienen ĺıneas de emi-
sión inferiores a 1000 km s−1, generalmente son ĺıneas prohibidas. Presen-
tan oscurecimiento de la fuente central del continuo ionizante debido a la
orientación (Netzer 2013).

Ejemplos de AGN de Tipo I son las galaxias Sy1 o los cuasares, mientras que en
AGN de Tipo II son los Sy2 o LINERs (Netzer 2013). Sin embargo, este esquema
no es válido en todos los casos, pues existen AGN que intŕınsecamente no poseen
ĺıneas anchas.

Urry and Padovani 1995 consideró esta subdivisión de los núcleos activos,
incorporando los denominados AGN de Tipo 0 (Type-0 AGN). Estos se caracte-
rizan por no poseer ninguna ĺınea de emisión en el continuo, pero presentan una
alta emisión de rayos-γ, como son los objetos BL-Lac.

1.4. Mecanismos de radiación y procesos f́ısicos en un
AGN

Como se mencionó previamente, un núcleo activo se caracteriza principalmen-
te por tener una SED conformada por distintos mecanismos de radiación (ver
figura 1.1). A continuación se presentarán algunos ejemplos de tipos de radiación,
tanto de tipo térmica como no térmica:

Radiación térmica:

− Radiación de cuerpo negro: en termodinámica, se define como cuerpo
negro aquél cuya radiación exterior interactúa con el objeto de estudio
y éste absorbe la enerǵıa en su totalidad. En la realidad no ocurre de
esta forma del todo, sin embargo es una buena aproximación para el
estudio de cuerpos astrof́ısicos tales como las estrellas o incluso discos

llerman, esto se define a detalle en el caṕıtulo 4.
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de acreción de AGN (Schneider 2006). Su SED sigue una distribución
de Planck, la cual se describe a continuación:

Bν(T ) =
2hν3

c2
[e

hν
kBT − 1]−1 (1.2)

donde Bν(T) está en términos de la frecuencia ν, h es la constante de
Planck, c la velocidad de la luz, T la temperatura y kB es la constante
de Boltzmann (Rybicki and Lightman 1986).

− Radiación por Bremsstrahlung: también es denominada como radia-
ción libre-libre o radiación de frenado. Ésta se genera por la interacción
de un núcleo atómico el cual frena a un electrón en estado libre y pos-
teriormente es desviado, perdiendo enerǵıa cinética pero manteniendo
su estado libre. La radiación emitida por este fenómeno es de origen
térmico. La diferencia fundamental entre ésta y la de cuerpo negro
es que el Bremsstrahlung no describe una distribución de enerǵıa de
tipo “Planckiana” como el caso anterior, sino una ley de potencias cu-
yo ı́ndice espectral es pequeño, generalmente de -0.1 para frecuencias
cercanas a los rayos-X (Netzer 2013). La emisividad producto de esta
radiación en términos de la frecuencia ν (en unidades de erg s−1

cm−3) se describe de la siguiente forma:

jν =
6.8× 10−38

4π
Z2T−1/2

e NeNi ¯gff (ν, Te, Z)e
−hν
kBT (1.3)

donde Z e i son la carga y el nombre del ion que se está describiendo
respectivamente, Te la temperatura electrónica, Ne y Ni son la den-
sidad electrónica y la del ion respectivamente y ¯gff es el factor de
Gaunt, el cual engloba los efectos cuánticos. La emisión por Bremss-
trahlung se teoriza que es producida en la corona de gas ionizado que
rodea a la fuente central de enerǵıa del AGN, y por tanto, cubre a
toda la región interna de la BLR (Cao 2009, Netzer 2013).

Radiación no-térmica:

− Radiación sincrotrónica: esta radiación se genera debido a los elec-
trones acelerados por un campo magnético, alcanzando velocidades
ultrarrelativistas. La enerǵıa desprendida de esta forma generalmente
se emite en bajas frecuencias, como el radio en el caso de los AGN
(figura 1.1, Netzer 2013), además de que su distribución es de tipo ley
de potencias.
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La potencia emitida debido por un electrón en el sincrotrón es:

P = 2σT cγ
2β2uB sin2 θ (1.4)

Donde σT es la sección eficaz de Thomson, γ el factor de Lorentz de
la forma γ = E

mc2
, en la cual E es la enerǵıa cinética, m la masa del

electrón y c la velocidad de la luz, β = v
c , v es la velocidad del electrón

y uB es la densidad de enerǵıa debido a un campo magnético (uB = B
8π ,

donde B es el campo magnético). La ecuación 1.4 describe una sola
trayectoria debido al término sin2 θ. Si se generaliza la emisión bajo la
hipótesis de isotroṕıa y se integra sobre una distribución de enerǵıa,
se obtiene la emisión del sincrotrón:

jν =
1

6π
σTn0uBν

−1
L

(
ν

νL

)− p−1
2

(1.5)

en la ecuación anterior se utiliza la frecuencia de Larmor de la forma νL
(esta frecuencia es producto del movimiento de precesión que realiza
una part́ıcula cargada al alinearse en un campo magnético), n0 es la
distribución de enerǵıa inicial y el valor de p vaŕıa dependiendo de la
banda que se desee estudiar. La radiación sincrotrónica puede provenir
de dos fuentes principales: (1) de la magnetósfera del SMBH o (2) de
los jets relativistas.

− Dispersión Compton y Compton inverso: la dispersión Compton puede
analizarse desde un punto de vista clásico, considerando a un fotón
con enerǵıa Eγ que colisiona elásticamente con un electrón de enerǵıa
menor. El resultado posterior a esta interacción es que el electrón
gane enerǵıa, en cambio el fotón, al perderla, emite en frecuencias
más bajas y por lo tanto de enerǵıa menor (E′γ) en comparación con
la que dispońıa previo a la colisión.

Para el caso de Compton inverso, el electrón tiene más enerǵıa que el
fotón (es decir, son electrones relativistas), por lo que en la colisión
elástica el fotón gana enerǵıa, desplazándose a mayores frecuencias y
alcanzando incluso la banda de los rayos-γ. La fuente de estas disper-
siones es incierta, sin embargo, se cree que se origina por dos princi-
pales fenómenos f́ısicos: (1) mediante las eyecciones de los jets en los
AGN más energéticos, o (2) por dispersión de electrones en la corona
y los fotones de rayos-X provenientes del disco de acreción (Schneider
2006, Netzer 2013).
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1.5. Procesos de fotoionización

Parte crucial para comprender cómo se generan las ĺıneas de emisión de un
AGN en la región de ĺıneas anchas tiene que ver con entender los procesos ra-
diativos y el mecanismo de ionización responsable del mismo. Suponiendo una
fuente central de fotones isotrópica y homogénea que fotoioniza toda la vecindad
de la BLR, ésta afecta primero a las nubes más cercanas (generando aśı las Ĺıneas
de Alta Ionización) y posteriormente a las más alejadas del centro del disco de
acreción (creándose aśı las Ĺıneas de Baja Ionización).

En la interacción de los fotones con el medio gaseoso, una parte ionizará los
átomos que se encuentren en la BLR, mientras que la otra, o bien puede ser
absorbida por los mismos o reflejada fuera de la nube. En el interior de la nube
también existe estratificación, por lo que pueden emitirse iones de baja ionización
y finalmente, el resto escapa de esta zona, generando el continuo observado en
los espectros del óptico-NIR (Sulentic et al. 2006, Panda et al. 2020).

A continuación se describe el transporte radiativo y sus procesos, utilizando
la definición de los coeficientes de Einstein.

1.5.1. Transporte radiativo

La ecuación de transporte radiativo describe la interacción de la enerǵıa con
el gas alrededor del continuo ionizante. Está conformada por un término que
representa la absorción del medio y otra la emisión que logra salir del mismo:

∂Iν
∂s

+
1

c2

∂Iν
∂t

= jν − χIν (1.6)

donde ∂s es el elemento de longitud, c la velocidad de la luz, ∂t es el cambio en
el tiempo, jν es la emisividad, χ la opacidad e Iν es la intensidad de flujo de la
fuente de enerǵıa, todo esto en términos de la frecuencia ν. Si se considera un
cambio estacionario, es decir, que Iν no dependa del tiempo, la ecuación 1.6 se
simplifica quedando de la forma:

dIν
ds

= jν − χIν (1.7)

definiendo el cambio de la profundidad óptica de la forma dτ = χds y la función
fuente6 como Sν = jν

χ se puede reescribir 1.7 de una forma más simple.

6También denominado como emisividad sobre el camino libre medio, esto quiere decir que
es la distancia que recorre la enerǵıa sin interactuar con algún medio.
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dIν
dτ

= Sν − Iν (1.8)

Resolviendo esta ecuación diferencial se obtiene el siguiente resultado:

Iν(τ) = Iν(τ0)e(τ0−τ) +

∫ τ

τ0

dτ ′e(τ ′−τ)Sν(τ ′) (1.9)

donde el primer elemento posterior al signo de igualdad corresponde a las condi-
ciones iniciales por un factor disipativo e(τ0−τ), mientras que el segundo elemento
es la integral de la emisión la cual considera la extinción desde el instante antes
de que el flujo incida al medio gaseoso hasta el punto donde lo atraviesa por
completo.

Se puede simplificar este problema considerando una simetŕıa plano-paralelo
(o de una sola dimensión) en la cual Sν es constante, por lo que la ecuación 1.9
queda expresada de la forma siguiente:

Iν = Iν(0)e−τ + Sν
(
1− e−τ

)
(1.10)

Si se tiene a τ0 = 0, existen dos casos particulares que ayuda a entender
regiones HII:

Caso 1: un entorno ópticamente delgado (τ << 1). Esto significa que el
medio o bien es muy tenue o simplemente no existe. La ecuación 1.10 se
simplifica dado que el término exponencial tiene un exponente cercano a
cero, por lo que se puede expandir con una serie de Taylor de la forma:

Iν(τ) ≈ Iν(0)(1− τ) + Sν(τ) −→ Iν = Iν(0) + jνL (1.11)

donde L es la profundidad del medio que interactúa con la enerǵıa en la
simetŕıa plano-paralelo.

Caso 2: un medio ópticamente grueso (τ >> 1). Esto ocurre en regiones
como puede ser en el medio interestelar, o en lo que respecta a esta tesis,
al disco de acreción o el toro de polvo de un AGN. El término exponencial,
al tener un exponente grande converge a cero, por lo que la ecuación 1.10
se expresa de la siguiente manera:

Iν ≈ Sν (1.12)

Simplificando la ecuación 1.12 mediante la aproximación Eddington-Barbier,
la cual establece que si una función fuente es de la siguiente forma:

Iν = aν + bντ (1.13)
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la intensidad emergente es Sν(τ), la cual depende de la profundidad óptica
del medio.

Suponiendo equilibrio termodinámico local se puede expresar la función
Sν como la radiación de cuerpo negro (ecuación 1.2; Mihalas 1978). En el
estudio de los núcleos activos, este resultado ayuda en el entendimiento de
las condiciones f́ısicas del disco de acreción7 (Schneider 2006).

1.5.2. Absorción y emisión en términos de los coeficientes de
Einstein

Las ecuaciones de transporte radiativo permiten conocer la emisividad de
la fuente central, no obstante, hay que considerar que las mismas transiciones
debido a emisión y absorción en los iones también contribuyen en el continuo
emitido por la fuente central. A nivel atómico, tomando en cuenta la transición
superior j y una inferior i, los coeficientes de Einstein representan tres posibles
interacciones:

Emisión espontánea: Aji = 2hν3

c2
Bji

Emisión estimulada: Bji

Absorción: Bij , tanto la emisión estimulada como la absorción están rela-
cionadas de la forma giBji = gjBij , donde gi y gj son los pesos estad́ısticos
del estado i y j respectivamente.

En cualquiera de los tres casos descritos se genera un fotón, si es debido a una
emisión es de frecuencia νji, en cambio, si es producto de la absorción es νij .

A partir de lo anterior se pueden estimar dos términos, el coeficiente de emi-
sión el cual es la contribución de la ĺınea y su coeficiente de absorción. Para el
primer caso, también denotado como jLν , está descrito en la ecuación siguiente:

jLν =
hν

4π
njAjiψ(ν) (1.14)

donde ψ(ν) es la función de probabilidad del perfil de ĺınea normalizado, en este
aspecto se considera que es el mismo tanto en emisión como en absorción, nj es
la densidad de part́ıculas en el estado j y el denominador 4π representa todas las

7Ver figura 1.1.
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direcciones de un ángulo sólido. Para el coeficiente de absorción, el cual relaciona
tanto la emisión estimulada como la absorción, se representa a continuación:

κLν =
hν

4π
(njBij − niBji)ψ(ν) (1.15)

Otra forma de definir la función fuente Sν es a partir del cociente de los
coeficientes de emisión y absorción, sustituyendo esto con los resultados de 1.14
y 1.15 se estima la siguiente ecuación.

Sν =
jν
κν

=
Ajinj

njBij − niBji
=

2hν3

c2

1(
nigj
njgi − 1

) (1.16)

La ecuación 1.16 proporciona información para cualquier tipo de función fuen-
te, si se consideran un sistema en equilibrio se recupera la radiación de cuerpo
negro8 (Mihalas 1978, Rybicki and Lightman 1986).

1.5.3. Mecanismos de emisión de ĺıneas dentro de la BLR

Existen diversos mecanismos que intervienen en la formación de las ĺıneas de
emisión, los cuales se presentan a continuación:

Fotoionización: Se genera a partir de una fuente de fotones, como puede ser
una estrella. Mediante su radiación, ioniza el gas nebular de sus alrededores,
provocando interacciones entre electrones y iones en las fases de ionización
(el electrón escapa de la enerǵıa de amarre del átomo) y recombinación (el
electrón, una vez más, es capturado por el ion, pasando aśı a un estado
de mı́nima enerǵıa). Para cuantificar el efecto de este proceso se define el
parámetro de ionización U de la siguiente manera:

U =

∫∞
0

Lν
hν dν

4πr2nHc
(1.17)

donde Lν es la luminosidad monocromática a frecuencia ν que incide sobre
el gas, h la constante de Planck, c la velocidad de la luz, r es la distancia
de la fuente ionizante a la región donde se generan las ĺıneas de emisión y
nH es la densidad del gas considerando que está mayormente compuesto de
hidrógeno. El parámetro U es utilizado para conocer qué ocurre cuando una

8Esto quiere decir que se cumple la función de Boltzmann de la forma ni
nj

= gi
gj
e−

hν
kT .
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fuente de radiación incide sobre un volumen de gas a densidad nH (Negrete
et al. 2012, Netzer 2013).

En el caso de los AGN, los fotones ionizantes provienen del disco de acreción
y la corona. Estos son los responsable de la emisión de ĺıneas como el
CIVλ1549 hasta la serie de Balmer.

Ionización mecánica por colisiones:

Ocurre cuando un electrón colisiona de forma elástica con un átomo del
gas de la BLR, provocando que éste desprenda uno de sus electrones de
su estado superior, y la part́ıcula colisionada sale sin ser atrapada por el
átomo que ahora es convertido en ion. La ecuación de interacción qúımica
se describe de la siguiente manera:

X + e→ X+ + e+ e (1.18)

Este tipo de reacciones generalmente no tiene relevancia en medios cuya
temperatura electrónica sea menor a los 105 K, sin embargo en regiones de
alta ionización, altas temperaturas, de una profundidad óptica considerable
y con metales en el gas puede ser relevante este fenómeno.

Fluorescencia por Lyman α: La fluorescencia ocurre cuando un átomo (en
este caso de hidrógeno) absorbe un fotón de altas enerǵıas (como puede
ser los rayos-X, Netzer 2013) y el electrón al recibir dicha enerǵıa sube un
nivel orbital. Posteriormente, el leptón excitado vuelve a descender a su
estado base, generando aśı un fotón con frecuencia en el ultravioleta. Dicho
fotón es responsable en excitar otros iones que se encuentren en la región
de ĺıneas anchas. Este fenómeno es responsable en la emisión de OIλ1026
y se estima que es uno de los responsables de la creación de FeII.

Particularmente, en el caso de FeII, el fotón puede excitar niveles altos
de dicho ion, y conforme éste descienda a los niveles de menor enerǵıa,
se producen ĺıneas de emisión en cascada. (Joly 1989, Sigut and Pradhan
2003, Netzer 2013).

1.6. La f́ısica de los agujeros negros

Como se describió en la sección 1.2, el agujero negro es el motor central de
los AGN responsable de generar el disco de acreción, por lo que gran parte del
estudio de los cuasares se centra en analizar los parámetros afines al BH del
núcleo activo.
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Existen varios tipos de hoyos negros, dependiendo de su masa se pueden
clasificar en tres tipos:

Agujeros negros de tipo estelar: comprenden una masa de entre 5 a 100 M�.
Son originados en la etapa final de la vida de una estrella masiva (se estima
que ocurre en estrellas de masas iniciales de 20 a 30 M�), colapsando parte
de su estructura hacia el núcleo debido a que la fuerza gravitacional vence
a la presión de radiación.

Agujeros negros intermedios: tienen una masa alrededor de 104 a 106M�.
Hasta el momento no se ha confirmado su existencia y sólo existen candi-
datos.

Agujero negro supermasivo (Supermassive Black Hole–SMBH): compren-
den masas de 107 hasta 1010 M� (Netzer 2013). Tampoco se sabe el origen
de estos, sin embargo, se encuentran alojados en el centro de casi todas las
galaxias, ya sean eĺıpticas o espirales, demostrando en aquellas que presen-
tan un bulbo definido.

En el estudio de los SMBH es necesario conocer su eficiencia de acreción (η),
esto quiere decir, qué tan óptima es la transformación de materia en enerǵıa de
acuerdo con la ecuación de Einstein E = mc2, siendo m la masa del material
acretado y c la velocidad de la luz. El valor de η depende de la métrica conside-
rada, para un hoyo negro de Schwarszchild, el SMBH no rota (la rotación está
definida por el spin) por lo que su eficiencia no es superior al 0.1. Por otro lado,
si es un hoyo negro de Kerr, la rotación es de la forma S ∼ IΩ, donde S es el
momento angular, I el momento de inercia y Ω la velocidad angular. En este caso
tiene una eficiencia η > 0.4 (Schneider 2006, Netzer 2013).

La masa de hoyo negro se puede determinar a partir del teorema del virial
(sección 1.2), asimismo, para determinar la relación r − L de Kaspi et al. 2005
se utiliza el mapeo de reverberación. Estas conclusiones en conjunto son emplea-
das por Vestergaard and Peterson 2006 para determinar MBH con la siguiente
ecuación

log(MBH) = log

[(
FWHM(HβBC)

1000kms−1

)2( λLλ
1044ergs−1

)0.5
]

+ 6.91 (1.19)

con FWHM(HβBC) el ancho total a media altura de la componente ancha
de HβBC , y λLλ la luminosidad en el continuo a 5100Å, ésta última se define
más adelante en esta sección.
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La distancia comóvil corresponde a la distancia de cierto objeto de observa-
ción bajo un tiempo cosmológico con respecto al corrimiento al rojo z, ésta puede
aproximarse en la forma de la ecuación 1.20 a bajo redshift :

dc ≈
c

H0

{
1.5

[
1− exp

(
−z

6.107

)]
+ 0.99

[
1− exp

(
−z

1.266

)]}
(1.20)

donde H0 es la constante de Hubble a d́ıa de hoy y c la velocidad de la luz. Para
conocer la distancia lumı́nica, la cual es la distancia con la que se observa un
objeto con flujo Fλ en un universo en expansión se emplea la siguiente ecuación:

dL = dc(1 + z) (1.21)

tanto la ecuación 1.20 como 1.21 se encuentran en unidades de Megaparsecs
(Sulentic et al. 2006).

Para estimar la luminosidad en el óptico, se toma en cuenta el resultado de
la distancia lumı́nica.

λLλ = 4πd2
LλFλ (1.22)

donde Fλ es el flujo del continuo del AGN. En el óptico λ se toma a 5100Å pues
es considerada una ventana del continuo donde la emisión de ĺıneas espectrales
es baja. Las unidades de flujo son erg s−1 cm−2Å−1, por lo que la luminosidad
está en unidades de erg s−1.

Con el resultado de la ecuación 1.22 se puede estimar la luminosidad bo-
lométrica, la cual representa la emisión de todo el espectro electromagnético. En
el rango óptico a 5100Å la corrección bolométrica está definida a continuación
(Netzer 2019):

Lbol ≈ 10λLλ (1.23)

Dentro del mecanismo de acreción de material hacia el agujero negro, existen
dos fuerzas que se encuentran en equilibrio, la fuerza gravitacional y la fuerza
por presión de radiación, representadas a continuación:

fgrav =
GMµmpne

r2
, (1.24)

frad =
neσT
4πr2c

∫ ∞
0

Lνdν (1.25)

donde M es la masa del hoyo negro, mp la masa del protón, ne la densidad
electrónica, r la distancia a esa región, µ es el peso molecular medio, Lν la
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luminosidad monocromática debido a la presión de radiación y σT como la sección
eficaz de Tomson (Netzer 2013).

En condiciones de equilibrio, igualando las dos fuerzas se puede estimar la
luminosidad máxima de un AGN debido a una acreción estable, la denominada
Luminosidad de Eddington

LEdd =
4πGMµmp

σT
(1.26)

Considerando un gas compuesto principalmente de hidrógeno y helio, se ob-
tiene que

LEdd ≈ 1.5× 1038

(
MBH

M�

)
(1.27)

en unidades de erg s−1

Conociendo la luminosidad bolométrica y la de Eddington se puede estimar el
cociente de Eddington, el cual es la división de éstas (Lbol/LEdd). Este paráme-
tro permite saber si la fuerza de radiación domina (mayor a 1) o si la fuerza
gravitacional es mayor (menor a 1), además de que es un valor que se usa para
comprender la estructura del disco de acreción y las condiciones f́ısicas de la BLR.

Con la luminosidad bolométrica también se puede estimar la tasa de acreción
(ṁ). Ésta se refiere a cuánta masa es convertida en enerǵıa por año, sus unidades
son masas solares por año (Netzer 2013). Para los cálculos que se se realizarán
en el caṕıtulo 5 se definirá a η = 0.1.

ṁ =
Lbol
ηc2

(1.28)



Caṕıtulo 2

Espectros óptico y del cercano
infrarrojo de los AGN

Parte importante de entender la naturaleza f́ısica de los núcleos activos tiene
relación con analizar sus espectros electromagnéticos. Como se mencionó en el
caṕıtulo 1, las ĺıneas de emisión pueden brindar información sobre la cinemática
de las regiones donde se emiten.

El continuo ultravioleta (UV) - cercano infrarrojo (Near Infrared - NIR) es
generado en su mayoŕıa en el disco de acreción y puede modelarse como una
ley de potencias 1 (Mart́ınez-Aldama et al. 2015). La fotoionización de las nubes
de la BLR da como resultado la emisión de las ĺıneas de alta y baja ionización.
Dentro de las nubes de gas ocurre una estratificación de los iones, dando como
resultado que las HIL’s se generen en secciones del gas más cercanas del flujo
del continuo ionizante en comparación con las LIL’s que se emiten en una región
más externas (Marziani et al. 2010).

2.1. Espectro óptico

En esta región se detectan las ĺıneas de emisión provenientes de la región de
ĺıneas anchas y de la región de ĺıneas angostas (figura 1.4).

El espectro óptico corresponde a la banda de 4000-8000Å, como se observa
en la figura 1.2 se emiten en dicha región ĺıneas desde Hε hasta Hα, siendo ésa
última la más intensa del espectro. Particularmente, en esta tesis se estudian las
transiciones de Hβ, [OIII]λ4364, λ4959, λ5007, el continuo subyacente de FeII y

1Para el caso del NIR, esto es válido hasta 1 µm
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Hγ (ocasionalmente se observa HeIIλ4687), tal y como se muestra en la figura
2.1.

El principal mecanismo de ionización para generar estos iones es la fotoioni-
zación, como se mencionó previamente en el caṕıtulo 1 (Osterbrock and Ferland
2006, Sulentic et al. 2006, Marziani et al. 2009, Netzer 2013).

Figura 2.1: Ejemplo de espectros ópticos de dos AGN de Tipo I. Se observan diferencias
importantes en la emisión y la intensidad de las ĺıneas, principalmente de FeII descrito en la
sección 2.1.1, aśı como en sus perfiles. Sulentic et al. 2000, figura 2

2.1.1. El multiplete de FeII

Uno de los grandes desaf́ıos en el estudio de los núcleos activos es el análisis
de la emisión de FeII, ya que éste no es generado únicamente por fotoionización.
Su emisión se observa desde el ultravioleta hasta el cercano infrarrojo como un
continuo subyacente (también llamado pseudocontinuo; Sulentic et al. 2006, Ko-
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vačević-Dojčinović et al. 2010, Panda et al. 2020). En el óptico, alrededor de Hβ
la emisión de FeII es intensa tal y como se observa en la figura 2.1, en el ala azul de
Hβ se distinguen 3 transiciones de FeII que corresponden al multiplete 38 de dicho
ion de acuerdo con Phillips 1978, siendo éstas las ĺıneas FeIIλ4522, λ4549, λ4583
(Kovačević-Dojčinović et al. 2010).

Se han realizado diversos estudios de la emisión del multiplete de FeII. Wills
et al. 1985 consideró la fotoionización como principal mecanismo de emisión para
la BLR y comparó los flujos totales del pseudocontinuo de FeII en el rango 1800-
5500Å con el de Lyα. Se encontró una sobreestimación del flujo total de FeII con
respecto a Lyα, implicando la presencia de otro fenómeno f́ısico que contribuye en
la emisión de FeII; este descubrimiento se le denominó “el problema de FeII/Lyα”.
En dicha investigación se consideró un total de 3000 transiciones de FeII.

Otras investigaciones sobre la emisión de FeII fueron realizadas con la finali-
dad de comprender los mecanismos de emisión y precisar las condiciones f́ısicas
de la región emisora. Collin-Souffrin et al. 1986 desarrolló un modelo de la BLR
compuesto por dos tipos de nubes: (1) cercana a la fuente del continuo ionizante
cuya densidad columnar NH permit́ıa la emisión de HIL’s (NH < 1023 cm−2);
(2) una sección más alejada de la fuente cuya densidad columnar era mayor de
10−23 cm−2 y la temperatura electrónica era ≤8000 K, en esta nube se estimó
que se crean las LIL’s como el FeII. Las conclusiones de dicho estudio fueron las
siguientes:

En las nubes de la BLR más alejadas de la fuente central, existen otros
mecanismos de ionización como las colisiones mecánicas, esto reflejado en
la temperatura electrónica del medio, la cual es inferior a 8000 K.

A pesar de esta construcción, no se lograron explicar todas las transiciones
de FeII.

Por otro lado, Joly 1987 estableció las condiciones f́ısicas de la región de
la BLR donde se emite FeII, las cuales son: T∼8000 K, nH > 1011 cm−3 y
NH = 1023 cm−2. Asimismo, explicó que los mecanismos de ionización de la
región de ĺıneas anchas responsable de la emisión del pseudocontinuo de FeII,
además de la fotoionización, son la fluorescencia de Lyα y las colisiones mecáni-
cas. Investigaciones posteriores confirmaron los procesos f́ısicos previamente men-
cionados (Persson 1988, Sigut and Pradhan 2003, Marinello et al. 2020).

La complejidad de este ion también se refleja en su diagrama de Grotrian
(figura 2.2), ya que, si bien algunas ĺıneas de emisión son reconocibles en el
espectro óptico-NIR, otras se encuentran mezcladas, en la actualidad de estiman
que existe al menos 344,000 transiciones (Marinello et al. 2020).
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Figura 2.2: Diagrama de Grotrian simplificado de FeII, Netzer 2013, figura 5.7

Para el análisis multicomponente en la región en el óptico donde FeII puede
llegar a ser muy intenso, se utiliza una plantilla de su emisión a partir de la NLSy1
“I Zw 1” construida como muestra la figura 2.3, para posteriormente usarse en
el análisis espectral de otros AGN (Sulentic et al. 2006, Marziani et al. 2009,
Kovačević-Dojčinović et al. 2010, Zamfir et al. 2010). La ventaja que proporciona
el espectro de este cuasar es que las transiciones de FeII son angostas e intensas y
por lo tanto se observan con claridad. Sin embargo, no todos los núcleos activos
muestran ni la misma intensidad ni el mismo ancho de los multipletes de FeII, lo
que ocasiona que se entremezclen o incluso sean subestimados por la confusión
con otros iones con un flujo mayor, como puede ser el caso de Hβ o el doblete
de [OIII]λλ4959, 5007.

Kovačević-Dojčinović et al. 2010 realizó un estudio de FeII con una muestra
de 300 AGN en el rango 4400-5500Å; para ello construyeron su propia plantilla
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Figura 2.3: Descomposición de la contribución de FeII (perfil inferior) del espectro óptico total
de I Zw 1 (perfil superior), de esto se obtiene un espectro sin la emisión de FeII (perfil central).
Véron-Cetty, M. P. et al. (2004), figura 6.

dividiéndola en tres regiones espectrales tomando en cuenta la transición más
intensa y representativa de cada agrupación (figura 2.4).

Región azul (grupo F por el estado 3d6(2F2)4s4F ): Abarca las emisiones
al azul de Hβ. Transición representativa: 4549.47Å.

Región central (grupo S por el estado 3d54s2 6S): Corresponde a las ĺıneas
de emisión entreHβ y [OIII]λλ4959, 5007. Transición representativa: 5018.44Å.

Región roja (grupo G por el estado 3d6(3G)4s3G): Contiene las transiciones
al rojo de [OIII]λ5007. Transición representativa: 5316.6Å.

En esa investigación se determinó que no sólo los mecanismos de ionización de
FeII son distintos en comparación con las demás LILs, sino que estos subgrupos
se emiten en zonas de la BLR2 diferentes. Ejemplo de esto es que los grupos F
y S son emitidos en las regiones externas de la BLR, mientras que el grupo G
corresponde a las nubes más cercanas a la fuente central del continuo ionizante.

2En este art́ıculo, el término BLR es reemplazado por ILR (Interemdiate-Line Region).
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Figura 2.4: Panel superior, diagrama de Grotrian simplificado de FeII considerando las tres
transiciones relevantes, el grupo F, S y G. Panel central, transiciones de FeII a partir de la
agrupación de tres regiones en el óptico. Panel inferior, las ĺıneas de emisión de FeII distinguidas
a partir de las agrupaciones previamente mencionadas comparándolas con el cuasar I Zw 1.
Kovačević-Dojčinović et al. 2010, figura 1.

2.2. Espectro del cercano infrarrojo

El origen del continuo en esta región puede ser por tres fuentes: (1) la con-
tribución del disco de acreción, (2) el espectro resultante de la galaxia anfitriona
y (3) la reflexión de las nubes del toro de polvo a longitudes de onda mayores a
1 µm, generando un continuo de origen térmico (cuerpo negro). Esto último se
refleja en el ı́ndice espectral, siendo distinto en comparación con su contraparte
óptica (Landt et al. (2011)).
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En el análisis del espectro en el cercano infrarrojo se deben considerar otras
contribuciones o contaminaciones a la emisión nuclear, tales como:

Galaxia anfitriona: en los AGN, la luminosidad de la galaxia anfitriona
puede ser mayor que la ley de potencias proveniente del núcleo activo,
disminuyendo a su vez la intensidad de ĺıneas de baja ionización como el
triplete de CaII debido a las ĺıneas estelares en absorción (Mart́ınez-Aldama
et al. 2015).

Bandas telúricas: producidas por las part́ıculas de agua y nitrógeno de la
atmósfera terrestre que absorben gran parte de los fotones en esta banda.
Se observan en todo el espectro óptico-IR a partir de 7000Å, sin embargo,
la más intensa profunda en el NIR se encuentra a 13500-19000Å (figura
2.5).

Figura 2.5: Ĺıneas de absorción producidas por la atmósfera terrestre en la contribución óptico-
NIR (Smette et al. 2015 figura 1).

En el NIR también se observa la emisión del continuo subyacente de FeII.
Estas transiciones no están relacionadas del todo con la contribución en el óptico,
ya que los mecanismos de emisión pueden ser distintos (fluorescencia por Lyα
o autofluorescencia; Rodriguez-Ardila et al. 2002, Sigut and Pradhan 2003) e
incluso generarse en regiones externas de la BLR (como es en la NLR; Garcia-
Rissmann et al. 2012, Marinello et al. 2016). Alrededor de 9200Å las ĺıneas de
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FeII como FeIIλ9122, FeIIλ9196 y FeIIλ9210 se entremezclan con Pa9λ9229, a
esta caracteŕıstica se conoce como “9200Å bump” (figura 2.6). El potencial de
esas y otras transiciones de FeII es de 11 eV. aproximadamente (Marinello et al.
2020).

Figura 2.6: Espectro infrarrojo del cuasar I Zw 1 en el rango de 8100-11600Å. En el panel
superior se observa el espectro original en ĺınea continua delgada, la ĺınea gruesa es la contribu-
ción de FeII. En el panel inferior se muestran las ĺıneas de emisión sin la contribución del hierro
(Garcia-Rissmann et al. 2012, figura 10).

Al igual que en el óptico, para las emisiones de FeII se desarrollaron diferentes
plantillas, su ajuste a los espectros se describen en la sección 4.4. Además de estas
transiciones, en el NIR se observan ĺıneas de baja ionización como son el triplete
de Calcio una vez ionizado (CaIIλλλ8498, 8542, 8662), OIλ84463 y la serie de
Paschen (las cuales abarcan desde Pa8λ9546 hasta Pa24λ8333).

3Los potenciales de ionización del triplete de Calcio y de OIλ8446 son de 11.9 y 13.6 eV
respectivamente, tabla 5.4.
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2.2.1. Relación entre CaII y FeII

Como se describió en las secciones anteriores, el estudio del pseudocontinuo
de FeII es más complejo en comparación con las otras ĺıneas de baja ionización en
el óptico-NIR. Este ion es relevante en el estudio de la tasa de acreción (Dietrich
et al. 2003) o incluso en la clasificación de los AGN de tipo I (caṕıtulo 3). Por lo
tanto, es necesario perfeccionar las metodoloǵıas del análisis de FeII o considerar
el estudio alternativo de otros átomos cuyas condiciones f́ısicas de emisión sean
semejantes.

Joly 1987 llevó a cabo un estudio de fotoionización considerando el cociente
de flujos de FeII/Hβ y CaT/Hβ4. En este análisis se propuso que las condiciones
f́ısicas en las cuales se emiten el triplete de Calcio y FeII pueden ser las mismas,
las cuales son regiones de alta densidad (nH > 1011 cm−3) y bajas temperaturas
(T < 8000 K).

Persson 1988 consideró el resultado previamente mencionado y realizó el pri-
mer análisis multicomponente en el NIR con el CaT. Después se hizo una corre-
lación por pares de RFeII (el cociente de flujos FeII/Hβ) y RCaT (el cociente
de flujos de CaT/Hβ), donde se concluyó que comparten las mismas condicio-
nes f́ısicas de emisión en la región de ĺıneas anchas. Tanto RFeII como RCaT
incrementan de valor a mayores densidades (nH ∼= 1012cm−3) y a bajas tempe-
raturas (T ≤ 8000K). Posteriormente, Joly 1989 hizo modelos de fotoionización
con el triplete de Calcio, los cuales tienen la ventaja de que se requieren menos
transiciones de emisión con respecto a FeII, como se muestra en su diagrama de
Grotrian (figura 2.7), el cual puede modelarse como un átomo de cinco niveles
(Ferland and Persson 1989).

Collin-Souffrin et al. 1986 y Joly 1987 propusieron que la región de la BLR
donde se emite CaT es la misma para FeII, siendo ésta la zona más externa de las
nubes de gas. Es decir, si se logra delimitar las condiciones f́ısicas de la emisión
de CaT, pueden acotarse las de FeII.

4CaT es la forma coloquial de nombrar triplete de Calcio Persson 1988, Mart́ınez-Aldama
et al. 2015.
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Figura 2.7: Diagrama de Grotrian del triplete de Calcio. Azevedo et al. 2006, figura 1.



Caṕıtulo 3

El Eigenvector 1

En el estudio de los núcleos activos de galaxias, y en general en cualquier
objeto astrof́ısico, es necesario definir qué propiedades son las que se tomarán
en consideración para clasificar dichos objetos. No obstante, en el caso de los
cuasares se pueden cometer errores u omisiones en la selección de estos criterios,
esto debido a que no todos presentan las mismas caracteŕısticas, como puede ser la
misma intensidad de las ĺıneas de emisión, o incluso pueden estar subestimadas
por la contribución de algún otro ion. Por este motivo se usó el Análisis de
Componente Principales (Principal Component Analysis-PCA) para definir los
parámetros relevantes que describen de mejor manera las caracteŕısticas de una
muestra de AGN.

3.1. El PCA y el Eigenvector 1

La función de esta herramienta es la de diagonalizar una matriz simétrica,
la cual contiene información de los objetos estudiados (en este caso, de AGN
de Tipo I). Posteriormente se reduce la dimensión de la misma, y finalmente
se obtienen los valores y vectores propios (o eigenvectores) que proporcionen
la información relevante de la muestra estudiada de forma jerárquica, es decir,
que el primer valor y vector propio contiene los primeros datos más relevantes de
todos los AGN de Tipo I (al cual se le denomina Eigenvector 1 ), el segundo valor
y vector propio está compuesto de los datos de segundo orden de importancia
(Eigenvector 2 ) y aśı sucesivamente.

Boroson and Green 1992 usaron este método en 87 cuasares a z < 0.5 del
catálogo Palomar & Green, encontrando una posible relación entre el flujo de
FeII y el FWHM(Hβ). En dicha investigación se determinó que el flujo de FeII

35
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aumenta conforme se tiene una mayor asimetŕıa en el perfil de Hβ, además de
ésto, propuso el primer esquema clasificatorio de los núcleos activos (denominado
posteriormente como plano óptico, sección 3.2). Posteriormente, Sulentic et al.
2000 realizaron un análisis de componente principales con una muestra compuesta
de AGN radiofuertes y radiocalladas, aśı como altas y bajas luminosidades con la
finalidad de encontrar los parámetros observacionales que permitieran describir
la cinemática y la estructura del interior de los núcleos activos de galaxias de
tipo I, además de brindar un contexto evolutivo a éstas. Las observables fueron
las siguientes:

El ancho total a media altura de la componente ancha de la ĺınea de Balmer
Hβ, o también denominada FWHM(HβBC).

El cociente de los anchos equivalentes del multiplete de FeII ( alrededor de
FeIIλ4570 Å) y HβBC (RFeII).

Índice espectral de fotones de rayos-X suaves, o también conocido como
Γsoft, los cuales cubren un rango de 0.5-2 keV (Bensch et al., 2015).

Estas observables fueron utilizadas también en trabajos posteriores (Sulentic
et al. 2002, Marziani et al. 2003, Negrete et al. 2012, entre otros).

Por otro lado, CIVλ1549 al ser una ĺınea de alta ionización, puede ser emitida
tanto en la BLR como en vientos salientes que emergen de las regiones más inter-
nas. Por lo tanto la emisión espectral nos proporciona información cinemática de
ambas regiones con una componente central proveniente de la región virializada
y una segunda componente desplazada al azul relacionada con el flujo saliente.
En Sulentic et al. 2007a se incorporó el ancho equivalente y desplazamiento al
azul de CIV λ1549; formando aśı el denominado Eigenvector 1 en 4 dimensiones
(4DE1 ).

Estos parámetros permiten obtener información de las condiciones f́ısicas pre-
sentes en la BLR. Por ejemplo, con FWHM(HβBC) se puede determinar la masa
del hoyo negro mediante el teorema del virial o la ecuación 1.19 definidas en la
sección 1.6 y mediante la relación r − L se puede calcular el radio de la BLR
(Kaspi et al. 2005). Con RFeII y Γsoft se puede estimar las tendencias en la acre-
ción existente en el disco de acreción y finalmente, CIV λ1549 da información de
la cinemática de una parte de la región de las ĺıneas anchas y cómo ésta puede
ser afectada por fuerzas de radiación.
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Figura 3.1: Ejemplo del plano óptico del 4DE1 realizado en el trabajo de Zamfir et al. 2010,
figura 1a

3.2. Plano óptico del Eigenvector 1

Los espectros ópticos son los más comunes de estudiar debido a que son
fácilmente observados con telescopios terrestres, en particular, la región alrededor
de Hβ. El plano óptico del Eigenvector 1 (originalmente denominado aśı por
Boroson and Green 1992), involucran las primeras dos componentes del 4DE1 :
FWHM(HβBC) vs RFeII . En este diagrama, los AGN de tipo I se agrupan en
un esquema denominado “secuencia principal de AGN ” (figura 3.1), la cual se
propuso dividirla en dos grupos: las poblaciones A y B; que a su vez se dividen
en subpoblaciones denominados “bins”, las cuales poseen propiedades similares
conforme se explora cada sección de dicho esquema. En las ordenadas del plano,
las subagrupaciones se dividen de la forma ∆RFeII = 0.5, en cuanto a la abscisa,
presenta una separación de ∆FWHM(HβBC) = 4000 km s−1.

De forma general, las poblaciones se pueden distinguir de la siguiente manera:

Población A:

− Bins: A1, A2, A3, A4.
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Figura 3.2: Ejemplos del perfil CIVλ15649 en distintos tipos poblacionales en el Eigenvector
1. En las de Pob. A se observa corrida hacia el azul, mientras que las de Pob. B se encuentra
centrada en el sistema de referencia en reposo con una dobla gaussiana (Bachev et al. 2004,
figura 4)

− FWHM(HβBC) ≤ 4000 km s−1.

− El perfil de HβBC se modela mejor con un perfil lorentziano (Sulentic
et al. 2002, Sulentic et al. 2006).

− La intensidad de flujo de las componentes angostas de [OIII]λ4959, λ5007
son menores en comparación con las de la Pob. B

− En su mayoŕıa son objetos radiocallados (Zamfir et al. 2008).

− Presenta una alta emisión de FeII en comparación con su contraparte
de la población B (Zamfir et al. 2010).

− Las ĺıneas de alta ionización, como el caso de CIVλ1549, presentan
asimetŕıa hacia el azul, la cual indica que existen fuerzas de radiación
en el interior del disco de acreción (Bachev et al. 2004), tal y como
muestran los bins de la Pob. A en la figura 3.2.

− La SED de un objeto de este tipo en rayos-X está dominado por rayos-
X suaves. Presentan un ı́ndice espectral de altas enerǵıas del rango de
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Figura 3.3: Correlación entre Γsoft y c(1/2) CIV λ1549. Los objetos de Pob. A son represen-
tados con puntos de color negro, mientras que los de Pob. B son los de color blanco. Los objetos
radiofuertes son definidos con cuadrados, en cambio los radiocallados con ćırculos. Sulentic et al.
2007b, figura 2.

Γsoft ≥ 2 (Bensch et al. 2015). La figura 3.3 muestra la correlación de
este parámetro vs la asimetŕıa de CIV λ1549 (śımbolos llenos).

− Hβ puede estar conformada por tres componentes, cada uno describe
una condición f́ısica de la región donde se emite:

1. Componente ancha (Broad Component–BC): Es la componente
más relevante en cualquier objeto en el contexto del Eigenvector
1, describe la cinemática de la región de ĺıneas anchas, la cual es
de tipo virial (sección 1.2). Esta componente es usada para deter-
minar la masa del hoyo negro. La BC suele ser la más prominente
de las observables en los objetos de subpoblaciones extremos de
la secuencia principal, como son los bins A3 y A4; asimismo, en
estos subgrupos se tiene una inflexión de la BC con respecto a la
componente angosta poco notoria.

2. Componente azul (Blue Component–BLUE): Se encuentra corrida
hacia el ala azul con respecto al sistema de referencia en reposo de



40 CAPÍTULO 3, El Eigenvector 1

Hβ. Este perfil puede brindar información sobre la existencia de
una fuente externa que está alterando la cinemática de la BLR,
tal es el caso de un viento generado en el disco de acreción. Por
lo general se encuentra en los bins A3, A4 (Negrete et al. 2018).

3. Componente angosta (Narrow Componen–NC): Es la componen-
te cuyo FWHM es menor en comparación con las previamente
mencionadas (FWHM ≤ 600 km s−1, Negrete et al. 2018). Usual-
mente se presenta centrada en el continuo de la ĺınea de emisión
y tiene ancho equivalente de 〈EW 〉 ≈ 3 Å (Bachev et al. 2004).
El origen de ésta, como todas las ĺıneas angostas, se encuentra en
la NLR.

− En el caso de [OIII]λ4959, λ5007 la componente semiancha domina
sobre la NC (el origen de la componente semiancha se describe en la
sección 1.2; Zamfir et al. 2010).

Población B:

− Bins: B1, B2, B1+, B1++

− El FWHM(HβBC) > 4000 km s−1.

− El perfil de HβBC se modela mejor con un perfil gaussiano (Sulentic
et al. 2002, Sulentic et al. 2006).

− Gran parte de estos objetos son radiofuertes (Zamfir et al. 2008).

− Poca emisión del multiplete de Hierro (RFeII ≤ 0.5, Zamfir et al.
2010).

− Ĺıneas de alta ionización, como son el caso de CIV λ1549, presentan
perfiles simétricos con ı́ndices de aśımetria c(1/2)< 1000 km s−1 (Su-
lentic et al. 2017).

− La SED en rayos-X está dominada por una ley de potencias de rayos-
X duros, reflejado en el ı́ndice espectral Γsoft < 2 (Bensch et al. 2015).
La figura 3.3 muestra una correlación de la asimetŕıa de CIV λ1549 vs
este parámetro (śımbolos abiertos).

− Hβ puede estar conformada por tres componentes:

1. Componente ancha: Para este caso, la inflexión de los anchos entre
esta componente y las VBC -NC es más evidente en comparación
con los objetos extremos de la población A (A3 y A4). También
describe el movimiento virial en la BLR.



3.2. PLANO ÓPTICO DEL EIGENVECTOR 1 41

2. Componente muy ancha (Very Broad Component– VBC): Tiene
FWHM superiores a los 10000 km s−1. Se encuentra corrida hacia
el rojo con respecto al sistema de referencia en reposo de Hβ y su
origen es aún desconocido. Se teoriza que puede tratarse de una
sección de la BLR más cercana al disco de acreción (Punsly et al.
2020).

3. También presenta una componente angosta al igual que en la Pob.
A. Ésta muestra un ancho equivalente del orden de 〈EW 〉 ≈ 5−6
Å (Bachev et al. 2004).

Cabe destacar que las subpoblaciones o bins presentan caracteŕısticas más
acentuadas conforme se analizan objetos en los extremos de la secuencia principal.
Como es la alta tasa de acreción en las Pob. A3 o A4, las cuales son mayores
con respecto al resto de los cuasares del plano óptico; o las masas de hoyo negro,
siendo los de Pob. B1++ más masivas con respecto al resto del Eigenvector 1.
No obstante, los bins intermedios (AGN de los subgrupos A1 o B1) presentan
caracteŕısticas similares entre śı (Sulentic et al. 2006.). La figura 3.4 muestra
cómo son los perfiles de ĺınea previamente descritas en la dicotomı́a poblacional,
siendo I Zw 1 un ejemplo de Pob. A y 3C 249.1 de Pob. B.

Con el objetivo de realizar un análisis más detallado de alguna subpoblación
de la secuencia principal, los bins pueden a su vez ser subdivididos. Por ejemplo,
en Negrete et al. 2018 se estudiaron objetos con altas tasas de acreción, los cuales
pertenecen a los bins A3 y A4, por lo que se realizó una nueva organización de
estos grupos en cuatro tipos (figura 3.5):

Narrow, o simplemente “n” para los cuasares cuyo FWHM(HβBC) ≤2000
km s−1.

Broad, o “b” para aquellos objetos cuyo FWHM(HβBC) se encuentre entre
2000-4000 km s−1.

“0” para los objetos cuya intensidad de flujo de [OIII]λλ4959, 5007 sea
menor a Hβ.

“1” para los núcleos activos cuya intensidad de flujo de [OIII]λλ4959, 5007
sea mayor a Hβ.

Marziani et al. 2015 describe que el perfil [OIII]λ4959, λ5007 puede dar in-
formación de la evolución de los cuasares a través de la secuencia principal de los
AGN. Siendo los casos donde la NC domine más que la componente semiancha son
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Figura 3.4: Ejemplos de la región de emisión alrededor de Hβ en I Zw 1 (panel izquierdo)
representativo de un objeto de población A, y 3C 249.1 (panel derecho) representativo de la
población B, obtenidos de Marziani et al. 2010, figura 2. El eje y es el flujo en unidades de
1× 10−15ergs−1cm−2Å−1. En los paneles superiores se muestra el análisis multicomponente de
Hβ y el doblete de [OIII]λ4959, λ5007. Las ĺıneas de color verde representan el multiplete de
FeII, las de color amarillo las componentes angostas de [OIII]λ4959, λ5007, las de color negro la
componente ancha de Hβ, la de color rojo la componente muy ancha y la azul la componente
corrida hacia el azul, ambas de Hβ. El espectro del AGN se encuentra de color negro y el
modelo ajustado de color rosa con ĺıneas punteadas. En el panel inferior presentan los residuos
del ajuste.

también aquellos objetos con baja tasa de acreción y MBH grandes (usuales en
Pob. B extremas como B1+ o B1++) mientras que en situaciones donde la com-
ponente semiancha domina sobre la componente central de [OIII]λ4959, λ5007
son t́ıpicos en objetos con alta tasa de acreción y MBH pequeños en comparación
con la población B (generalmente en los extremos de la Pob. A tales como A3 y
A4).

3.3. Objetivos de la Tesis

Como se describió en el caṕıtulo 2, el multiplete de FeII es un ion dif́ıcil de mo-
delar y de analizar con métodos convencionales, desde estudios de fotoionización
hasta templates, por lo que es necesario buscar alternativas que permitan anali-
zar la región donde se emite FeII de una forma más sencilla, siendo un posible
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Figura 3.5: Ejemplos de Objetos de pop A4 con la nueva clasificación de Negrete et al. 2018,
figura 6. Las ĺıneas verdes representan el continuo subyacente de FeII, las ĺıneas grises indican
las componentes angostas y semianchas de [OIII]λ4959, λ5007 y la componente azul de Hβ, la
ĺınea negra es la BC de Hβ. El espectro del AGN esta representado por una ĺınea negra, aśı
como las ĺıneas punteadas verticales denotan las lambdas centrales de Hβ y [OIII]λ5007. En
el panel inferior se presentan los residuos del ajuste.

candidato el triplete de Calcio.
Antes de realizar algún estudio con el cual permita determinar si CaT com-

parte las mismas propiedades f́ısicas que FeII, es necesario delimitar los objetivos
que cubrirá esta tesis; los cuales son los siguientes:

Estudiar una muestra compuesta por ocho cuasares radiofuertes (de acuer-
do con Schneider et al. 2010) realizando un análisis multicomponente en el
óptico y cercano infrarrojo. Las observaciones en el NIR fueron obtenidas
con el VLT-ISAAC de la ESO. En cuanto a los espectros del óptico perte-
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necen al catálogo SDSS-DR12. La muestra posee un z ∼ 0.4 y se catalogará
bajo el contexto del Eigenvector 1.

Realizar un análisis estad́ıstico con los resultados de los ocho cuasares pre-
viamente mencionados, a los cuales se les incorporarán los objetos estudia-
dos por Mart́ınez-Aldama et al. 2021 con la finalidad de brindar contexto a
dichos parámetros. Con esto se determinarán las relación entre FeII y CaT.
También este estudio permitirá estimar correlaciones entre los parámetros
f́ısicos como son los anchos equivalentes y el FWHM con la tasa de Edding-
ton, z, la luminosidad en el óptico-NIR, entre otros valores estimados en el
caṕıtulo 4 y 5. Aśı como otras correlaciones como el efecto Baldwin.

Determinar si los parámetros f́ısicos estimados tienen relación con la emisión
en radio, definida por el ı́ndice de Kellerman (logRK) definido por Ganci
et al. 2019.

Estimar si el cociente FeII/CaT puede dar información sobre la evolución
qúımica en el interior de los núcleos activos, esto siguiendo la metodoloǵıa
planteada en trabajos previos como Dong et al. 2011, Sameshima et al.
2020 o Panda et al. 2020.



Caṕıtulo 4

Presentación de la muestra y
análisis multicomponente

En este caṕıtulo se describe la muestra usada en esta tesis, los criterios de
selección, las observaciones espectroscópicas en el óptico y cercano infrarrojo y un
breve resumen de la información bibliográfica encontrada en SIMBAD1 de cada
uno de los objetos en la muestra (Sección 4.1). En el bloque 4.2 se establecen los
pasos realizados para corregir el espectro del cuasar a partir del z y cómo éste
se obtuvo. En las secciones 4.3 y 4.4 se presentan los ajustes multicomponentes
realizados en el óptico y cercano infrarrojo respectivamente.

4.1. Descripción de la muestra

La muestra consiste en ocho cuasares radiofuertes (Schneider et al. 2010)
con un corrimiento al rojo de z ∼ 0.4. Se seleccionó este redshift para evitar la
contribución de las bandas telúricas de la atmósfera entre 7000Å y 13500Å, con
respecto al sistema de referencia del observador (figura 2.5). Debido a que las
ĺıneas de baja ionización suelen presentar una alta emisión en objetos radiocalla-
dos, el objetivo de la muestra fue seleccionar objetos radio fuertes para estudiar
el comportamiento de estas ĺıneas de emisión.

Las observaciones del cercano infrarrojo fueron realizadas usando el espectrógra-
fo ISAAC (Infrared Spectrometer And Array Camera2) del VLT (Very Large
Telescope de la European Southern Observatory–ESO), los objetos fueron obser-

1http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
2Este instrumento fue retirado en el año 2013.

45
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vados en la banda J (1.1-1.4µm) a una resolución espectral de 300 km s−1. El
VLT consta de cuatro telescopios de 8.2 metros de diámetro cada uno, ubicado
en el Cerro Paranal, Chile; las observaciones se realizaron con solamente uno de
ellos3.

El tiempo de observación para cada uno de los objetos fue de aproximada-
mente 140-150 segundos en el año 2013, siendo de los últimos en ser observados
por ISAAC antes de ser retirado de los instrumentos en el VLT. Se realizó la re-
ducción de datos con ayuda de IRAF, con el cual se eliminaron las ĺıneas del cielo,
se calibró la longitud de onda con ayuda de lámparas de Ar-Xe y se corrigieron
los efectos de la banda telúrica con la función telluric de IRAF. Los objetos
fueron normalizados en flujo de acuerdo a la magnitud en la banda J del catalogo
2MASS reportadas por Krawczyk et al. (2013). Una descripción detallada de la
reducción se encuentra en Mart́ınez-Aldama et al. (2015).

Los espectros ópticos fueron obtenidos de la base de datos del Sloan Digital
Sky Survey Data Release 12 (SDSS-DR12)4. Siete objetos fueron observados con
una fibra de 3 arco segundos de diámetro apuntando al centro del objeto. Sólo
el núcleo activo J123820.19+175039.1 fue observado con el Baryon Oscillation
Spectroscopic Survey–BOSS que posee una fibra de 2 arco segundos. La resolu-
ción espectral es de alrededor de 100km s−1. El rango espectral va de 3551Å a
8931Å (bandas u a la z), con magnitudes MB menores a -22.1 y luminosidades
bolométricas en el rango de 1045.6 ≤ Lbol ≤ 1046.7 erg s−1. La escala en flujo fue
la reportada por el mismo catálogo. En la tabla 4.1 aśı como en las siguientes
secciones, se describen las propiedades generales de la muestra.

4.1.1. El ı́ndice de Kellerman

Para corroborar si los objetos de la muestra eran de tipo RL, se estimó el
ı́ndice de Kellerman (RK , el cociente entre las densidades de flujos en el radio
y el óptico) siguiendo la metodoloǵıa de Ganci et al. 2019 mediante la siguiente
ecuación:

RK =
f1.4GHz

fg
(4.1)

donde f20cm es la densidad de flujo obtenida en 1.4GHz y fg es la densidad de
flujo en el óptico en la banda g, ambos parámetros en unidades de milijansky
(mJy).

3https://www.eso.org/public/teles-instr/paranal-observatory/vlt/vlt-instr/isaac/
4https://www.sdss.org/dr12/
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Densidad de flujo en el óptico

La magnitud aparente en la banda g reportado por el SDSS-DR12 fue obte-
nida de Vizier5. Se corrigió por extinción galáctica (AV ) usando los resultados
de Schlafly and Finkbeiner 2011. Posteriormente se utilizó la ley de extinción
definida por Cardelli et al. 1989, con el cual se calculó la absorción en la banda
g.

Conociendo la absorción en la banda g, ésta se suma con el valor de la mag-
nitud aparente mg con el cual se estima su valor real. Después se aplicó la ley de
Pogson definida como:

mg = −2.5log

(
fg

fg(mg = 0)

)
(4.2)

donde fg(mg = 0) es la densidad de flujo en el punto cero de dicho filtro en
unidades de Jansky (Jy) y fg es la densidad de flujo considerando la magnitud
aparente mg. Posteriormente se realiza la corrección K, tal y como se muestra a
continuación:

f0 = fe [1 + z]α−1 (4.3)

donde f0 es la densidad de flujo original emitido desde el sistema de referencia
en reposo, fe es la medida desde el sistema de referencia del observador y α el
ı́ndice espectral. Para este trabajo, se consideró el ı́ndice α = 0.3 siguiendo las
hipótesis de Ganci et al. 2019.

Densidad de flujo en el radio

Las mediciones en radio se obtuvieron de la base de datos de FIRST6. Parte
importante de este análisis es definir si las fuentes tienen radiolóbulos (FR II) o
si son cuerpos dominados por el núcleo (Core Dominance–CD), como se muestra
en la figura 4.1; esto con el objetivo de determinar cual densidad se utilizará
para calcular logRK , siendo la densidad del flujo integrado (fint) la que mejor
representa el núcleo y radiolóbulos de una FR II y la densidad del flujo en el
pico (fpeak) para un núcleo emisor7. Para realizar esta distinción, se extrajeron
las imágenes en un radio de observación r de 2.5′′ ≤ r ≤ 120′′, en este intervalo

5http://vizier.unistra.fr/
6Faint Images of the Radio Sky at Twenty-Centimeters, es una base de datos obtenido del

Very Large Array, un arreglo de radiotelescopios ubicado en Nuevo México, Estados Unidos, el
cual se especializa en observar objetos en las longitudes de onda del radio (White 2014).

7En los estudios de Ganci et al. 2019 se estimó que fpeak ≥ fint.
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si se detectaban radiolóbulos o eyecciones se utilizó el flujo integrado (FR II), de
lo contrario se considera la emisión puntual (CD). Después se usó la ecuación 4.3
para determinar la corrección K.

Conociendo tanto f1.4GHz y fg de todos los núcleos activos, finalmente se
determina el ı́ndice de Kellerman con la ecuación 4.1. Para discriminarlos se
consideran los siguientes criterios:

1. Si LogRK < 1.0, se cataloga como un cuasar radio detectado o radiocallado
(RD, RQ).

2. Si 1.0 ≤ LogRK ≤ 1.8, se denomina como fuente radio intermedia (RI).

3. Si LogRK > 1.8, se establece como AGN radiofuerte (RL).

La potencia a 1.4GHz fue calculada con la ecuación 7 de Ganci et al. 2019, la
cual se muestra a continuación:

log(P1.4GHz) = 20.08 + 2 ∗ log(dL) + log(f1.4GHz) (4.4)

donde dL es la distancia lumı́nica en unidades de Megaparsecs (Mpc) y f1.4GHz

es la densidad del flujo a 1.4GHz en unidades de mJy. La potencia P1.4GHz se
encuentra en la columna 9 de la tabla 4.1, mientras que el ı́ndice de Kellerman se
muestra en la columna 9 de la tabla 4.2. Los ı́ndices S/N medidos en el continuo
óptico (a 5100Å) y el cercano infrarrojo (a 8800Å) se presentan en las columnas
10 y 11 de la tabla 4.1.
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(a) J150739.49+110403.7 (b) J154340.74+112801.3 (c) J212619.65-065408.9

(d) J121128.00+095527.2 (e) J123304.05-003134.1 (f) J123820.19+175039.1

(g) J130835.06-013835.2 (h) J143633.75+065655.0

Figura 4.1: Imágenes en el radio de los objetos estudiados en el caṕıtulo 4: los del inciso (a) a
la (c) son definidos como FR II, y los de la (d) a la (h) como CD.
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Como se muestra en la tabla 4.2, cuatro objetos son considerados radiofuertes
(dos de Pob. A3, uno de A2 y uno de B1+), tres son radio intermedios (uno de
Pob. A3 y dos de B1.) y uno radiocallado (A3) (los tipos poblacionales están
incluidos en la tabla 4.1)8. A continuación se describen los objetos de la muestra,
junto con la información encontrada en la bibliograf́ıa:

J121128.00+095527.2: Reportado como cuasar radiofuerte por Véron-Cetty
and Véron, P. 2010. Kimball et al. 2011 lo clasifican como CD y estiman un
flujo a 20cm de 8.36 mJy, esto confirmado en la tabla 4.2. En el espectro
óptico se puede apreciar que tiene un ı́ndice espectral negativo, esto quiere
decir que existe enrojecimiento por polvo.

J123304.05-003134.1: Reportado como cuasar por Véron-Cetty and Véron,
P. 2010 y como FSRQ (Flat Spectrum Radio-Quasars) por Xiong et al.
2015, debido a que su radiación por sincrotrón es superior a los 1045erg s−1

(Sambruna 1997).

J123820.19+175039.1: Se trata de un Low-Broad Absorption Quasar (Low-
BALQSOs 9), de acuerdo con Yi et al. 2019; el perfil P-Cygni caracteŕıstico
en estas ĺıneas da información de las eyecciones provenientes del disco de
acreción, las cuales se han considerado que frenan el crecimiento del agujero
negro.

J130835.06-013835.2: De acuerdo con Véron-Cetty and Véron, P. 2010 es
una galaxia Seyfert 1, el cual muestra contribución de la galaxia anfitriona
en el óptico-NIR. Es el objeto con la más baja S/N (∼ 4) de la muestra.
Young et al. 2009 lo reportó como un objeto radiofuerte, esto fue confirmado
con el análisis del ı́ndice de Kellerman en la tabla 4.2.

J143633.75+065655.0: clasificado como una galaxia Seyfert 1 por (Antonuc-
ci 1993 y Rakshit et al. 2017). Es catalogado como un NLSy1 de acuerdo a
los criterios de Schmidt et al. 2016 (sección 1.1).

J150739.49+110403.7: Clasificado como cuasar por Schneider et al. 2010
usando el criterio de que estos objetos poseen magnitudes mi < −22.0,
siendo su mi ∼ −24.32. Es el objeto con menor emisión de FeII de toda la
muestra.

8Los detalles del Eigenvector 1 se presentan en los caṕıtulos 5 y 6
9Se reconocen porque las ĺıneas de de emisión poseen una ĺınea de absorción ancha corrida

al azul, ejemplos de este fenómeno son MgIIλ2800 y CIVλ1549 (Netzer 2013)
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J154340.74+112801.3: Considerado como un cuasar BL-Lac por D’Abrusco
et al. 2014. Runnoe et al. 2017 consideró a este objeto como candidato a
sistema binario de agujeros negros debido a que presenta una doble com-
ponente angosta en emisión de Hβ.

J212619.65-065408.9: Allen et al. 2010 lo clasifica como cuasar. Zhang and
Feng 2016 lo consideran como candidato a sistema de agujero negro binario
debido a que Hβ tiene el ala azul menos extendida en comparación su ala
roja (figura 4.4).

4.2. Determinación del corrimiento al rojo

Una vez realizada la selección de la muestra, se hizo la corrección por corri-
miento al rojo (redshift) usando las ĺıneas del espectro óptico. Se utilizó la rutina
splot de IRAF 10 para medir la longitud de onda central de las ĺıneas. Esta ru-
tina también permite medir anchos equivalentes, la S/N entre otros parámetros
espectrales.

Las ĺıneas de emisión seleccionadas fueron Hβ y [OIII]λλ4959, 5007. También
se consideraron otras opciones tales como MgIIλ2800 o [OII]λ3728, incluso para
el caso de J130835.06-013835.2 se tomaron en cuenta las ĺıneas de absorción de
Fraunhofer K (3933Å) y H (3969Å). El motivo de esto es porque son presen-
tes en la contribución de la galaxia anfitriona de dicho objeto. Para estimar el
corrimiento al rojo se usó la ecuación del efecto Doppler:

z =
λobs − λteo

λteo
(4.5)

donde λobs es la longitud de onda de la ĺınea de emisión medida en el sistema de
referencia del observador y λteo es la longitud de onda en el sistema de referencia
en reposo (también denominado como restframe), se utilizaron los valores de λteo
reportadas por Vanden Berk et al. 2001 (también definidos en el apéndice E).

Se consideraron dos casos para establecer el redshift : (1) El promedio de los
corrimientos al rojo medidos en las ĺıneas previamente mencionadas, cuyos valores
fueran compatibles hasta 3 cifras decimales a los reportados en el catálogo SDSS
DR12. Para determinar los errores de z se usó la desviación estándar de esas
estimaciones. (2) El valor del redshift a partir de una sola ĺınea, ya sea Hβ o
[OIII]λ4959, λ5007 (tabla 4.1). Se seleccionó el redshift que mantuviese lo mejor

10Image Reduction and Analysis Facility), el cual fue desarrollado por la National Optical
Astronomy Facility (NOAO)
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posible tanto Hβ o [OIII]λ4959, λ5007 en el restframe. Una vez determinado z,
se hizo la corrección por corrimiento al rojo considerando también la corrección
por flujo usando la rutina dopcor11.

Posteriormente, con dispcor se estableció que por cada pixel del espectro co-
rrespondiera a 1Å. Finalmente se normalizó el espectro óptico a 5100Å mediante
imarith ; se selecciona esta longitud de onda porque esta región no presenta con-
tribuciones de ĺıneas en emisión, salvo algunas ocasiones el pseudocontinuo de
FeII.

4.3. Ajustes ópticos

La subrutina usada en el análisis multicomponente fue specfit (Kriss 1994),
de IRAF. Por medio de una minimización no lineal de la χ2, este algoritmo
ajusta al mismo tiempo el continuo subyacente del AGN, las ĺıneas de emisión
con perfiles Gaussiano o Lorentziano, la plantilla de FeII y de ser necesario ĺıneas
de absorciones, generando aśı un modelo teórico. De este modo, para cada ĺınea
de emisión se puede obtener información de la longitud de onda central, el ancho
total a media altura, la intensidad de flujo, aśı como también brinda información
del continuo y la emisión de FeII.

A continuación se presentan las componentes ajustadas en el óptico de forma
detallada en el rango de 4260-5400Å.

Ajuste del continuo

Se ajustó una ley de potencias de la forma

Fλ = K

(
λ

1000

)−α
(4.6)

para cada uno de los objetos de la muestra (donde λ es la longitud de onda en
Å, K un factor de escala y α el ı́ndice espectral, estos últimos son los parámetros
de entrada en la función powerlaw de specfit). Para ajustar la ley de potencias
se tomaron en cuenta dos ventanas del continuo óptico, alrededor de 4600Å y en
5100Å, se eligieron estas longitudes de onda por su ausencia de ĺıneas de emisión,
excepto por el continuo subyacente de FeII.

El objetivo en este paso es que powerlaw ajustada pase por la parte inferior
de ambas ventanas de continuo. En algunos casos debido a la contaminación del

11También forma parte de IRAF.
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pseudocontinuo de FeII el continuo se ajustó de acuerdo a la emisión de este
multiplete.

Emisión de FeII

Una vez definido el continuo, se ajustaron varias plantillas de FeII, las cuales
presentan diferentes ensanchamientos y dependiendo del objeto estudiado, éstas
se escalan al flujo de las transiciones de FeII. Dichos templates están basados
en las observaciones de I Zw 1 y en modelos de fotoionización con CLOUDY
(Marziani et al. 2009). Para estimar las propiedades de FeII tales como el ancho
equivalente y el flujo se hicieron estas mediciones en la región de 4434-4684Å.

Perfiles de Hβ

El ajuste de esta ĺınea de Balmer es primordial en el estudio de esta tesis,
gracias a ésta se pueden clasificar los cuasares bajo el contexto de 4DE1, estimar
la tasa de Eddington, la masa del hoyo negro y además acotar las condiciones
que deben cumplir las LILs en la ventana del cercano infrarrojo, en especial
la serie de Paschen emitida en el NIR. De forma general, primero se modeló la
componente ancha, posteriormente la componente angosta y en caso de requerirlo,
componentes al azul o muy ancha al rojo.

Componente ancha: Como análisis preliminar se realizaron ajustes de una
sola componente con splot , con ella se determinó en una primera instancia
si la BC correspond́ıa a un perfil lorentziano (Pob. A) o a uno gaussiano
(Pob. B; los detalles se encuentran en el apéndice A).

Para los objetos de Pob. A, se encontró que en los ajustes con specfit,
la longitud de onda central corresponde a la del sistema de referencia en
reposo, con corrimientos al azul o rojo menores a 3Å (∼ 180 km s−1).
Para el caso de los objetos de Pob. B el corrimiento al azul con respecto al
restframe de HβBC era mayor a 3Å, excepto para J154340.74+112801.3, el
cual se encontraba corrido al rojo (columna 6 de la tabla 4.4).

Componente angosta: Se ajustó con el mismo FWHM que la componente
central de las ĺıneas de [OIII]λ5007. La NC se encontró centrada en el
restframe de la ĺınea de Balmer.

Componente corrida al azul (o BLUE): Solo para los objetos J123820.19+
175039.1 y J143633.75+065655.0 se observó un exceso de flujo en el ala azul
de Hβ, el cual la BC no pod́ıa ajustar. El desplazamiento de la componente
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BLUE con respecto al perfil central es de −3826 km s−1 y −2083 km s−1

respectivamente (tabla 4.5, columna 5).

Componente muy ancha: Esta componente fue estimada en los objetos de
Pob. B de la muestra analizada en este caṕıtulo. Posee FWHM superiores
a los 10000kms−1 y suele mostrarse corrida al rojo con respecto al sistema
de referencia en reposo.

Doblete de [OIII]λλ4959, 5007

En todas las fuentes estudiadas en este trabajo se encontraron este par de
ĺıneas de emisión, Osterbrock and Ferland 2006 asumen una relación de inten-
sidades 3:1 de [OIII]λ5007 respecto a [OIII]λ4959. Por este motivo, la tabla 4.6
sólo presenta datos de la primera transición ya que se establece que las condi-
ciones de [OIII]λ4959 estén ancladas a [OIII]λ5007 en specfit. En la mayoŕıa de
estos cuasares se detectó la presencia de una segunda componente, éstas fueron
denominadas como componentes semianchas (semibroad–SB; Zamfir et al. 2010),
cuyas caracteŕısticas principales son:

FWHM([OIII]SB): El valor caracteŕıstico de esta componente no excede a
los 2300kms−1. Este ancho es considerablemente superior a la componente
central o NC (Zamfir et al. 2010).

Corrimiento al azul: En estos perfiles se observó que mostraban un corri-
miento al azul con respecto al sistema de referencia en reposo con un mı́nimo
de −0.3 km s−1 y un máximo de −1689 km s−1 (tabla 4.6, columna 9).

Ĺıneas de emisión adicionales

En el espectro óptico también se emiten otras transiciones, las cuales son
importantes para el ajuste de la región espectral alrededor de Hβ. Éstas se des-
cribirán a continuación y sus mediciones se encuentran en el apéndice C.

HeIIλ4687: Se detectó esta ĺınea en todas los cuasares de la Pob. B y en
J121128.00+095527.2 (de Pob. A). En J130835.06-013835.2 y J150739.49+
110403.7 se definió una VBC centrada en el sistema de referencia en reposo
de HeIIλ4687; el ancho de la misma es equiparable al medido en la compo-
nente muy ancha de Hβ ya que se consideró que se originan en la misma
región (Marziani and Sulentic 1993).
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Hγ: Esta ĺınea se observó en casi toda la muestra12. La razón por la cual
se decidió ajustar esta LIL pese a encontrarse lejos de Hβ es que con ella
se pudo comprobar si las componentes ajustadas en Hβ eran las idóneas
y porque pertenece al mismo elemento. Se usó el mismo cociente de flujos,
el mismo FWHM y desplazamiento con respecto al restframe (también
denominado shift).

Ĺınea [OIII]λ4364: Se encuentra en la misma región que Hγ, para ajustarla
se usaron los mismos criterios del doblete [OIII]λ4959, λ5007 incluyendo las
componentes semianchas.

Ĺınea [FeVI]λ5177: Esta ĺınea sólo fue determinada en el cuasar J123820.
19+175039.1, presentó un FWHM de 1341± 95 km s−1 y un shift de 2535
km s−1 (tabla C.5).

4.3.1. Starlight

Sólo para el objeto J130835.06-013835.2 se detectó contribución de la galaxia
anfitriona. Para modelar su contribución aśı como para estimar la emisión de ley
de potencias del núcleo activo se usó “Starlight” (Cid Fernandes et al. 2004). El
procedimiento realizado se describe a continuación 13.

El espectro observado del núcleo activo, después de corregirlo por z, es so-
metido a varios ajustes donde se comparan con datos de poblaciones estelares
(Bruzual and Charlot 2003) y leyes de potencias. Para representar la galaxia
anfitriona, Starlight considera 150 poblaciones estelares de 6 metalicidades entre
0.0001 ≤ Z� ≤ 0.05, 25 edades estelares en un rango de 1×106 ≤ tstar ≤ 18×109

años y la corrección por enrojecimiento propuesta por Cardelli et al. 1989.
Con respecto a la componente del AGN, se añadieron 9 modelos de leyes de

potencias definidas por el usuario como Fλ = 1× 1020
(

λ
4000

)−α
con un rango en

el ı́ndice espectral de 0.3 ≤ α ≤ 3.0 y se enmascararon los rangos de las ĺıneas
de emisión del AGN (las cuales son las conformadas en la ventana del óptico
seleccionado).

En el archivo de salida de Starlight se obtiene información relevante para
representar la galaxia anfitriona y al núcleo activo, las cuales son:

1. Porcentaje de las contribuciones de las poblaciones estelares ajustadas.

2. Porcentaje de las contribuciones de las leyes de potencias utilizadas.

12El único caso donde no se observó Hγ fue en J130835.06-013835.2
13Algunos pasos intermedios y detalles del algoritmo se presentarán en el apéndice B
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Figura 4.2: Espectro observado de J130835.06-013835.2 (negro), ĺıneas de absorción generadas
por Starlight (rojo). Las ĺıneas de emisión se estiman mediante la resta del espectro observado
menos las ĺıneas de absorción (azul), modelo de la galaxia anfitriona (amarillo), ley de potencias
(verde punteada). La contribución del AGN se determina mediante la suma de la ley de potencias
y las ĺıneas de emisión (rosa).

3. Flujos que corresponden tanto al espectro original como al modelo teórico
el cual representa a la galaxia anfitriona.

De este análisis se estimó la masa de la galaxia anfitriona en 3.15× 1011 M�
mediante la siguiente ecuación (ecuación 2; Cid Fernandes 2007).

M? = Mcore × 10−17(4πd2
L)(3.826× 1033)−1 (4.7)

donde Mcore es la masa del núcleo determinada con Starlight y dL la distancia
lumı́nica. Se restó la contribución de la galaxia anfitriona con el del espectro
original, y utilizando las leyes de potencias encontradas en el archivo de salida,
se reconstruyó la emisión del cuasar (espectro rosa de la figura 4.2).

Cabe mencionar, que al ser un espectro con un bajo S/N=4, el ajuste puede
estar sobreestimado y no se hizo un análisis adicional para corregir esto, no
obstante, el objetivo principal de este procedimiento es el de aprender de las
virtudes que proporciona Starlight en el análisis multicomponente de AGN.

4.3.2. Resultados obtenidos con specfit

La figura 4.3 muestra las regiones espectrales de todos los cuasares en el
óptico (paneles derechos) y NIR (paneles izquierdos). Cabe destacar que el óptico
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presenta un flujo más intenso en comparación con las ĺıneas emitidas del cercano
infrarrojo, esto implica que no existe otra contribución de emisión además de la
proporcionada por el disco de acreción.
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Figura 4.3: Espectro óptico (derecha) y cercano infrarrojo (izquierda) de los objetos de la
muestra. La ordenada es la longitud de onda en Å, la abscisa es el flujo ×10−16ergs−1cm−2Å−1.
La ley de potencias se representa con una ĺınea verde, el espectro correspondiente a la emisión
del AGN se encuentra de color negro y de color magenta se denota el modelo teórico ajustado
con specfit. Las ĺıneas negras verticales punteadas indican las LIL’s más representativas del
óptico-NIR. Para el óptico estas ĺıneas son Hγ, Hβ y [OIII]λλ4959, 5007. En cuanto al NIR
son OIλ8446, CaT, Pa9λ9226 y Pa8λ9546.
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Figura 4.3, (Continuación)
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Figura 4.3, (Continuación)
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Figura 4.3, (Continuación)

La figura 4.4 muestra los ajustes del análisis multicomponente sin el continuo.
En la rutina de specfit se realizaron 25 minimizaciones usando el algoritmo Num-
recipes y se consideraron los parámetros de entrada de las ĺıneas emitidas como
son el flujo, la longitud de onda central, el FWHM y el tipo de perfil (lorentziana o
gaussiana). Posteriormente se realizó una segunda ronda de minimizaciones para
disminuir el valor de la χ2. Los resultados se presentarán en las tablas 4.3, 4.4 y
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4.5 para las componentes de Hβ (NC, BC y VBC/BLUE/RED respectivamente)
y la tabla 4.6 para los resultados de [OIII]λ5007. El tipo poblacional de acuerdo
con el 4DE1 se describe en cada objeto y el perfil utilizado en HβBC . Algunas
ĺıneas de baja ionización encontradas en el óptico y no pertenecen al Eigenvector
1 (sección 4.3) se agregaron en la tabla C.5 del apéndice C.

J121128.00+095527.2:
El continuo posee un ı́ndice espectral α ' −0.49, lo cual da como resultado

una pendiente positiva (ecuación 4.6). El ı́ndice de color g − r en este objeto es
de 1.03, lo cual indicaŕıa que se encuentra enrojecida por el polvo.

Se catalogó este AGN como uno de población A2 (FWHM(HβBC) ≈ 2894
km s−1, RFeII ≈ 0.51), Hβ está compuesta por un perfil lorentziano (BC) y
una gaussiana (NC). Para el doblete de [OIII]λλ4959, 5007, además de la NC,
se ajustaron las SB, éstas poséıan los FWHM más grandes de toda la muestra
(2300km s−1, tabla 4.6, columna 8). Adicionalmente, fue necesario ajustar una
segunda componente angosta con un shift de ≈ −2000 km s−1 (tabla C.5). No se
encontró información del origen de esta componente en la literatura, no obstante
esta caracteŕıstica podŕıa considerarse como producto de una eyección de la región
extendida de la región de ĺıneas angostas. Por este motivo, se añadió la misma
segunda componente angosta a Hβ con el mismo corrimiento y cociente de flujos
similar que las dos componentes angostas de [OIII]λ5007 (HβNC2 tiene ancho
equivalente y flujo de 0.62Å y 3.8 erg s−1 cm−2 respectivamente, tabla C.5,
mientras que HβNC posee un EW=3.4Å y F = 20.8 erg s−1 cm−2, tabla 4.3).

J123304.05-003134.1:
Presenta una gran contribución de FeII, catalogando este AGN como uno de

población A3 (FWHM(HβBC) ≈ 2893 kms−1, RFeII ≈ 1.30). Debido a FeII,
hace dif́ıcil determinar otras componentes en [OIII]λ4959, λ5007 además de la
NC. Con respecto a Hβ, el ajuste de una única componente de perfil Lorentziano
fue suficiente para modelar la BC.

J123820.19+175039.1:
Las componentes ajustadas en Hβ fueron una ancha con perfil lorentziano y

una BLUE. La emisión de hierro es intensa (catalogándolo como un AGN de la
Pob. A3 por FWHM(HβBC) ≈ 3488 kms−1 y RFeII ≈ 1.06). Sin embargo, se
observó que la plantilla de FeII no sigue la emisión espectral alrededor de 4500-
4600Å. Hazard et al. 1987 encontró que algunos BAL-QSO presentan ĺıneas de
absorción cerca de las LILs, en particular en el multiplete de hierro.
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J130835.06-013835.2 :

Este espectro es el más ruidoso de toda la muestra (S/N=4, tabla 4.1), por lo
que es dif́ıcil hacer una descomposición de la contribución de las ĺıneas de emisión
y del continuo subyacente de FeII. Utilizando la ecuación 1 de Rosales-Ortega, F.
F. et al. 2012 (el cual es S/N ≈ µ/σ, donde µ es el pico de emisión de la ĺınea y σ
la desviación estándar a 5100Å) se estimó el S/N de Hβ ∼ 2. Este valor implica
que pueden existir sesgos en las estimaciones de las componentes en dicha ĺınea.
Cabe destacar que este cuasar presentó problemas en la calibración del continuo
óptico, debido a que la contribución del NIR se mostraba sobreestimado con
respecto a la ventana previamente mencionada.

El perfil ajustado en Hβ es de una doble gaussiana, una correspondiente a
la BC y la segunda a la VBC, por lo que bajo el esquema del 4DE1 este objeto
es catalogado como uno de población B1+ (FWHM(HβBC) ≈ 10050 kms−1,
RFeII ≈ 0.44). Asimismo, sólo se aprecian componentes angostas en el doblete
de [OIII]λλ4959, 5007.

Se detectó la presencia de HeIIλ4867, se ajustó considerando el perfil Hβ. En
objetos de este tipo es frecuente la presencia de esta ĺınea (Zamfir et al. 2010).
Por la baja señal a ruido no se identificó a Hγ ni alguna componente angosta en
los perfiles de la serie de Balmer, como se aprecia en la figura 4.4.

J143633.75+065655.0:

El perfil de Hβ está compuesto por una BC de perfil lorentziano y dos gaus-
sianas para la NC y la BLUE. Este cuasar es el que mejor ajusta a la plantilla de
FeII de toda a muestra, siendo de las más intensas, por lo que se cataloga como
un objeto de Pob. A3 (FHWM(HβBC) ≈ 1583km s−1, RFeII ≈ 1.44).

J150739.49+110403.7:

Hβ está compuesto por tres gaussianas, para la BC, la VBC y la NC. La
emisión de hierro para este caso es casi nula, por lo que, junto con el ancho
de la componente ancha de Hβ se determinó que es un objeto de tipo B1
(FWHM(HβBC) ≈ 7763 kms−1, RFeII ≈ 0.06). También se modeló HeIIλ4687
con dos componentes, una correspondiente a la componente ancha y otra a la muy
ancha.

El S/N de Hβ es de 36 (Rosales-Ortega, F. F. et al. 2012), esto implica que
la ĺınea de emisión puede distinguirse con claridad, por lo que las propiedades de
la BLR y la clasificación del objeto en el Eigenvector 1 están menos sesgados.

J154340.74+112801.3:

El perfil de Hβ está conformado por perfiles gaussianos para la BC, la VBC
corrida al rojo y un doble perfil angosto (uno en el sistema de referencia en
reposo con un shift ≈ −88 km s−1 y otro corrido al rojo con un desplazamiento
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de ≈ 1577 km s−1 con respecto al restframe).
Como en todos los objetos de Pob. B de esta tesis, se observó emisión de

HeIIλ4687, no obstante, no se determinó la presencia de una VBC. La emisión
de FeII es considerable en comparación a los otros cuasares de la población B de
la muestra, esto debido a que, al pertenecer a un grupo transitorio entre Pob.
A y B (Pob. B1, FWHM(HβBC) ≈ 4119 kms−1 y RFeII ≈ 0.42) comparte
caracteŕısticas con los objetos de A1 (Marziani et al. 2009).

J212619.65-065408.9:
Éste es el AGN más inusual de todos los estudiados en este caṕıtulo dado que

el perfil de Hβ presenta una doble componente lorentziana, una correspondiente
a la BC, centrada en el restframe (−90 km s−1) y otra desplazada hacia el rojo
(3409 km s−1, ésta fue denominada en la tabla 4.5 como componente RED).
Se probaron con otras configuraciones para justificar el perfil de Hβ tales como
una gaussiana, un sistema gaussiana+gaussiana o una gaussiana+lorentziana; no
obstante, el ala azul de dicha ĺınea de Balmer se encontraba menos extendida en
comparación con el ala roja y al analizar los residuos alrededor de dicha LIL se
determinó que estas pruebas no ajustaban a Hβ.

El hierro emitido en toda esta ventana del óptico permite clasificar este cuasar
como uno de tipo A3 (FWHM(HβBC) ≈ 1938 kms−1, RFeII ≈ 1.04).
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4500 4750 5000 5250

0.0

4.0

8.0

12.0

Fl
uj

o 
[1

x1
0

16
er

gs
1 c

m
2 Å

1 ]

SDSS J121128.00+095527.2

-30000 -15000 0 15000 30000
 vr [km s 1]

-0.10

0.00

0.10

Rest Frame [Å]

4500 4750 5000 5250

0.0

1.2

2.4

3.6

Fl
uj

o 
[1

x1
0

16
er

gs
1 c

m
2 Å

1 ] SDSS J123304.05-003134.1

-30000 -15000 0 15000 30000
 vr [km s 1]

-0.10

0.00

0.10

Rest Frame [Å]

Figura 4.4: Espectros ópticos sin el continuo. El panel superior contiene el espectro del cuasar
sin el continuo con la contribución de las ĺıneas de emisión del óptico, el eje x describe las lon-
gitudes de onda del óptico em Å y en el y el flujo en unidades de 1× 10−16 erg s−1 cm−2Å−1.
El código de color corresponde a lo siguiente: negro de ĺınea gruesa: espectro original, magen-
ta con ĺınea punteada: modelo ajustado con specfit, verde limón: multiplete de FeII, negro:
componente ancha, gris: componente semiancha, azul: componente al azul, rojo: componente
muy ancha o componente anómala. Las ĺıneas verticales representan las LIL’s de Hγ, Hβ, y
el doblete [OIII]λλ4959, 5007. El panel inferior muestra los residuos del ajuste definidos como
la resta entre el modelo y el espectro de emisión original. Se utilizó como incertidumbre la ráız
cuadrática media (rms) medida con ayuda de splot, de IRAF en cada uno de los cuasares (ĺıneas
punteadas rojas) en la ventana del continuo a 5100Å (tabla 4.13).
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4.3.3. Estimación de errores

Una vez definidos los perfiles de ĺınea en el análisis multicomponente y calcula-
dos los anchos equivalentes (W ), los flujos, los FWHM y el shift14 se determinaron
las incertidumbres a partir del siguiente método:

Se subió y bajó el continuo del modelo teórico en un valor de 2×rms, donde el
rms es la ráız cuadrática media medida en la ventana de 5100Å (tabla 4.13). Con
esta variación se realizó de nuevo el ajuste con specfit con los valores previamente
mencionados y después se hizo la siguiente resta:

error = |V alorf1 − V alorf0| (4.8)

donde V alorf1 corresponde el parámetro observado en un continuo ±2× rms y
V alorf0 es el mismo tipo de dato pero en el ajuste original. Finalmente se hace
un promedio de los errores en cada parámetro y en cada fuente estudiada.

Este método se utilizó en todas las ĺıneas del óptico salvo para HβBC y
FeII, para ellas se consideraron las plantillas modelo desarrolladas en el trabajo
de Mart́ınez-Aldama et al. 2015, el cual contempla las incertidumbres del ancho
equivalente, FWHM y flujo; en cuanto al error del shift, este fue estimado con
la ecuación 4.8. Las plantillas determinadas por Mart́ınez-Aldama et al. 2015 se
describirán en la sección 4.4.3.

Tabla 4.3: Mediciones de HβNC

Nombre (SDSS) W F FWHM shift
[Å] [ergs−1cm−2] [kms−1] [kms−1]

(1) (2) (3) (4) (5)

J121128.00+095527.2 3.4± 0.4 20.8±2.6 451± 50 −25± 4
J123304.05-003134.1 - - - -
J123820.19+175039.1 - - - -
J130835.06-013835.2 - - - -
J143633.75+065654.0 4.0± 0.2 22.0±0.9 620± 68 −25± 5
J150739.49+110403.7 4.5± 0.2 32.4±1.3 510± 56 −25± 1
J154340.74+112801.3 2.1± 0.1 24.8±2.7 501± 56 −88± 1
J212619.65-065408.9 - - - -

Notas. (1) Nombres en el catálogo SDSS-DR12. (2) Ancho equivalente. (3) Flujo de la
componente en unidades 1× 10−16 erg s−1 cm−2. (4) Ancho total a media altura. (5) Shift.

14Para calcular esto se usó la ecuación 5.1 usando el equivalente
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Tabla 4.4: Mediciones de HβBC

Hβ BC

Nombre (SDSS) Fλ(5100Å) W F FWHM shift
[ergs−1cm−2Å−1] [Å] [ergs−1cm−2] [kms−1] [kms−1]

(1) (2) (3) (4) (5) (6)

J121128.00+095527.2 6.79±0.05 90.8± 5.5 562.6±38.0 2894± 234 175± 76
J123304.05-003134.1 5.5±0.05 38.6± 4.0 212.0±46.1 2893± 171 76± 17
J123820.19+175039.1 15.5±0.02 50.4± 2.3 781.5±121.2 3488± 139 −51± 11
J130835.06-013835.2 0.9±0.22 64.0± 1.1 54.6±1.0 10216± 919 −2017± 154
J143633.75+065654.0 5.7±0.04 53.5± 2.6 295.7±33.5 1583± 63 35± 5
J150739.49+110403.7 6.7±0.03 41.8± 1.0 301.1±20.0 7763± 310 −1090± 24
J154340.74+112801.3 11.6±0.03 55.6± 1.3 668.7±156.4 4119± 165 442± 40
J212619.65-065408.9 7.8±0.04 32.7± 1.4 262.4±82.4 1938± 77 −90± 24

Notas.(1) Nombres en el catálogo SDSS-DR12. (2) Flujo del continuo medido en 5100Å en
unidades de 1× 10−16 erg s−1 cm−2Ås−1. (3) Ancho equivalente. (4) Flujo de la componente

en unidades de 1× 10−16 erg−1 cm−2. (5) Ancho total a media altura. (6) Shift.

Tabla 4.5: Mediciones de HβV BC/BLUE/RED

Hβ VBC/BLUE/RED Perfil completo

Nombre (SDSS) W F FWHM shift FWHM
[Å] [ergs−1cm−2] [kms−1] [kms−1] [kms−1]

(1) (2) (3) (4) (5) (6)

J121128.00+095527.2 - - - - 2894± 234
J123304.05-003134.1 - - - - 2893± 171

J123820.19+175039.1� 11.6± 0.2 25.6±3.1 1223± 048.9 −3826± 77 3491±89
J130835.06-013835.2† 29.8± 8.8 25.2±2.5 11732± 939 2621± 235 10872± 31
J143633.75+065654.0� 7.7± 0.4 43.1±2.1 2876± 115 −2083± 237 1675±50
J150739.49+110403.7† 26.3± 0.6 185.7±14.6 11002± 770 2458± 17 8857±50
J154340.74+112801.3† 10.0± 1.3 119.2±15.0 8201± 1394 2882± 45 4302±29
J212619.65-065408.9∗ 25.8± 1.2 205.4±26.7 2700± 864 1732± 20 3409±30

Notas.(1) Nombres en el catálogo SDSS-DR12, en esta columna se agregó un śımbolo el cual
define qué componente se está evaluando en la tabla: diamante (�) BLUE, daga (†) VBC y

asterisco (∗) componente roja. (2) Ancho equivalente. (3) Flujo de la componente en unidades
de 1× 10−16 erg−1 cm−2. (4) Ancho total a media altura. (5) Shift . (6) Ancho total a media

altura del perfil completo considerando la BC y la componente BLUE/VBC/RED.
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4.4. Ajustes en el Cercano Infrarrojo

De forma análoga al óptico, se realizó un análisis multicomponente de las
ĺıneas de baja ionización en el NIR con specfit en un rango de 8300Å hasta
13500Å, que es la longitud de onda de la banda telúrica, en el sistema de refe-
rencia del observador. Los espectros en el NIR se corrigieron por z utilizando los
resultados de la sección 4.2 (tabla 4.1). El desarrollo del análisis multicomponen-
te es semejante a su contraparte óptica, comenzando con el establecimiento del
continuo por una ley de potencias, posteriormente se definió la emisión de FeII
con una plantilla, después se ajustaron las ĺıneas de baja ionización de Pa9λ9226,
OIλ8446 y CaT y finalmente las ĺıneas de Paschen de alto orden las cuales for-
man un continuo subyacente en esta región (éstas abarcan transiciones desde
Pa10λ9014 hasta Pa24λ8333). En caso de ser necesario, se incluyeron componen-
tes correspondientes a transiciones de FeII no identificadas en la template o que el
flujo ajustado en la plantilla no correspond́ıa a las observaciones. De acuerdo con
Mart́ınez-Aldama et al. 2015, no hay evidencia espectroscópica para ajustar una
BLUE en OIλ8446 ni perfiles extra en CaII. En cuanto a las ĺıneas de Paschen
tampoco se incorporo dicha componente por encontrarse mezclada con las otras
LIL’s.

Ajuste del continuo

Primero se intentó usar el ı́ndice espectral estimado en el óptico para ajustar
el continuo de esta banda, el cual deb́ıa pasar por alguna de las siguientes tres
ventanas del NIR: 8100Å, 8800Å y 9400Å15. Desafortunadamente este método fue
insuficiente para ajustar el continuo en toda la muestra, por lo que se consideró
un continuo local para los valores del cercano infrarrojo.

Pseudocontinuo de FeII

Para representar la contribución del hierro, se utilizaron dos plantillas deno-
minadas como modelo teórico (Sigut and Pradhan 2003) y semiteórico (Garcia-
Rissmann et al. 2012).

El modelo teórico fue desarrollado por Sigut and Pradhan 2003, el cual con-
sidera la densidad electrónica (nH ∼ 109.6 cm−3) y el parámetro de ionización
(U ∼ 10−3) de I Zw 1 y también varios mecanismos de ionización además de la
fotoionización, tales como la autofluorescencia y las colisiones. El resultado de

15Esta ventana no era visible en todos los casos, debido a que la banda telúrica aparece a
13500Å en el sistema de referencia del observador.
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este análisis es una plantilla del pseudocontinuo de FeII que abarca desde el UV
hasta el NIR.

En cuanto al modelo semiteórico fue desarrollado por Garcia-Rissmann et al.
2012. En éste se tomó como referencia una vez más I Zw 1, y con ayuda de
CLOUDY, se probaron con varios parámetros de fotoionización y densidades
electrónicas. De las pruebas realizadas se eligió la plantilla con menor rms alrede-
dor de 8300-116600Å para definir el continuo subyacente de FeII. Las condiciones
f́ısicas de esta plantilla son log(nH) = 12.6 y log(U) = −2.0.

La principal diferencia entre estas plantillas es que el modelo semiteórico pre-
senta mayor flujo de FeII alrededor de 8600-8800Å, en cuanto al modelo teórico
reproduce de mejor manera la contribución del “9200Å bump”. Por otro lado, el
modelo semiteórico brinda la ventaja de que representa algunas transiciones alre-
dedor de 8300Å, como es el caso de FeIIλ8357. Se realizaron los ajustes con ambas
plantillas (junto con las demás ĺıneas de emisión) y dependiendo de cuál arrojaba
un menor χ2 era la que se tomaba en cuenta. Un discriminante que sirvió para es-
ta tarea fue el espectro que corresponde a la mezcla de Pa9λ9226+FeII alrededor
de 9200Å. En cuanto al ancho de las ĺıneas de hierro se consideraron equivalen-
tes a los ajustados en el FeIIopt o como cota superior el FWHM(HβBC). Se
agregaron componentes gaussianas adicionales para representar las contribucio-
nes extras de FeII, ya fuera porque no estaban contempladas o porque el flujo
de estas transiciones no corresponde a las observaciones; dichas transiciones co-
rresponden a FeII8357Å (Sigut and Pradhan 2003, Garcia-Rissmann et al. 2012),
FeII8722Å (Sigut and Pradhan 2003) y FeII9377-9406Å (Garcia-Rissmann et al.
2012, Marinello et al. 2020). Se estableció el rango de 8400-9200Å para esti-
mar las propiedades f́ısicas de la FeII como son el ancho equivalente y el flujo
(Mart́ınez-Aldama et al. 2015).

Componentes anchas

Se estableció que las ĺıneas CaT, OIλ8446BC , Pa9BC y el resto de la serie de
Paschen tuvieran un perfil semejante al de Hβ (perfil lorentziano o gaussiano). La
justificación de esto es de que son emitidas en zonas con cinemática semejante
pero en regiones distintas espacialmente (Persson 1988, Joly 1989, Mart́ınez-
Aldama et al. 2015). En cuanto a las ĺıneas de Paschen, es porque se trata del
mismo elemento generado en la misma región estratificada de la BLR.

1. Pa9λ9229 y Pa8λ9546: Se modelaron con un FWHM similar al de Hβ
permitiéndole una variación de ±100 km s−1,esto porque, al ser esta ĺınea
producida por el mismo elemento que Hβ, se estima que se producen en la
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misma región de la BLR. Se estableció el mismo desplazamiento de ĺınea
estimado en Hβ; por lo que el único parámetro libre fue el flujo.

2. OIλ8446: El flujo y el FWHM se mantuvieron como parámetros libres, con
la reserva de que éste último fuera cercano al encontrado en Hβ (una va-
riación menor a 800km s−1 debido a que se considera que se emite en una
región de la BLR con dinámica semejante a Hβ, Rodriguez-Ardila et al.
2002, Landt et al. 2011). Esta LIL se ancló al restframe, de considerarse
un shift, el ala azul de esta ĺınea presentaba inconsistencias con el espec-
tro observado, reflejándose en el residuo del ajuste. Ejemplo de esto es en
J150739.49+110403.7, en el cual si se le agregaba un corrimiento al azul
presentaba una χ2 de 19.2, mientras que en el restframe era de 18.1. En
cuanto a J130835.06-013835.2, al tener un bajo S/N=8, no se puede deter-
minar si existe o no este desplazamiento.

3. Triplete de CaII: Se considero el mismo flujo para las tres ĺıneas, ajustando
primero a CaIIλ8662 ya que al encontrarse relativamente aislada puede ser
usada para determinar los datos del flujo y FWHM. Las propiedades de las
otras dos ĺıneas de emisión son las mismas a las de CaIIλ8662.

El desplazamiento del triplete se mantuvo fijo al restframe, similar aOIλ8446,
esto porque al encontrarse entremezcladas con las otras ĺıneas de emisión
y el continuo subyacente de FeII es dif́ıcil determinarlo. (Mart́ınez-Aldama
et al. 2015).

Componentes angostas

Pa9λ9229 y Pa8λ9546: Se establecieron los cocientes de flujo determinados
en el óptico entre la componente ancha y la angosta de Hβ. El FWHM
se mantuvo acotado alrededor del valor estimado en el óptico, con una
variación de ±100km s−1, debido a que se trata del mismo elemento.

OIλ8446: Las condiciones iniciales del FWHM fueron cercanas a HβNC ,
permitiendo una variación de a lo más 800 km s−1. Debido a que no
hay muchas observaciones de la NC de OIλ8446 (Mart́ınez-Aldama et al.
2015), el flujo se mantuvo como parámetro libre en el ajuste con specfit
(esta componente únicamente fue considerada en J121128.00+095527.2 y
J143633.75+065654.0).

No se utilizaron componentes angostas en CaT debido a que este triplete se
encuentra entremezclado, por lo que dificulta realizar una descomposición de
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perfiles más allá de la BC. De acuerdo Joly 1987, este ion se emite en regiones
con densidad mayores a nH > 1011 cm−3, condición que no satisface la NLR.

Componentes muy anchas

Si el cuasar estudiado se trataba de un objeto de Pob. B, se ajustó una com-
ponente muy ancha en Pa9λ9226 (excepto en J130835.06-013835.2). Al igual que
con la componente angosta, se consideró el cociente de flujos entre la componente
ancha y muy ancha utilizadas en Hβ; también se contempló el shift de la ĺınea
con respecto al sistema de referencia en reposo. Para el caso de los anchos a
media altura se usó el FWHM(HβV BC) con una variación de ±100kms−1. No
se contempló una VBC en OIλ8446 debido a que se muestra entremezclado con
las ĺıneas de baja ionización del cercano infrarrojo.

Pseudocontinuo de Paschen (Pa10λ9014-Pa24λ8333)

El continuo subyacente de ĺıneas de Paschen tiene los mismos valores que
Pa9λ9226 en FWHM y shift. No en todas los objetos se detecta la presencia de
dicho ion, por lo que en esos casos Pa10λ9014 tomó su lugar como ĺınea patrón
para definir el pseudocontinuo de Paschen. Se utilizaron los resultados de estudios
de fotoionización de Mart́ınez-Aldama et al. 2015, los cuales fueron estimados con
el código CLOUDY (Ferland et al. 1998) considerando un potencial de ionización
logU ≈ −2.5 y una densidad electrónica log(nH) = 12; en estas transiciones no se
consideraron parámetro libre. Al igual que las componentes anchas, se estableció
el mismo perfil de la componente ancha de Hβ.

No se ajustaron más perfiles auxiliares en el continuo de Paschen, salvo en el
caso del objeto J212619.65-065408.9, el cual se discutirá más adelante.

4.4.1. Corrección por galaxia anfitriona

El único objeto que mostró una evidente contaminación debido a la galaxia
anfitriona fue J130835.06-13835.2, esto reflejado en las ĺıneas de absorción del
triplete de Calcio. En el óptico se realizó un análisis adicional con ayuda de
Starlight, sin embargo, el programa no cubre longitudes de onda del cercano
infrarrojo; por lo que se siguió la metodoloǵıa desarrollada por Mart́ınez-Aldama
et al. 2015 para determinar la contribución de la galaxia anfitriona.

Se calculó la edad de la galaxia anfitriona considerando el corrimiento al
rojo de la tabla 4.1 con apoyo de un calculador de edades cosmológicas que se
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encuentra en ĺınea16(Wright 2006). Se tomaron en cuenta los parámetros de la
constante de Hubble (H0 = 70kms−1Mpc−1), la densidad de la materia bariónica
(ΩM = 0.3) y la densidad de la enerǵıa oscura (ΩΛ = 0.7). La edad estimada de
la galaxia huésped fue de 5.1 Gyr.

El siguiente paso fue determinar la masa del bulbo galáctico (Mbulbo), para
esto se recurrieron a dos art́ıculos, los cuales relacionan la masa del hoyo negro
(siendo para este caso de logMBH = 9.19, tabla 5.1) con la del bulbo de la
siguiente forma:

Magorrian et al. 1998

log

(
MBH

M�

)
= −1.82 + 0.96log

(
Mbulbo

M�

)
(4.9)

Kormendy and Ho 2013

MBH

109M�
= 0.49

(
Mbulbo

1011M�

)1.16

(4.10)

La masa del bulbo estimada es de (3.01± 0.14)× 1011 M�, en ambas ecuaciones
se obtuvo un valor con el mismo orden de magnitud.

Se usaron modelos de śıntesis de población estelar con distintas metalicidades
(Bressan et al. 2012), para esta investigación se consideró Z = 2Z�; éstas fueron
creadas a partir de la función de masa inicial de Salpeter (Salpeter 1955).

Una vez seleccionado el modelo de acuerdo a la edad de la galaxia anfitriona
(figura 4.5) se calculó la luminosidad a 9000Å (Lhost), asimismo se obtuvo este
valor en el espectro observado mediante specfit (LQSO).

Se divide la luminosidad del modelo de galaxia anfitriona entre la del espectro
del cuasar, con el fin de determinar si es necesario realizar una corrección al
espectro del NIR debido a la galaxia anfitriona. Si dicha contaminación era menor
del 10 % (Lhost/LQSO < 0.1) significaba que la contribución del AGN es mucho
mayor a la de la galaxia host, por lo cual la contribución de ésta última puede
despreciarse y no amerita un ajuste. En el caso de h130835.06-13835.2 se encontró
una contribución cercana al 25 % de la galaxia host respecto al AGN.

Posteriormente, se estimó la dispersión de velocidades en el bulbo de la galaxia
huésped. Para ello se tomó en cuenta el trabajo de Kormendy and Ho 2013
(ecuación 7):

MBH

109M�
= (0.309)

( σ

200kms−1

)4.38
(4.11)

16http://www.astro.ucla.edu/ wright/CosmoCalc.html
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Figura 4.5: Plantilla de galaxia anfitriona considerando la masa del bulbo estimada con las
ecuaciones 4.9 y 4.10 y ensanchada con la dispeción de velocidades de la ecuación 7 de Kormendy
and Ho 2013. Las ĺıneas punteadas negras corresponden a OIλ8446 y CaT.

donde σ representa la dispersión del bulbo galáctico. Con el resultado de la
ecuación 4.11, el cual fue σ = 291± 11 km s−1 y utilizando la ĺınea de absorción
de CaIIλ8662 se ensancharon las ĺıneas de absorción hasta que su FWHM fuera
cercana a σ. Restando finalmente estas contaminaciones se obtiene el espectro
del AGN (figura 4.6). En cuanto a los valores de la masa del bulbo y la velocidad
de dispersión, ambas están de acuerdo a las incertidumbres ya que dicho error
representa menos del 10 % con respecto a los datos estimados.

4.4.2. Resultados obtenidos con specfit

A continuación se dará una breve descripción de los resultados del análisis
multicomponente en el NIR.

J121128.00+095527.2:
Los cocientes RFeII y RCaT poseen valores similares, 0.51 y 0.48 respectiva-

mente (tablas 4.7 y 4.12).
El ı́ndice espectral ajustado en el NIR fue de α ≈ 0.2, es decir, casi plano.

Esto quiere decir que el enrojecimiento por polvo sigue siendo importante en esta
región.

El FWHM de CaIIλ8662 es similar al de OIλ8446BC , con una diferencia de
100km s−1. De igual modo, los FWHM de Pa9λ9226, OI y CaT presentan valores
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Figura 4.6: Panel superior: análisis del espectro de emisión (negro) de J130835.06-13835.2
considerando la ley de potencias del AGN (verde), la contribución total del cuasar+galaxia
anfitriona (azul) y el ajuste multicomponente realizado con specfit (rosa con ĺınea punteada).
Las ĺıneas verticales de color negro y punteadas representan al triplete de calcio y a OIλ8446.
La ordenada x es la longitud de onda medida en Å mientras que en la abscisa es el flujo medido
en unidades de 1 × 10−16 erg s−1 cm−2Å−1. Panel inferior: el residuo de la comparación del
espectro de emisión y el modelo teórico, las ĺıneas punteadas rojas representan las incertidumbres
asociadas a partir del rms medido a 8800 Å.

semejantes.

J123304.05-003134.1:

En este cuasar se aprecia una emisión de FeIIopt considerable, incluso mayor
a la estimada en HβBC (RFeII = 1.3), sin embargo CaT es 7 veces inferior con
respecto a HβBC (RCaT=0.18).

El FWHM de OIλ8446BC es menor (FWHM=1891 km s−1) en comparación
con las calculadas en tanto Pa9λ9226 (FWHM=2993 km s−1) como en CaIIλ8662
(FWHM=2482 km s−1).

J123820.19+175039.1

En el óptico, FeII mostró una intensidad considerable, catalogándolo como
objeto de Pob. A (RFeII = 1.06), esto mismo se observó en el NIR. Se detectó
una ĺınea de absorción alrededor de 8750Å correspondiente a CaIIλ8662, que
no genera una subestimación del triplete de calcio. Se identificó una emisión de
FeII en 8357Å (reportado también en Garcia-Rissmann et al. 2012) casi aislada.
OIλ8446BC posee un FWHM menor al medido en Caλ8662 y en Pa9λ9226, por
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otro lado FWHM(CaIIλ8662) < FWHM(Pa9), patrón encontrado tanto en
J123304.05-003134.1 como en los cuasares estudiados en Mart́ınez-Aldama et al.
2015 (tabla 4.11). Este espectro fue el único donde el modelo semiteórico de FeII
ajustó de mejor manera en comparación con el modelo teórico, esto porque el
“9200Å bump” posee una mayor contribución por el FeII que por Pa9λ9229.

En cuanto al triplete de Calcio, éste se mostró menos intenso en comparación
con FeIIopt (RCaT = 0.25).

J130835.06-013835.2

La contribución del continuo subyacente de FeII en el NIR es casi despreciable,
por lo que es dif́ıcil discernir cual plantilla es la indicada para representarlo. En
el óptico, se encontró que RFeII = 0.44. Al tratarse de un objeto de pop B1+
se especuló que presentara una intensidad baja en el triplete de Calcio y de
FeIINIR (Mart́ınez-Aldama et al. 2015), cuestión que ocurre con un RCaT =
0.05. La aparente ausencia de CaT puede ser producto de que, al estar tan cerca
de OIλ8446, el cual tiene un FWHM grande (9300 km s−1, tabla 4.11), el flujo
del triplete de calcio puede estar subestimado.

Cabe destacar que este objeto es el que posee el menor ı́ndice señal a ruido
S/N=8 de toda la muestra en el infrarrojo, por lo que el ajuste teórico realizado
con specfit presentará deficiencias, como es el caso de algunos “bumps” en las
regiones de 8700Åy 9000Å. Además de esto, la S/N de OIλ8446 es S/N=1 (si-
guiendo la metodoloǵıa de Rosales-Ortega, F. F. et al. 2012 descrita en la sección
anterior), por lo que no se puede distinguir esta ĺınea sobre el continuo.

J143633.75+065654.0

Este NLSy1 es el que posee el cociente de RFeII (=1.44) mayor de toda
la muestra, por lo que se esperaba que tuviera un RCaT superior con respecto
a todos los objetos en el NIR, esto es parcialmente cierto, ya que junto con
J121128.00+095527.2 tiene el valor más grande de dicho cociente (RCaT = 0.48).

Debido al z de este objeto, la banda telúrica cae más allá de los 9600Å,
permitiendo observar incluso Pa8λ9546. Los FWHM de las ĺıneas de OIλ8446,
CaIIλ8662 y Pa9λ9226 son equivalentes.

El “9200Å bump” presenta una mayor contribución de Pa9λ9229 con respecto
a la transición de FeII, el cual cubre parcialmente el ala roja de esta ĺınea.

J150739.49+110403.7

Este objeto de Pob. B1 es el que menos contribución del continuo subyacente
de FeII posee en el óptico (RFeII = 0.06), este patrón también se presenta en
el NIR. No se observa con claridad el triplete de Calcio, teniendo un valor de
RCaT = 0.02, esto puede ser por la naturaleza del cuasar (el cual es de Pob. B1)
o porque OIλ8446 es tan ancha que se entremezcla con el triplete de Calcio.
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Al presentar una baja contribución de FeII en el NIR fue dif́ıcil discriminar
cuál plantilla de este continuo subyacente era el idóneo para el ajuste, tampoco
se logra observar con claridad la contribución de “9200Å bump”.

La señal a ruido del continuo a 8800Å fue S/N=13, mientras que paraOIλ8446
fue de S/N=2 (se usó la misma metodoloǵıa que en J130835.06-013835.2 en el
óptico-NIR), por lo que las estimaciones alrededor de esta ĺınea estarán sesgadas.
Se observó que los objetos de extrema Pob. B (éste y J130835.06-013835.2) son
los que presenta una calidad inferior del espectro en comparación con el resto de
la muestra, siendo esta la principal razón por la cual specfit no logra ajustar las
regiones de 8700Åy 9000Å.

J154340.74+112801.3

Presenta emisiones de FeIIopt y de CaT semejantes (RFeII = 0.42 y RCaT =
0.32). Este resultado no era esperado, ya que el FWHM de CaT era considerable
(tabla 4.12) y su contribución estaba mezclada con el flujo de OIλ8446.

A diferencia deHβ, no se observó una doble componente angosta en Pa9λ9226.
Se estimó que el FWHM (CaIIλ8662) > FWHM(Pa9) > FWHM(OIλ8446);
aunque la diferencia no es mayor a 600km s−1 entre CaIIλ8662 y Pa9λ9226,
y de 100km s−1 entre OIλ8446 y CaT. En la ĺınea de CaIIλ8542 existe una
contribución de origen desconocido , provocando que ésta fuese más intensa en
comparación con las otras dos transiciones de CaT.

El “9200Å bump”mostró una mayor contribución de Pa9λ9229 que de FeII,
esto se determinó considerando el ajuste de el pseudocontinuo de Paschen y los
cocientes de flujo que presentan con respecto a Pa9λ9229.

J212619.65-065408.9

En el óptico se determinó una gran contribución de FeII, catalogándola como
un objeto de Pob. A3 (RFeII = 1.04), rasgo que también comparte el triplete de
Calcio y su intensidad en el flujo (RCaT = 0.32). El “9200Å bump” presentó una
gran contribución producto del continuo subyacente de FeII, de hecho, incluso
el modelo teórico fue insuficiente para modelar todas las transiciones del FeII,
sobre todo en la región de 9200-9400Å, por lo que se ajustaron perfiles gaussianos
extras que representaran dichas emisiones.

En el óptico, este cuasar mostró una segunda componente lorentziana corrida
hacia el rojo en Hβ, la cual también fue considerada en las ĺıneas de Pa9λ9226,
Pa10λ9014, Pa11λ8862 y Pa12λ8750, debido a que no se encuentran entremezcla-
das con el triplete de calcio o con OIλ8446. Al igual que en J154340.74+112801.3,
se determinó un exceso de flujo en CaIIλ8542 que no puede ser modelada bajo
las hipótesis hechas en la emisión de CaT.
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4.4.3. Estimación de errores

En el cercano infrarrojo se usaron los errores estimados por Mart́ınez-Aldama
et al. 2015, los cuales fueron desarrollados a partir del modelaje de esta región
considerando gaussianas con distintos anchos equivalentes, FWHM y S/N. De este
desarrollo se crearon varias plantillas patrón para OIλ8446, Pa9λ9226, CaT, FeII
(óptico e infrarrojo) y Hβ para estimar las incertidumbres del flujo y el FWHM
con la iteración Monte Carlo. Estos esquemas abarcan gran parte de los casos de
anchos equivalentes y S/N. La S/N más baja considerada en estos modelos es de
10, siendo éste el valor más cercano para el caso de J130835.06-013835.2 (S/N=8
en el óptico y S/N=4 en el NIR), trayendo consigo sesgos en la determinación de
los errores en los perfiles de dicho cuasar.

A continuación se mostrará la figura 4.7 con el resultado del análisis mul-
ticomponente en el NIR sin el continuo. Los datos obtenidos mediante specfit
para FeII (óptico e infrarrojo), Pa9λ9226 y sus componentes, OIλ8446 y CaT
se muestran en las tablas 4.7, 4.8, 4.9, 4.10, 4.11 y 4.12. El rms estimado en el
continuo tanto del óptico como del NR está en la tabla 4.13.
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8200 8400 8600 8800 9000 9200

0.0

0.5

1.0

1.5

2.0

Rest Frame [Å]

Fl
uj

o 
[1

x1
0

16
er

gs
1 c

m
2 Å

1 ]

SDSS J123820.19+175039.1

-8000 0 8000 16000 24000
vr [km s 1]

-0.30

0.00

0.30

8200 8400 8600 8800 9000

0.0

0.4

0.8

1.2

Rest Frame [Å]

Fl
ux

 [1
x1

0
16

er
gs

1 c
m

2 Å
1 ]

SDSS J130835.06-013835.2 

-10000 0 10000 20000
vr [km s 1]

-0.60

0.00

0.60

Figura 4.7, (Continuación)



4.4. AJUSTES EN EL CERCANO INFRARROJO 85

8250 8500 8750 9000 9250 9500

0.0

1.0

2.0

Rest Frame [Å]
Fl

uj
o 

[1
x1

0
16

er
gs

1 c
m

2 Å
1 ]

SDSS J143633.75+065655.0

-10000 0 10000 20000 30000 40000
vr [km s 1]

-0.20

0.00

0.20

8250 8500 8750 9000

0.0

0.4

0.8

1.2

Rest Frame [Å]

Fl
uj

o 
[1

x1
0

16
er

gs
1 c

m
2 Å

1 ]

SDSS J150739.49+110403.7

-11000 0 11000 22000
vr [km s 1]

-0.50

0.00

0.50

Figura 4.7, (Continuación)



86 CAPÍTULO 4, ANÁLISIS ÓPTICO-NIR
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Å

y
8
4
0
0
-9

2
0
0
Å
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Tabla 4.8: Mediciones de Pa9

Pa9 BC

Nombre (SDSS) Fλ(8542Å) W F FWHM shift
[ergs−1cm−2Å−1] [Å] [ergs−1cm−2] [kms−1] [kms−1]

(1) (2) (3) (4) (5) (6)

J121128.00+095527.2 5.11±0.03 11.4±1.3 59.7±6.7 2994±674 -
J123304.05-003134.1 1.87±0.03 5.7±5.8 9.3±6.70 2993±1733 -
J123820.19+175039.1 6.31±0.02 8.7±1.5 44.1±9.5 3588±1380 -
J130835.06-013835.2 1.42±0.12 62.42±11.4 68.2±7.7 10872±1631 -
J143633.75+065654.0 2.691±0.02 10±1.8 23.5±10.1 1683±949 -
J150739.49+110403.7 2.06±0.06 28.7±5.7 45.1±4.3 7854±1178 -1090±24
J154340.74+112801.3 6.01±0.02 18.6±2.1 90.8±8.7 4219±633 442±40
J212619.65-065408.9 4.08±0.02 5.2±0.1 20.5±11.9 2038±1164 -90±24

Notas. (1) Nombre en el catálogo SDSS-DR12. (2) el flujo en el continuo a 8542Å en unidades
de 1× 10−16ergs−1cm−2Å−1. (3) Ancho equivalente. (4) Flujo en la componente en unidades

de 1× 10−16ergs−1cm−2. (5) Ancho total a media altura. (6) Shift.

Tabla 4.9: Mediciones de Pa9V BC/BLUE/RED

Pa9 VBC/RED Perfil completo

Nombre (SDSS) W F FWHM shift FWHM
[Å] [ergs−1cm−2] [kms−1] [kms−1] [kms−1]

(1) (2) (3) (4) (5) (6)

J121128.00+095527.2 - - - - 2994±674
J123304.05-003134.1 - - - - 2993±1733
J123820.19+175039.1 - - - - 3588±1380
J130835.06-013835.2 - - - - 10872±1631
J143633.75+065654.0 - - - - 1683±949

J150739.49+110403.7 † 18.4±0.1 27.8±6.4 11130±2347 2458±17 9099±1755
J154340.74+112801.3 † 3.1±0.5 15±3.4 8400±3088 2882±45 4393±3721
J212619.65-065408.9 ∗ 4.2±0.1 16.0±9.3 2839±1621 1732±20 2786±1392

Notas. (1) Nombres en el catálogo del SDSS-DR12, en esta columna se representa con un
śımbolo qué componente se utiliza en el ajuste: daga (†) VBC y asteŕısco (∗) componente roja.
(2) Ancho equivalente. (3) Flujo en la componente en unidades de 1× 10−16ergs−1cm−2. (4)
Ancho total a media altura. (5) Shift. (6) Ancho total a media altura del perfil completo de

Pa9 considerando la BC y la VBC/BLUE/RED.
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Tabla 4.10: Mediciones de Pa9NC

Nombre (SDSS) W F FWHM shift
[Å] [ergs−1cm−2] [kms−1] [kms−1]

(1) (2) (3) (4) (5)

J121128.00+095527.2 0.4±0.1 2.1±0.2 551±124 -
J123304.05-003134.1 - - - -
J123820.19+175039.1 - - - -
J130835.06-013835.2 - - - -
J143633.75+065654.0 0.8±0.4 1.7±0.7 758±428 -
J150739.49+110403.7 - - - -
J154340.74+112801.3 - - - -
J212619.65-065408.9 - - - -

Notas. (1) Nombre en el catálogo SDSS-DR12. (2) Ancho equivalente. (3) Flujo de la
componente en unidades de 1× 10−16 erg s−1 cm−2. (4) Ancho total a media altura. (5) Shift.

Tabla 4.11: Mediciones de OIλ8446

BC NC

Nombre (SDSS)
W F FWHM W F FWHM
[Å] [ergs−1cm−2] [kms−1] [Å] [ergs−1cm−2] [kms−1]

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)

J121128.00+095527.2 19.4±1.4 101.9±7.1 2759±149 0.423±0.1 7.4±0.5 907±49
J123304.05-003134.1 9.2±2.3 17.9±4.1 1891±77 - - -
J123820.19+175039.1 8.0±1.3 53.4±8.7 1684±125 - - -
J130835.06-013835.2 16.4±4.7 24.3±6.6 9300±2176 - - -
J143633.75+065654.0 20.6±4.5 57.4±12.6 1447±216 1.5±0.3 4.2±0.9 710±106
J150739.49+110403.7 30.2±3.7 64.9±7.8 7984±160 - - -
J154340.74+112801.3 32.5±2.3 201.1±14.1 4133±223 - - -
J212619.65-065408.9 10.6±2.7 33.7±11.1 1883±77 - - -

Notas. (1) Nombres en el catálogo SDSS-DR12. (2) y (5) ancho equivalente. (3) y (6) flujo en
unidades de 1× 10−16 en ergs−1cm−2. (4) y (7) ancho total a media altura.
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Tabla 4.12: Mediciones de CaIIλ8498, λ8542, λ8662

Nombre (SDSS) W F FWHM RCaT
[Å] [ergs−1cm−2] [kms−1]

(1) (2) (3) (4) (5)

J121128.00+095527.2 52.6±34.1 268.9±174.5 2898±1348 0.48±0.31
J123304.05-003134.1 20.5±1.4 38.1±2.6 2482±94 0.18±0.01
J123820.19+175039.1 32.0±6.6 199.7±41.3 2330±361 0.25±0.05
J130835.06-013835.2 2.7±1.5 3.0±1.7 8186±1899 0.05±0.03
J143633.75+065654.0 52.7±15.0 140.8±34.0 1639±339 0.48± 0.14
J150739.49+110403.7 3.4±1.9 7.0±3.9 7941±1842 0.02±0.01
J154340.74+112801.3 35.6±19.7 212.0±117.6 4751±1102 0.32±0.18
J212619.65-065408.9 35.5±3.5 110.0±10.7 2733±243 0.42±0.04

Notas. (1) Nombres en el catálogo SDSS-DR12. (2) Ancho equivalente. (3) Flujo en
unidades 1× 10−16ergs−1cm−2 (4) Ancho total a media altura. (5) Cociente de flujos

de CaT y Hβ.

Tabla 4.13: RMS de la muestra en el óptico-NIR

Nombre (SDSS) rms (óptico) rms (NIR)
(1) (2) (3)

J121128.00+095527.2 0.0466 0.0256
J123304.05-003134.1 0.0482 0.0299
J123820.19+175039.1 0.0251 0.0175
J130835.06-013835.2 0.2500 0.1161
J143633.75+065654.0 0.0375 0.0236
J150739.49+110403.7 0.0280 0.0579
J154340.74+112801.3 0.0342 0.0183
J212619.65-065408.9 0.0399 0.0259

Notas. (1) Nombres en el catálogo SDSS-DR12. (2) RMS en la ventana del óptico a 5100Å.
(3) RMS en la ventana del cercano infrarrojo a 8800Å.



Caṕıtulo 5

Resultados y Análisis

En este caṕıtulo se usarán los resultados del análisis multicomponente en el
óptico-NIR para estimar las propiedades de la BLR y del agujero negro. Con la
finalidad de brindar un contexto a los cuasares estudiados en esta tesis (denomi-
nará como ET), la muestra se complementará con datos del trabajo de Mart́ınez-
Aldama et al. 2021 (denominada como MA21) para los siguientes objetivos:

Construir el plano óptico del Eigenvector 1, mediante el FWHM(HβBC)
y el RFeII .

Realizar un análisis estad́ıstico con los anchos equivalentes, luminosidades
en el continuo del óptico-NIR, FWHM y los cocientes de RFeII y RCaT ,
con la finalidad de buscar correlaciones de las propiedades de la BLR.

Comprobar si los parámetros observacionales en el rango óptico y en el
cercano infrarrojo están relacionados con las propiedades en el radio, utili-
zando para ello el ı́ndice de Kellerman.

Determinar si el cociente de FeII/CaT puede brindar información de la
evolución qúımica de los núcleos activos.

5.1. Comportamiento general de la muestra

En la figura 5.1 se muestran las distribuciones de luminosidades con respecto
al redshift. En ella se incluyeron los objetos analizados en esta tesis y los de MA21.
En los histogramas lateral derecho y superior se muestran las distribuciones de
la luminosidad a 5100Å (λLλ) y z respectivamente.
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Figura 5.1: Distribución de luminosidades y corrimientos al rojo. Los puntos de color azul
corresponden a los objetos estudiados en esta tesis. Se remarcaron de color rojo al AGN
J130835.06-013835.2 debido a su baja S/N y su contribución de la galaxia anfitriona y a
J150739.49+110403.7 por su poca contribución de FeII con color verde.

La muestra de MA21 corresponde a los ćırculos de color gris.

La muestra de MA21 se compone de 58 cuasares, la cual incluye los objetos
con las mediciones de Hβ, el FeII en el rango de 4434-4684Å y el Triplete de CaII
reportados hasta ahora en la literatura. La muestra presenta un rango en redshift
de 0.01 < z < 1.68 y una luminosidad a 5100Å de 42.5 < log(λLλ) < 47.7. Cerca
del 58 % tienen z < 0.1 y log(λLλ) ∼ 45, mientras que el resto se ubica en z ∼ 1.6
con log(λLλ) ∼ 47.4. Un estudio detallado de la muestra, aśı como su análisis
basado en códigos de fotoionización se encuentran reportados en Panda et al.
(2020) y Mart́ınez-Aldama et al. (2021).

Incluyendo la muestra de MA21 y los 8 núcleos activos estudiados en este
trabajo se observa que los cuasares están distribuidos principalmente en tres
rangos de z < 0.1, z ∼ 0.4, y 1.5 < z < 1.68. En cuanto a la luminosidad
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en el óptico se observa que la muestra total (la suma de la muestra ET más
MA21) tiene un comportamiento bimodal, donde la mayoŕıa de los objetos están
centrados en logλLλ ∼ 44 y logλLλ ∼ 47.5. Existen únicamente 4 cuasares con
luminosidades 46 < log(λLλ) < 47. La muestra ET es relevante ya que cubre un
rango en luminosidad y en redshift que no contempla la muestra MA21, por lo que
son complementarios. No obstante, aún se presenta un sesgo observacional, por lo
que se requieren de más objetos principalmente en 0.5 ≤ z ≤ 1.5 para mejorar este
análisis. Este sesgo existe debido a que se observan únicamente objetos altamente
luminosos a alto z, lo cual se conoce como “sesgo de Malmquist”. La figura 5.2
muestra el histograma de comparación de las luminosidades bolométricas de ET
y de MA21, el cual es proporcional al mostrado por λLλ de la figura 5.1 en el
histograma del eje vertical.
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Figura 5.2: Luminosidades bolométricas calculadas en este trabajo (azul oscuro) comparándo-
las con MA21 (azul claro).

Haciendo un comparación de las luminosidades en el óptico a 5100Å y en
cercano infrarroja a 8542Å se encuentra que la mayoŕıa de los objetos de la
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muestra total presentan una Lopt ligeramente mayor que en LNIR, lo cual es
esperado debido a que el disco de acreción es la principal fuente de continuo (ver
figura 5.3 y columnas (3) y (4) de la tabla 5.1). Existen dos objetos de la muestra
ET que no siguen esta tendencia, sin embargo se tiene una justificación para
ello. Para J121128.00+095527.2 se determinó un enrojecimiento en el continuo
óptico, mientras que para J130835.06-013835.2 se presentó un problema en la
calibración del continuo en el cercano infrarrojo. Comparando las luminosidades
en el óptico y NIR de MA21 se observa que las luminosidades en ambas bandas
son equivalentes de acuerdo con la figura 5.3 (b).

El promedio de la distancia lumı́nica de la muestra ET es de 251Mpc, si-
milar a I Zw 1, el cuial es de 234 Mpc. Las masas de hoyo de esta mues-
tra son del rango de 8.2 ≤ log(MBH) ≤ 9.4, en donde J130835.06-013835.2,
J150739.49+110403.7 y J154340.74+112801.3 presentan las mayores masas de
toda la muestra (logMBH = 9.19, 9.42 y 8.92 respectivamente). Esto tiene rela-
ción con el Eigenvector 1, en donde los cuasares de Pob. B poseen agujeros negros
más masivos en comparación con los de la Pob. A. En cuanto a la muestra MA21
el rango que abarca los MBH es de 6.71 ≤ log(MBH) ≤ 9.86, de acuerdo con la
figura 5.3 (a), los núcleos activos de la muestra ET están en el rango de los más
masivos si se compara con la muestra MA21.

Se define como acreción de super-Eddington aquella que cumpla con L/LEdd ≥
1, esto quiere decir que la fuerza de radiación en el interior del núcleo acti-
vo de galaxia es superior a la fuerza gravitacional. En la muestra ET los obje-
tos J143633.75+065654.0 y J212619.65-065408.9 presentan esta condición, siendo
ambos de Pob. A3 (1.26 y 1.07 respectivamente, tabla 5.1), mientras que la mues-
tra MA21 la mayoŕıa de los cuasares con L/LEdd > 1 se encuentran presentes
en los bins B1 y B2 (siendo estos del rango de 2.0 ≤ L/LEdd ≤ 14.59 en objetos
de Pob. B). Por otro lado, Marziani and Sulentic (2014) establecen una razón de
Eddington de L/LEdd > 0.2 como el ĺımite inferior para que un cuasar sea un alto
acretor. Esto ocurre en casi toda la muestra ET salvo para J130835.06-013835.2,
el cual posee una tasa de Eddington de 0.01. Este resultado también confirma
lo predicho por Eigenvector 1, donde los objetos de población B tiene una tasa
de acreción menor en comparación con los objetos de población A (Tabla 5.1).
La muestra MA21 presentó 18 AGN de Pob. A y tan sólo 4 en la Pob. B con
L/LEdd < 0.2, sin embargo, esto tiene justificación debido a que MA21 presenta
un sesgo a favor de los núcleos activos de Pob. A a una relación 2:1 contra los de
Pob. B.

En cuanto a la tasa de acreción, Dultzin 2011 define que un núcleo de galaxia
es activo si éste acreta más de 1 M� yr

−1. Dicha situación ocurre en casi todas
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Figura 5.3: Histogramas comparativos de: (a) masa de log(MBH), (b) λLλ(5100Å) y
λLλ(8542Å), (c) L/LEdd, y (d) RFeII . Las barras de color azul representan los objetos de
Pob. A, las rojas aquellas de Pob. B de la muestra ET y las barras de contorno negro repre-
sentan a la muestra de MA21. El histograma (b) indica la distribución de las luminosidades del
óptico (barras moradas) y del NIR (barras naranjas) de la muestra ET, y las barras de contorno
morado y naranja representan las luminosidades del óptico y NIR de la muestra MA21.

las fuentes salvo en J130835.06-013835.2 (el cual tiene un ṁ de 0.6 M� yr−1).
No obstante, dicho cuasar es el que presentó una contribución de la galaxia an-
fitriona, problemas de calibración y una baja S/N=4, por lo que este valor y los
previamente estimados pueden tener una incertidumbre alta, por otro lado, al ser
un objeto de Pob. B extremo se espera que también sea un bajo acretor (Marziani
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Tabla 5.1: Propiedades determinadas en la muestra de esta tesis

Nombre (SDSS) dL log(Lopt) log(LNIR) log(MBH) Lbol/LEdd ṁ Pob. 4DE1
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8)

J121128.00+095527.2 260.0±0.002 45.41±0.01 45.55±0.01 8.54±0.03 0.50±0.04 4.6±0.1 A2
J123304.05-003134.1 265.0±0.006 45.33±0.02 45.13±0.01 8.50±0.13 0.45±0.15 3.7±0.1 A3
J123820.19+175039.1 253.0±0.018 45.74±0.01 45.62±0.03 8.86±0.03 0.50±0.05 9.6±0.2 A3
J143633.75+065654.0 220.0±0.006 45.17±0.01 45.12±0.01 7.89±0.03 1.26±0.11 2.7±0.1 A3
J212619.65-065408.9 230.0±0.002 45.38±0.01 45.34±0.01 8.17±0.06 1.07±0.17 4.2±0.1 A3
J130835.06-013835.2 278.0±0.006 44.56±0.11 45.05±0.01 9.19±0.08 0.01±0.01 0.6±0.2 B1+
J150739.49+110403.7 268.0±0.005 45.46±0.01 45.18±0.01 9.42±0.04 0.07±0.01 5.1±0.1 B1
J154340.74+112801.3 233.0±0.003 45.57±0.01 45.52±0.01 8.92±0.02 0.29±0.02 6.5±0.2 B1

Notas. (1) Nombres en el catálogo SDSS DR12. (2) Distancia lumı́nica en Megaparsecs. (3) y
(4) son las luminosidades en el continuo del óptico y NIR respectivamente en escala

logaŕıtmica con unidades de erg s−1. (5) Masa del hoyo negro en escala logaŕıtmica en
unidades de M�. (6) Cociente de Eddington. (7) Tasa de acreción en unidades de masas

solares por año (M� yr
−1). (8) Clasificación del objeto de acuerdo con el Eigenvector 1, se

separaron los núcleos activos en Pob. A y Pob. B.

et al. 2001). Para el caso de la muestra MA21 se encontró que 8 cuasares de Pob.
B y 9 de Pob A presentan una tasa de acreción inferior a 1M� yr

−1.

Las distancias lumı́nicas, luminosidad en el óptico-NIR y los parámetros se
acreción de la muestra ET se encuentran en la tabla 5.1 en las columnas (2),
(3)-(4) y (5)-(7) respectivamente; el tipo poblacional de acuerdo al Eigenvector
1 está especificado en la columna (8).

5.2. Plano óptico del 4DE1

Se realizó el plano óptico del 4DE1 con los datos del FWHM(HβBC) y el
RFeII de la muestra de esta tesis en la figura 5.4, además se incorporaron los
cuasares estudiados en Negrete et al. 2018 en azul1 y de MA21 en púrpura para
marcar con claridad la secuencia principal del Eigenvector 1.

Como se observa en la figura 5.4, en la muestra ET hay cinco cuasares ca-
talogados como Pob. A y tres de Pob. B, aunque uno de ellos se encuentra en
la zona de transición de una población a otra (J154340.74+112801.3). Con estos
objetos se concluye que la mayoŕıa de las caracteŕısticas descritas en el caṕıtulo
3 se cumplen (como es la tasa de Eddington y la masa del hoyo negro). En el

1Esta muestra no se incluye en análisis posteriores debido a que no posee información del
NIR.
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Figura 5.4: Plano óptico del 4DE1. Los puntos de color púrpura son de la muestra de MA21;
los de color azul pertenecen a Negrete et al. 2018; los de color negro son los objetos de esta
tesis. Se remarcaron los cuasares J130835.06-013835.2 y J150739.49+110403.7 de color rojo y
verde respectivamente por las razones descritas en la figura 5.1. Los bins de la Pob. A están
representados de color azul, mientras que los de la Pob. B de color rojo; el degradado de color
indica los bins separados en ∆FWHM(Hβ) = 4000 km s−1 y ∆RFeII = 0.5.

caso de MBH , la ecuación 1.19 está relacionada con la luminosidad en el conti-
nuo a 5100Å y con FWHM(HβBC) de tal manera que a mayor λLλ(5100Å) y
FWHM(HβBC) mayor masa de hoyo negro, por este motivo los objetos de la
Pob. B presentan SMBH’s más masivos en comparación con los de la Pob. A.

Se observa también que elRFeII decrece a FWHM(HβBC) mayores, al menos
en la mayoŕıa de los objetos contemplados en el trazado de la secuencia principal.
Esto quiere decir que los objetos de Pob. A presentan anchos menores de HβBC
y RFeII mayores, mientras que en los de Pob. B se presenta el caso inverso. En
particular con los objetos de la muestra ET esta tendencia también se encuentra
presente (figura 5.3 (d)). En comparación con los objetos de MA21, los objetos
de esta tesis presentan perfiles más delgados y RFeII mayores, esta caracteŕıstica



98 CAPÍTULO 5. RESULTADOS Y ANÁLISIS

permite que el CaT se observe con relativa facilidad.
Para la tasa de Eddington, Sulentic et al. 2006 argumenta que los cuasares

de población A tienen un L/LEdd mayor en comparación a los de la población
B, dicho comportamiento también ocurre en la muestra de esta tesis (figura 5.3
(c)). Otro resultado de la secuencia principal del 4DE1 es que a mayor tasa de
Eddington, se presentan RFeII mayores (Marziani et al. 2003, Zamfir et al. 2010),
no obstante, la muestra no es estad́ısticamente significativa para determinar si
sigue esta tendencia, por lo que es necesario una muestra más grande. En los
caṕıtulos posteriores se estimará esta relación.

5.3. Correlaciones y parámetros observables

Se hizo un análisis estad́ıstico con los datos de los cuasares de esta tesis y
los objetos de MA21. Los parámetros estimados que se utilizaron en este estudio
son:

FWHM: HβBC , OIλ8446BC , CaIIλ8662.

Anchos equivalentes: HβBC , OIλ8446BC , CaT , FeIIopt.

RFeII y RCaT .

Luminosidades en el continuo óptico (Lopt) y cercano infrarrojo (LNIR).

Índice de Kellerman log(RK).
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Figura 5.5: Correlaciones entre las observables obtenidas para los cuasares de MA21 (puntos
grises) como los de esta tesis (puntos azules). En esta última muestra se señalaron con otro
color a J130835.06-013835.2 (rojo) y J150739.49+110403 (verde) por las razones descritas en la
figura 5.1. La ĺınea vertical de la primer columna a RFeII = 1 separa los altos y bajos acretores
(Negrete et al. 2018). Las rectas con pendientes representan correlaciones con un r ≥ 0.7 y
p < 10−3. En la última fila, las ĺıneas horizontales punteadas dividen la muestra en objetos
radiodetectados (logRK ≤ 0.8, color rojo) y radiofuertes (logRK ≥ 1.7, color morado).
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En las correlaciones se consideró el coeficiente de Spearman (r), el cual ofrece
la ventaja de que no requiere de una muestra que sea representada por una función
normal, además de que ésta no es sensible a valores extremos en la muestra total.
También se estimó el valor p para verificar o descartar la correlación.

Para estimar la existencia de una correlación se pone como condición que el
coeficiente de Spearman sea mayor a 0.4 o menor a -0.4 (r ≥ 0.4 o r ≤ −0.4) y que
el valor p sea menor a 10−3, esto quiere decir que se busca tener una certeza de al
menos un 99.9 % en las relaciones estimadas. Las correlaciones mostradas en la
figura 5.5 fueron organizadas de forma matricial, para facilitar la visualización de
los valores asociados a cada renglón y columna. Más adelante se muestran algunos
paneles de esta figura de forma ampliada. Estas correlaciones serán descritas
en las siguientes secciones remarcando las asociaciones importantes que pueden
brindar información sobre las propiedades de la región de ĺıneas anchas.

5.3.1. Correlaciones con la luminosidad del óptico y cercano in-
frarrojo

En la novena fila y de la tercera a quinta columna de la figura 5.5 se observan
correlaciones de la luminosidad en el óptico con respecto a los FWHM de todas
las ĺıneas de emisión consideradas en este caṕıtulo, las cuales tienen valores de
r ≥ 0.56 y p < 10−8. Trabajos como Kaspi et al. 2005 usan la luminosidad del
continuo como parámetro para calcular el radio o la distancia a la región de
ĺıneas anchas, rBLR. A su vez, la rBLR está relacionada proporcionalmente a la
velocidad virial de la BLR (Netzer 2013), el cual se vincula con el FWHM.

De forma análoga a la luminosidad en el óptico, la LNIR presenta una co-
rrelación con los FWHM de las ĺıneas de emisión estudiadas en este caṕıtulo
(r ≥ 0.58, p < 10−7). También se estimó una correlación entre Lopt y LNIR mos-
trado en la figura 5.6 y con coeficientes de Spearman de r ∼ 0.96 y valor p de
p ∼ 1.33× 10−38. Esto puede tener relación con la emisión del disco de acreción,
debido a que se presume que abarca desde el UV hasta el NIR. La ecuación que
describe lo previamente descrito es la siguiente:

log (LNIR) ≈ (0.93± 0.02) [log (LOpt)] + (2.93± 0.89) (5.1)

5.3.2. Correlaciones en los anchos totales a media altura

En las filas dos, tres y cuatro de la figura 5.5 se relacionan los FWHM de
HβBC , OIλ8446 y CaIIλ8662 con algunas propiedades de la BLR. Los valores r y
p de las correlaciones encontradas son: para FWHM(Hβ) vs FWHM(OIλ8446)
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Figura 5.6: Correlación de las luminosidades del continuo en el óptico y en el infrarrojo cercano.
La ĺınea punteada azul representa una relación 1:1 mientras que la de color gris es la regresión
lineal de los datos, el código de colores se preserva al resto de las figuras previas.

de r ∼ 0.91, p ∼ 2.79 × 10−26, para FWHM(OIλ8446) vs FWHM(CaII) de
r ∼ 0.94 y p ∼ 9.14×10−27, y para FWHM(Hβ) vs FWHM(CaII) de r ∼ 0.85,
p ∼ 5.15×10−16 respectivamente (figura 5.7). Estas correlaciones también fueron
determinadas por Persson 1988 y Mart́ınez-Aldama et al. 2015. Esto quiere decir
que las tres ĺıneas de emisión son sometidas al movimiento virial de la BLR, sin
embargo, esto no necesariamente implica que la región de la BLR que las emite
sea la misma. Las ecuaciones de las correlaciones encontradas son:

FWHM(OIλ8447) ≈ (0.86± 0.05) [FWHM(Hβ)]− (144± 177) (5.2)

FWHM(CaII) ≈ (0.78± 0.06) [FWHM (Hβ)] + (449± 224) (5.3)

FWHM(CaII) ≈ (0.87± 0.04) [FWHM(OIλ8446)] + (601± 126) (5.4)

En estas ecuaciones se observa que los valores de la pendiente son cercanos a
1, confirmando la hipótesis de que Hβ, CaT y OIλ8446 se emiten en regiones con
dinámica semejante al de la BLR (ecuaciones 5.2, 5.3 y 5.4). Para determinar en
qué regiones se emiten las LIL’s previamente mencionadas es necesario realizar
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Figura 5.7: Correlaciones entre FWHM(Hβ), FWHM(CaIIλ8662) y FWHM(OIλ8446)
en [km s−1]. La recta con pendiente de color gris representa la ĺınea de tendencias de las
correlaciones, mientras que la ĺınea punteada de color azul indica la relación 1:1. El código de
color de los puntos de la gráfica se preserva.

modelos de fotoionización, no obstante, el que los FWHM de CaT sean ∼ 12 %
mayores que OIλ8446 podŕıa indicar que CaT se encuentra más alejada de la
fuente ionizante central que OIλ8446.

Existen otras correlaciones que pueden ser producto de las relaciones entre
los FWHM descritas arriba. En las filas dos y tres de la columna 1 de la figura
5.5 se tienen las relaciones entre los FWHM de OIλ8446 y CaIIλ8662 vs RFeII ,
en donde se aprecia una tendencia (curva) semejante a la secuencia principal del
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4DE1. Esto tiene relación con lo encontrado en la figura 5.7 y las ecuaciones
previamente mencionadas. Con respecto a la correlación de las FWHM ′s vs
RCaT ocurre un cambio de pendiente de esta tendencia alrededor de RCaT ≈ 0.2
(estudiado también en Mart́ınez-Aldama et al. 2021).

5.3.3. Correlaciones con los anchos equivalentes.

En esta sección se describen las filas de la cinco hasta la ocho de la figura 5.5,
las cuales abarcan anchos equivalentes de HβBC , OIλ8446, CaT y FeIIopt. Al-
gunas correlaciones son consecuencia “natural” de cómo se determinan algunos
valores, espećıficamente los cociente RFeII y RCaT vs EW(Hβ) ya que ambos
son inversamente proporcionales a este parámetro. Otras correlaciones esperadas
son RCaT vs EW (CaII) (séptima fila, segunda columna) y RFeII vs EW (FeII)
(octava fila, primera columna) ya que son directamente proporcionales los co-
cientes previamente mencionados con los anchos equivalentes de FeII y el triplete
de calcio.

La correlación entre el ancho equivalente de CaT con RFeII (r ∼ 0.55,
p ∼ 10−6) podŕıa ser un indicio de que los iones de Calcio y Hierro compar-
ten las mismas condiciones f́ısicas, sin embargo, no se encontró evidencia de una
correlación entre RCaT con EW (FeIIopt) (r ∼ 0.24, p ∼ 10−2), esto implica que
los iones de forma individual no presentan el mismo comportamiento.

Con respecto a los FWHM de HβBC , OIλ8446 y CaIIλ8662 vs EW (FeIIopt)
se tiene una anticorrelación, la cual está justificada en el Eigenvector 1. A lo
largo de la secuencia principal las fuentes de población A poseen mayor emisión
en FeII y FWHM ′s < 4000kms−1 en comparación con las fuentes de Pob. B.
No obstante, esto no ocurre con el ancho equivalente de CaT (valores de r ≤0.1
y p ≤ 0.1), lo que podŕıa implicar nuevamente, que de forma individual FeII y
CaT no se comportan igual.

5.3.4. Correlaciones entre RFeII y RCaT

La figura 5.8 es una ampliación del primer panel de la figura 5.5 (primera fila,
primera columna). Se estimó un coeficiente de Spearman y valor p de r ∼ 0.7 y
p ∼ 7.18× 10−11 respectivamente.

La ecuación que representa la ĺınea de tendencias de RFeII vs RCaT es la
siguiente:

log(RCaT ) ≈ (0.93± 0.11) [log(RFeII)]− (0.64± 0.04) (5.5)
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Figura 5.8: Correlación en los cocientes de RFeII y RCaT . La ĺınea sólida representa la ten-
dencia descrita en la ecuación 5.5. mientras que la ĺınea vertical punteada acota la condición
de cuasares de alta acreción logRFeII = 0. El código de color de los puntos se preserva con
respecto a la figura 5.5.

Panda et al. 2020 realizó el mismo análisis considerando únicamente la mues-
tra de MA21, de éste se obtiene que la siguiente ecuación:

log(RCaT ) ≈ (0.97± 0.12)log(RFeII)− (0.66± 0.04) (5.6)

La inclusión de la muestra de esta tesis, si bien cambia los valores de la
ecuación 5.5, éstos son aproximados a los obtenidos en la ecuación 5.6, por lo
que describen el mismo comportamiento. Con esto se puede asegurar que RFeII
se relaciona con RCaT y que la inclusión de los 8 objetos de esta tesis alrededor
de z ∼ 0.4 es de gran importancia para el estudio de la relación entre ambos
parámetros. Otra ventaja que brinda la muestra ET es que se incorporan objetos
con valores de RFeII y RCaT bajos y de Pob. B. Estos cuasares son J130835.06-
013835.2 y J150739.49+110403.7, los cuales, pese a tener inconvenientes en el
análisis multicomponente (sección 4.4.3) y presentar un bajo ı́ndice S/N (tabla
4.1) siguen la tendencia estimada por este trabajo y por Mart́ınez-Aldama et al.
2021.

Para determinar si las propiedades f́ısicas de la BLR son semejantes tanto para
FeII como CaT se realizaron más análisis estad́ısticos relacionando sus anchos
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equivalentes con otros parámetros, como son la luminosidad, la masa del hoyo
negro y la tasa de Eddington, los cuales se describirán más adelante en este
caṕıtulo.

5.3.5. Los flujos del FeII en el óptico y NIR

Para saber si el flujo de FeII en el cercano infrarrojo podŕıa mostrar un
comportamiento similar al descrito en la gráfica 5.8 se definió RNIRFeII como el
cociente entre el flujo de FeII en el NIR entre el flujo de la componente ancha de
Hβ. Dado que la muestra ET era la única que poséıa información de FeIINIR,
al ser de sólo ocho datos se realizó el análisis estad́ıstico con el coeficiente τ de
Kendall y se contemplaron las condiciones de correlación establecidas al inicio de
este tema (r > 0.4 y p < 10−3).
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Figura 5.9: Correlaciones de parámetros relacionados con el FeII de los objetos estudiados en
esta tesis. Panel izquierdo: RNIRFeII vs RCaT , panel derecho: Flujos de FeIIopt vs FeIINIR en
unidades ×10−16 erg s−1 cm−2; ambas gráficas en escala logaŕıtmica. La recta gris representa
la regresión lineal de los datos, mientras que la punteada azul es la relación 1:1. El objeto
J130835.06-013835.2 se indica con el punto de color rojo mientras que el de color verde representa
a J150739.49+110403.7.

La figura 5.9 muestra que el flujo de FeII en el NIR no está correlacionado con
el triplete de Calcio. De igual manera, se hizo una correlación con los flujos de
dichas bandas del FeII utilizando los mismos criterios del coeficiente de Kendall.
El resultado de esto es r ∼ 0.43 y p ∼ 10−1, por lo que tampoco se puede deter-
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minar una relación estad́ısticamente significativa entre las transiciones de FeII en
el óptico y en el cercano infrarrojo. Estas conclusiones tienen dos sesgos impor-
tantes: (1) la muestra es pequeña, (2) los errores en el análisis multicomponente
en la ĺınea de FeII.

5.3.6. Correlaciones con el ı́ndice de Kellerman

Para calcular RK de la muestra de MA21 se realizó el mismo procedimiento
descrito en la sección 4.1.1. De los 58 cuasares de la muestra de MA21, 11 no
cuentan con observaciones a f1.4GHz, por lo cual se estimó el ı́ndice de Kellerman
en 47 objetos. De acuerdo con los criterios de Ganci et al. 2019 y agregando los
8 cuasares de la muestra ET, se tiene un total de 36 objetos RD (radiocallados),
10 RI (radio intermedios) y 9 RL (radiofuertes).

De acuerdo con los criterios establecidos al inicio de esta sección, no se de-
terminó ninguna correlación entre las propiedades f́ısicas de la BLR con el ı́ndice
de Kellerman (figura 5.5).

Se realizó una prueba Kolmogorov-Smirnov con los parámetros de RFeII ,
RCaT , FWHM(Hβ), FWHM(Caλ8662), FWHM(OIλ8446), Lopt, LNIR y los an-
chos equivalentes de Hβ, OIλ8446 y CaT, separando previamente la muestra en
log(RK) = 1 (se eligió esta división debido a los pocos objetos RL o RI). La finali-
dad de este análisis fue determinar si estos parámetros siguen un comportamiento
diferente considerando el ı́ndice de Kellerman.

El resultado de las pruebas K-S con los parámetros de Lopt, FWHM(HβBC),
FWHM(OIλ8446), los anchos equivalentes de las LIL’s, RFeII y RCaT fueron que
los estad́ısticos2 D tuvieron valores entre 0.1 a 0.32 y un valor p > 10−1. Eso
implica que no existen diferencias en dichos parámetros a partir de objetos con
logRK < 1 y aquellos con logRK ≥ 1. En los casos más relevantes para fines de
esta tesis se realizaron estimaciones de las medianas en cada submuestra y en la
muestra total (figura 5.10).

Para RCaT , se estimaron las medianas (m) de la muestra total, para los
objetos con logRK < 1 y con logRK ≥ 1. De este análisis se concluyó que
la muestra total y las submuestras presentan medianas similares (mtotal=0.17,
mlogRK<1 = 0.17 y mlogRK≥1 = 0.20 respectivamente), tal y como se muestra
en la figura 5.10. Esta caracteŕıstica también se observó en RFeII , donde se
determinaron medianas con valores cercanos a mtotal = 0.83 tanto para objetos
logRK < 1 como aquellos con logRK ≥ 1 (figura 5.10).

2El estad́ıstico D es la distancia máxima que existe en dos funciones de distribución proba-
biĺıstica, en este caso, son producto de los objetos separados a partir de logRK = 1.
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Figura 5.10: Histogramas de los parámetros observacionales más relevantes en el análisis del
ı́ndice de Kellerman separando aquellos objetos con logRK < 1 (barras de color azul) a los de
logRK ≥ 1 (barras de color morado) de la muestra total (barra de contorno negro); el eje y
de todas las figuras son el número de objetos. En la primera fila se representan los valores de
RFeII y RCaT , los cuales no se aprecia una distinción a partir de la emisión de radio. En la
segunda fila se presentan aquellos donde si existe una diferencia de estos parámetros a partir
del ı́ndice de Kellerman, los cuales son FWHM(CaIIλ8662) y log(LNIR). Las medianas para
cada distribución de la muestra están representados con rectas de la siguiente manera: para
la muestra total de color gris, para los objetos con logRK < 1 de color azul punteada y para
aquellos con logRk ≥ 1 de color morado punteada.
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Un resultado interesante es que podŕıan indicar posibles distinciones en-
tre las propiedades f́ısicas de la BLR a partir de la emisión de radio con el
FWHM(CaIIλ8662) y LNIR. En la prueba K-S con FWHM(CaIIλ8662) (fi-
gura 5.10) se estimó un D ≈ 0.55 y p ∼ 10−3 con medianas de la muestra total, y
los objetos con logRK < 1 y de logRK ≥ 1 de 1560, 1200 y 2815 respectivamente.
Este comportamiento también la comparte la luminosidad en el NIR (figura 5.10)
con D ≈ 0.49, p ∼ 10−3 y medianas de las distintas muestras de mtotal = 44.59,
mlogRK<1 = 44.40 y mlogRK>1 = 45.26.

También se hizo la prueba K-S con la muestra total considerando los criterios
de Ganci et al. 2019, con los mismos parámetros f́ısicos de la BLR y separando
el análisis en los siguientes pares: RL con RQ, RQ con RI y RI con RL. De esto
sólo se determinaron distinciones de las observables con los siguientes emisiones
de radio:

FWHM(CaIIλ8662) con las muestras RL y RQ, D = 0.72 y p ∼ 10−4.

LNIR con la muestra RL y RQ, D = 0.78 y p ∼ 10−4

Estas conclusiones corroboran el análisis previo separando a los cuasares en
logRK = 1. A pesar de que existe diferencias en las propiedades f́ısicas entre
objetos radiocallados y radiofuertes, la muestra está estad́ısticamente sesgada a
favor de los objetos con logRK < 1 y en particular con aquellos con logRK < 0.8
(RQ).

5.4. Correlaciones con MBH y la tasa de Eddington

Se realizó otro análisis estad́ıstico con los anchos equivalentes de las ĺıneas
de baja ionización previamente descritas y los cocientes de RFeII y RCaT , com-
parándolas con la masa del agujero negro, el corrimiento al rojo, las luminosidades
del óptico y NIR, aśı como la tasa de Eddington, esto con la finalidad de estudiar
el denominado efecto Baldwin (Baldwin 1977). Los detalles de dicho fenómeno,
aśı como los resultados anteriores se describen en el caṕıtulo 6.

5.4.1. Correlaciones con RFeII y RCaT

Se realizó un análisis estad́ıstico mediante el coeficiente de Spearman con
RFeII , RCaT y el cociente de FeII/CaT contra el corrimiento al rojo, las lumi-
nosidades del óptico e infrarrojo, la masa del hoyo negro y la tasa de Eddington
en escala logaŕıtmica (salvo z), esto se muestra en la figura 5.11 y los valores de
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Figura 5.11: Gráficas de correlación de RFeII y RCaT . Los puntos de color rojo y verde
representan a los objetos J130835.06-013835.2 y J150739.49+110403.7 respectivamente. Las
rectas con pendiente de color gris representan las regresiones lineales de las relaciones.
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las ĺıneas de tendencias en la tabla 5.2; los criterios son los mismos a los descritos
en la sección 5.3.

En el caso de las relaciones con el corrimiento al rojo, a pesar del sesgo
observacional que la muestra MA21 presenta en z, los objetos de ET cubren
una región no analizada previamente alrededor de r ∼ 0.4. El único parámetro
que presenta una anticorrelación es el coeficiente FeII/CaT , cuyos valores r y
p son de −0.41 y 6.61× 10−4 respectivamente. Esto puede ser indicativo de una
evolución estelar en el interior del AGN si se considera dicho cociente de ĺıneas
de baja ionización como un parámetro de abundancia. Los detalles de esto se
desarrollan en la sección 6.3.

Tabla 5.2: Correlaciones por pares con RFeII y RCaT

log(Rate) Correlación [log] Valor de pendiente Ordenada al origen
(1) (2) (3) (4)

FeII/CaT z -0.161±0.049 0.725±0.043
Lopt -0.077±0.021 4.094±0.952
LNIR -0.080±0.022 4.248±1.005
MBH -0.104±0.037 1.500±0.307
L/LEdd -0.152±0.041 0.590±0.034

RFeII

z -0.002±0.060 -0.166±0.053
Lopt -0.012±0.026 0.358±1.196
LNIR -0.018±0.028 0.628±1.259
MBH -0.128±0.041 0.907±0.348
L/LEdd 0.132±0.049 -0.130±0.040

RCaT

z 0.159±0.074 -0.891±0.065
Lopt 0.065±0.033 -3.736±1.480
LNIR 0.063±0.035 -3.621±1.568
MBH -0.025±0.056 -0.593±0.475
L/LEdd 0.281±0.056 -0.726±0.045

Notas. (1) Cocientes de los flujos FeII/CaT , RFeII y RCaT en escala logaritmica. (2)
Parámetros f́ısicos con los que se correlacionan las tasas previamente denominadas en escala
logaŕıtmica (salvo z). (3) Pendiente de la regresión lineal (α). (4) Ordenada al origen de la

ecuación de recta (b).

En la luminosidad del óptico se encontró una anticorrelación con el cociente
log(FeII/CaT ) con una r ∼ −0.45 y p ∼ 10−4. No obstante, los coeficientes
de Spearman y valores p que relacionan por separado a RFeII y RCaT no son
semejantes (r ∼ 0.03, p ∼ 10−1 para FeII y r ∼ 0.26, p ∼ 10−2 para CaT).
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Este resultado puede estar sesgado debido al análisis multicomponente con que
se estima el flujo de FeII alrededor de 4560Å y el tamaño de la muestra total.

En la relación con LNIR, los valores de r y p para el cociente FeII/CaT
siguen siendo los mismos al estimado en la luminosidad en el óptico (r ∼ −0.45 y
p ∼ 10−4). Asimismo, tampoco se muestra una correlación entre este parámetro
observacional con RFeII y RCaT .

Para la masa del hoyo negro, se observó la única relación significativa es con
el cociente RFeII (análogo a la figura 5.12 y a las tablas 5.3 y 5.2) con valores
r ∼ −0.4 y p ∼ 10−4. Una vez más, esto tiene una estrecha relación con el
Eigenvector 1 y cómo este parámetro es menor conforme se analizan objetos con
MBH mayores (Pob. B).

Finalmente, las correlaciones de RFeII y RCaT con la tasa de Eddington
muestran comportamientos distintos. Mientras que en RFeII la relación no es
significativa dado que el coeficiente de Spearman y el valor p tienen valores de
0.31 y 1.11 × 10−2 respectivamente, en el RCaT son de r ∼ 0.53 y p ∼ 10−6. La
correlación de RFeII vs L/LEdd esta verificada en investigaciones previas (Zamfir
et al. 2010, Dong et al. 2011), sin embargo, en ellos se utilizaron muestras más
grandes3 que la empleada en esta tesis, además de los sesgos observacionales y la
complejidad atómica del ion de Hierro. No obstante, al estimarse una correlación
de RCaT con la tasa de Eddington se concluye que este parámetro, y en general el
ion del triplete de Calcio, es mejor parámetro de acreción para muestras pequeñas
que el FeII. También se estimó una anticorrelación con el cociente FeII/CaT
(r ∼ −0.44 y p ∼ 10−4).

A lo largo de este caṕıtulo se resaltaron dos cuasares de la muestra ET con ras-
gos particulares, uno por su baja señal a ruido, por sus problemas de calibración
y contaminación por la galaxia anfitriona (J130835.06-013835.2) mientras que el
otro presenta una baja o nula emisión de hierro (J150739.49+110403.7), la justi-
ficación de esto es que podŕıan afectar en el análisis estad́ıstico de los parámetros
f́ısicos, por este motivo se repitió este estudio omitiendo los dos núcleos acti-
vos mencionados previamente con la finalidad de determinar si estos alteraban
el resultado final. Se concluyó que tanto los coeficientes de Spearman como los
valores p de tanto los anchos equivalentes y las tasas RFeII y RCaT permanecen
prácticamente iguales (siendo a lo más un cambio de ∆r ∼ 10−3 y ∆p ∼ 10−3).

3Para Zamfir et al. 2010 se utilizaron cerca de 400 objetos y en Dong et al. 2011, 4000.
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5.4.2. Anchos equivalentes vs condiciones f́ısicas

A pesar de que existe una correlación entre RFeII y RCaT de acuerdo con la
figura 5.8 y la ecuación 5.5, estos cocientes se comportan de forma distinta con
la tasa de Eddington, esto se detalló en la sección anterior, siendo el principal
motivo de esta discrepancia el tamaño de la muestra.

En la figura 5.12 se muestran las correlaciones de los anchos equivalentes de
Hβ, OIλ8446, FeII y CaT vs log(Lopt), LNIR, log(MBH) y log(L/LEdd). De
igual manera, se consideraron coeficientes de Spearman de r & 0.4 (o r ≤ −0.4)
y valores p < 10−3 como indicativos de una correlación significativa. La tabla 5.3
contiene información de la regresión lineal, como son la pendiente α y la ordenada
al origen b.

Los resultados de este análisis (sobretodo las relacionados con las luminosi-
dades del óptico-NIR) se encuentran estad́ısticamente sesgados debido a que es
una muestra pequeña e inhomogénea en z, por lo que es posible que cambien si
se considera un tamaño de muestra mayor o más homogénea.

En las ĺıneas de emisión se determinó que todas, salvo OIλ8446, están rela-
cionadas con la luminosidad en el óptico; en particular, EW(CaT) y EW(FeII)
presentaron α de 0.077 y -0.093 respectivamente. Dietrich et al. 2002 estudió la
relación de EW de las ĺıneas de emisión y Lopt, concluyendo que dependiendo
del potencial de ionización, la pendiente de la regresión lineal cambia, por lo que
las HIL’s son mas sensibles al efecto Baldwin (BEff; el cual será descrito en la
sección 6.2) que las LIL’s, esto debido a que las ĺıneas de alta ionización tienen
pendientes (α) mayores que aquellas de baja ionización. Este comportamiento
también la siguen las LIL’s de esta tesis como se observa en la figura 5.13 y en
la tabla 5.4; la ausencia de este fenómeno en OIλ8446 puede ser debido a que la
región de la BLR donde es emitida no es sensible al continuo ionizante.

Otro resultado relevante es que la relación entre el triplete de Calcio y la lumi-
nosidad en el óptico tiene una pendiente positiva (α ≈ 7.76× 10−2) a diferencia
de la relación con Hβ y FeII que presentan una pendiente negativa (α < 0).
Una posible justificación de esta discrepancia es que CaT presenta condiciones
de emisión diferentes con respecto al resto de las LIL’s, a pesar de que posee un
potencial de ionización semejante a FeII (∼ 12 eV ).

Con respecto a las luminosidades del cercano infrarrojo, los valores de r y
p disminuyen en comparación con el óptico (una diferencia de ∆r ≈ 0.046 y
∆p ≈ 1.44× 10−3), esto implica que la correlación es más débil en el NIR, como
confirmación de ello se tienen coeficientes de Spearman menores a 0.4 y valores
p < 10−3.
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Figura 5.12: Correlaciones de los anchos equivalentes de las LILs vs propiedades de la
BLR. Los puntos de color rojo y verde representan a los objetos J130835.06-013835.2 y
J150739.49+110403.7 respectivamente. Las ĺıneas con pendientes de color gris son las rectas
de la regresión estimadas en cada correlación.

Para el caso de las masas de agujero negro supermasivo no se encontraron
correlaciones con las ĺıneas de baja ionización excepto en FeII (r ∼ 0.64, p ∼
10−9). Esto tiene un v́ınculo con el Eigenvector 1, en espećıfico con los objetos
de Pob. B que son los que poseen SMBH’s más masivos y menos emisión de FeII
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Tabla 5.3: Correlaciones de los anchos equivalentes de las LILs

log(EW) Correlación [log] Valor de pendiente Ordenada al origen
(1) (2) (3) (4)

Hβ

Lopt -0.067±0.016 4.781±0.717
LNIR -0.064±0.017 4.599±0.777
MBH -0.070±0.029 2.309±0.242
L/LEdd -0.163±0.028 1.681±0.023

OIλ8446

Lopt -0.008±0.017 1.589±0.794
LNIR -0.004±0.019 1.378±0.834
MBH 0.001±0.030 1.212±0.248
L/LEdd -0.032±0.034 1.212±0.028

FeIIopt

Lopt -0.093±0.022 5.723±1.016
LNIR -0.095±0.024 5.808±1.081
MBH -0.214±0.033 3.315±0.277
L/LEdd -0.063±0.049 1.508±0.040

CaT

Lopt 0.077±0.028 -2.270±1.288
LNIR 0.071±0.030 -1.991±1.378
MBH 0.020±0.050 1.068±0.424
L/LEdd 0.269±0.048 1.303±0.039

Notas. (1) Anchos equivalentes de las ĺıneas de baja ionización en escala logaŕıtmica. (2)
Parámetros f́ısicos con los que se correlaciona cada ancho equivalente en escala logaŕıtmica. (3)

Pendiente de la regresión lineal (α). (4) La ordenada al origen de la ecuación de recta (b).

Tabla 5.4: LIL’s y el Efecto Baldwin

LIL Potencial de ionización Pendiente
(1) (2) (3)

Hβ 13.6 -6.75×10−2

CaT 11.9 7.76×10−2

OIλ8446 13.6 -0.8×10−2

FeII 11.6 -9.26×10−2

Notas. (1) Ĺınea de emisión analizada. (2) Potencial de ionización en eV. (3) Pendiente de la
regresión lineal, estos valores también son reportados en la tabla 5.3.

en comparación con la Pob. A, a su vez, los cuasares de Pob. B presentan menos
emisión de FeII en comparación los de Pob. A (caṕıtulo 3).

Finalmente, el cociente de Eddington muestra correlación con el ancho equiva-
lente de CaT (r ∼ 0.59, p ∼ 10−7), y una anticorrelación de Hβ (r ∼ −0.57, p ∼
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Figura 5.13: Figura 9 de Dietrich et al. 2002. Los puntos grises representan los datos de
este art́ıculo, mientras que los de color azul son las ĺıneas de emisión estudiadas en esta tesis,
considerando la correlación de sus anchos equivalentes con la luminosidad en el óptico. El eje x
es el potencial de ionización de la ĺınea de emisión, mientras que en el eje y es la pendiente de
la regresión lineal reportada en la tabla 5.3.

10−7). Sin embargo, FeII no se encuentra relacionada con L/LEdd (r ∼ 0.18,
p ∼ 1.39 × 10−1). Las razones pueden ser variadas, desde sesgos en la medición
a errores en el ajuste con la plantilla en el óptico; pero la fuente principal de
incertidumbre es que, al tratarse de un ion complejo, éste no podrá mapear con
claridad el efecto Baldwin como si lo hace EW(CaT).





Caṕıtulo 6

Discusión

En este caṕıtulo se darán las implicaciones de los análisis realizados a lo largo
de esta tesis considerando los objetivos planteados en la sección 3.3.

6.1. Implicaciones dentro del contexto del Eigenvec-
tor 1

El espectro óptico

Se realizó un análisis multicomponente en el óptico con una muestra de ocho
cuasares. Los resultados de esto fueron usados para clasificarlos bajo el contexto
del Eigenvector 1, dando como resultado cinco cuasares de Pob. A y tres de Pob
B.

Algunos núcleos activos de la muestra de esta tesis poseen peculiaridades en
sus ĺıneas de emisión, cuyas componentes son diferentes a las descritas a lo largo
de esta investigación (caṕıtulos 3 y 4), las cuales corresponden a los siguientes
objetos:

J121128.00+095527.2: Perfiles adicionales del doblete [OIII]λ4959, λ5007
ajenos a la NC y a la SB. Poséıan shifts de 2033 km s−1 con respecto al
restframe.

J154340.74+112801.3: Doble componente angosta para Hβ.

J212619.65-065408.9: Perfil de doble lorentziana para Hβ en (tabla 4.4).

El perfil adicional de [OIII]λ4959, λ5007 en J121128.00+095527.2 podŕıa ser
una componente adicional de la NLR (sección 1.2). Mientras que los perfiles de

117
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Hβ de J154340.74+112801.3 y J212619.65-065408.9 podŕıan ser producto de un
sistema binario de agujeros negros (Runnoe et al. 2017 y Zhang and Feng 2016).

El resto de los objetos son bien clasificados bajo los criterios del 4DE1 (des-
crito en el caṕıtulo 3). Shen et al. 2011, 2014 realizaron un análisis de más de
105,000 cuasares del SDSS-DR7 bajo el contexto del Eigenvector 1 utilizando
mediciones automáticas; en dicha investigación fueron analizados los ocho cuasa-
res de la muestra ET. Se compararon las clasificaciones de tanto Shen et al. 2011
como la de esta tesis como se muestra a continuación:

Tabla 6.1: Clasificación de cuasares en el 4DE1

Nombre (SDSS) Bin (Shen et al. 2011) Bin (esta tesis)
(1) (2) (3)

J121128.00+095527.2 A1 A2
J123304.05-003134.1 A4 A3
J123820.19+175039.1 A2 A3
J130835.06-013835.2 B1+ B1+
J143633.75+065655.0 A4 A3
J150739.49+110403.7 B1 B1
J154340.74+112801.3 B1 B1
J212619.65-065408.9 A2 A3

Notas. (1) Nombre en el catálogo SDSS-DR12. (2) Bin de acuerdo con Shen et al. 2011. (3)
Bin de acuerdo con el análisis multicomponente con specfit.

En los objetos de Pob. B se preservó la misma distinción, sin embargo en los de
Pob. A existe un sesgo en la estimación de RFeII

1, la justificación de esto es que
las mediciones automáticas suelen ensanchar las estimaciones de las componentes
de las LIL’s (ejemplo de ello con la muestra ET se hizo en el apéndice A), mientras
que en un análisis multicomponente “paso a paso” con specfit se ajustan más
contribuciones, como pueden ser las componentes azules, y muy anchas de Hβ o
la presencia de HeIIλ4687.

Se observó que las muestras ET y MA21 siguen la secuencia principal del
Eigenvector 1 tal y como se muestra en la figura 5.4. El plano óptico del 4DE1
brinda información sobre las propiedades en el interior de la BLR y del agujero
negro, como pueden ser las masas de los SMBH. Utilizando la ecuación 1.19, la
cual depende del ancho total a media altura de HβBC y la luminosidad en el
continuo a 5100Å, se estimó que las MBH están entre 8.2 ≤ log(MBH) ≤ 9.2,
asimismo sus Lopt son del rango de 44.6 ≤ log(Lopt) ≤ 45.7.

1Shen et al. 2011 utiliza como rango de medición de FeII la región comprendida entre 4434-
4684Å, siendo la misma que se empleó en las estimaciones en el óptico de dicho multiplete en
el caṕıtulo 4.
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La tasa de Eddington da información sobre la acreción ejercida por el disco
de acreción. Un cociente L/LEdd > 1 (denominados acretores super-Eddington)
da una pista de que en el interior de la región de ĺıneas anchas la fuerza de
radiación es mayor a la fuerza gravitacional, como es el caso de los objetos de
las poblaciones A3 y A4. De los ocho cuasares analizados en esta tesis, sólo dos
satisfacen dicha condición (J143633.75+065655.0 y J212619.65-065408.9), ambos
de Pob. A3. Estos poseen una alta emisión de FeII en el óptico (RFeII > 1) y una
contribución considerable del triplete de Calcio (RCaT > 0.4), esto quiere decir
que los núcleos activos con alta acreción tienen flujos de FeII y CaT mayores.

De la propagación de errores en las estimaciones de las propiedades de los ob-
jetos de esta tesis, se encontró que el error asociado a estas mediciones indirectas
es de 1 a 3 ordenes de magnitud. Ejemplo de esto es en la estimación de la MBH ,
Vestergaard and Peterson 2006 determinaron en su análisis una incertidumbre de
1 a 2 ordenes de magnitud, situación que se repite en esta investigación donde el
error de la MBH es de 2 ordenes de magnitud.

De los cuasares estudiados en esta tesis, 4 pertenecen a la Pob. A3, los cuales 3
tienen los valores de L/LEdd más altos de todos los objetos (tabla 5.1) a excepción
de J123304.05-003134.1, el cual es superado por un objeto de Pob. A2 (J121128
.00+095527.2). En cuanto a los objetos de Pob. B, J130835.06-013835.2 al ser de
tipo B1+ presenta la tasa de Eddington más baja (L/LEdd = 0.01), resultado
esperado en el contexto del 4DE1.

En cuanto las masas de los SMBH’s, ésta es mayor en los objetos de Pob B
que los de Pob. A (figura 5.3). No obstante, entre los bins de la Pob. A, existe
un cuasar de tipo A3 (J123820.19+175039.1) cuya MBH es mayor que incluso
un AGN de Pob. A2 (J121128.00+095527.2), siendo los ordenes de magnitud de
logMBH = 8.9 y logMBH = 8.5 respectivamente (tabla 5.1).

El espectro NIR

Se encontró que los objetos de Pob. B de la muestra ET presentan un flujo
de OIλ8446 mayor en comparación con los iones de FeII y CaT (tablas 4.7, 4.11
y 4.12 respectivamente), mientras que en los cuasares de la Pob. A ocurre el caso
inverso; esto está vinculado con las propiedades poblacionales del Eigenvector
1 debido a que los núcleos activos de Pob. A presentan un flujo de FeII mayor
que las de Pob. B. Con respecto a los FWHM, la mayoŕıa de los núcleos activos
de la muestra ET presentaron un FWHM(CaIIλ8662) ∼ 12 % mayor que el
FWHM(OIλ8446). Comparando los FWHM de la muestra total esta tendencia
cambia, mostrando un FWHM(OIλ8446) & FWHM(CaIIλ8662) con una di-
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ferencia de apenas del 11 %. Este resultado puede dar un indicio de que la ĺınea
de OIλ8446 se genera en una región más alejada de la fuente central y de mayor
densidad en comparación con CaT, sin embargo, este sesgo porcentual está den-
tro de las incertidumbres (figura 5.7). Para confirmar esta hipótesis es necesario
realizar estudios de fotoionización con CLOUDY.

Dado que RFeII está relacionado positivamente con RCaT (ecuaciones 5.5 y
5.6) es de esperarse que los objetos de Pob. A presenten RCaT mayores a los de la
Pob. B, haciendo un śımil con RFeII . Sin embargo, los objetos J123304.05-003134
y J123820.19+175039.1 (ambos de Pob. A3) presentan valores de RCaT menores
(0.18 y 0.25 respectivamente) en comparación con J154340.74+112801.3, el cual
es un cuasar de Pob. B1 (RCaT = 0.32). Al tratarse de tres de los 8 objetos
de la muestra analizada en esta tesis, si se intercambia RFeII por RCaT en el
plano óptico podŕıan presentarse inconsistencias en las división de los AGN. No
obstante, el análisis multicomponente y la medición espectral son factores de
sesgo en la estimación de RCaT .

6.2. El efecto Baldwin y la tasa de Eddington

Se encontró una relación entre los cocientes RFeII y RCaT considerando la
muestra total (figura 5.8), esto quiere decir que ambos iones tienen propiedades
f́ısicas semejantes de emisión en la BLR. Después se realizó un análisis estad́ıstico
con EW(FeII) vs RCaT y EW(CaT) vs RFeII para confirmar lo supuesto previa-
mente, sin embargo EW(FeII) vs RCaT no están correlacionados, esto puede ser
debido a que FeII y CaT no comparten mecanismos de ionización o porque la
muestra no es estad́ısticamente significativa como es el caso de Dong et al. 2011,
el cual considero cerca de 4000 núcleos activos. También se hicieron estudios de
las ĺıneas de baja ionización consideradas en este trabajo para estimar el Efecto
Baldwin.

El efecto Baldwin describe una anticorrelación entre el ancho equivalente en
ĺıneas de alta ionización y la luminosidad en el continuo del ultravioleta. Dicho
efecto se encontró en la anticorrelación de la luminosidad a 1450Å y CIVλ1549
(Baldwin 1977, Baldwin et al. 1989, Kinney et al. 1990). Asimismo, se concluyó
que el ancho equivalente de esta HIL disminuye conforme aumenta la emisión de
FeII en los objetos NLSy1 (Sulentic et al. 2000). Dado que este comportamiento
se observa de igual manera con cuasares a alto z, se propuso que los AGN a alto
redshift son más parecidos a los NLSy1. Esto también implica que el BEff está
presente en el 4DE1 (Bachev et al. 2004). Este análisis fue extendido por Dietrich
et al. 2002, en el cual consideró la correlación entre los anchos equivalentes de
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ĺıneas de emisión y la luminosidad en el óptico, el cual la pendiente es mayor
conforme se tienen potenciales de ionización mayores (como se muestra en la
sección 5.4.2).

El estudio de este fenómeno no sólo se restringe a la luminosidad del continuo
en el óptico o ultravioleta, también se indagó sobre esta tendencia con la masa
del hoyo negro (Dietrich et al. 2002, Warner et al. 2004, Dong et al. 2009), el
corrimiento al rojo (Bachev et al. 2004, Warner et al. 2004) y la tasa de Eddington
(Bachev et al. 2004, Warner et al. 2004, Dong et al. 2009, Dong et al. 2011, Patiño
Álvarez et al. 2016). A pesar de los grandes avances sobre las condiciones f́ısicas
que se relacionan con el efecto Baldwin, el origen del mismo es una pregunta que
aún se mantiene abierta hasta nuestros d́ıas.

Korista et al. 1998 y Warner et al. 2004 propusieron que el posible causante
del efecto Baldwin era la metalicidad del cuasar, mientras que Bachev et al. 2004
concluyó que, al ser el Eigenvector 1 dependiente de la tasa de Eddington, éste
podŕıa ser responsable del BEff. Baskin and Laor 2004 llegó a la misma con-
clusión, para ello analizó la HIL CIVλ1549, asimismo determinó que el cociente
L/LEdd aumenta conforme se tienen objetos más luminosos. En otras investi-
gaciones como Dong et al. 2009, usaron esta anticorrelación como evidencia de
que la fotoionización es responsable de la emisión de las ĺıneas de baja ioniza-
ción. Dong et al. 2011 determinó que BEff estaba relacionado con la tasa de
Eddington, y en particular, con las ĺıneas angostas de FeII en el óptico. De este
análisis se encontró una correlación entre EW(FeIInarrowopt (4750Å)). En el estudio

de blazares, Patiño Álvarez et al. 2016 sostiene que la ordenada al origen de la
regresión lineal puede cambiar dependiendo si se estudia a un FSRQ o un cuasar
sin emisión de jets; partiendo de la hipótesis de que la luminosidad del continuo
puede generarse en dos fuentes distintas, una por el continuo ionizante que afecta
a la región de ĺıneas anchas, y otra muy cercana al núcleo del AGN la cual ésta
es alterada por el jet.

Otro posible causante de BEff es que L/LEdd está relacionado con la densidad
columnar de la región de la ĺıneas anchas. Fabian et al. 2006 definió la densidad
columnar de la BLR de la forma NH > 5 × 1023 [L/LEdd] cm

−2, siendo válido
para regiones con un factor de ionización logU ≤ 1 y NH & 1021cm−2.

En resumen, la tasa de Eddington puede ser el detonador principal en el efecto
Baldwin, esto confirmado por Korista et al. 1998, Sulentic et al. 2000, Bachev
et al. 2004, Baskin and Laor 2004 y Dong et al. 2011. Por lo que en esta tesis
se utilizó L/LEdd como principal mecanismo para describir el BEff y la acreción
dentro de la BLR.

Con esto en mente se realizó el análisis estad́ıstico de L/LEdd contra las
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LIL’s. El resultado fue que CaT está correlacionado con la tasa de Eddington
pero FeII no (figura 5.12), por lo que el continuo subyacente de FeII tiene otras
propiedades en su emisión u otros factores, como pueden ser los sesgos en la
medición espectral, los errores en el ajuste multicomponente al utilizar la plantilla
de dicho ion o el tamaño de la muestra (Zamfir et al. 2010 y Dong et al. 2011
estimaron una correlación entre FeII y L/LEdd con una muestra mayor de 400
cuasares). Trabajos como Sigut and Pradhan 2003, Garcia-Rissmann et al. 2012
y Marinello et al. 2020 concluyeron que el hierro una vez ionizado es un átomo
dif́ıcil de modelar debido a su enorme cantidad de transiciones, las regiones donde
éste se emite e incluso los mecanismos de ionización tales como la fotoionización,
colisiones mecánicas y la fluorescencia Lyα.

En la figura 5.12, OIλ8446 no muestra correlación con la tasa de Eddington.
Dietrich et al. 2002 argumentó que las ĺıneas con menor potencial de ionización
son menos susceptibles a este parámetro (como es el caso de esta ĺınea de emisión),
y por tanto al BEff. No obstante, el triplete de Calcio responde a la tasa de
Eddington, aún cuando tiene un potencial de ionización menor al de OIλ8446
(11.9 y 13.6 eV respectivamente, tabla 5.4); la justificación de esto es que presenta
propiedades ajenas a las otras LIL’s de la BLR, siendo más parecidas a las del
FeII.

Finalmente, se determinó que RCaT está correlacionado con la tasa de Ed-
dington mientras que en RFeII no presenta dicha tendencia debido a que tiene
un r ∼ 0.31 y p < 10−2. Con esto se puede especular que el triplete de calcio y
RCaT son mejores parámetros para trazar la acreción de los núcleos activos en
muestras con pocos objetos.

6.3. FeII/CaT como indicador de abundancia de me-
tales

Una de las etapas de la evolución de las galaxias, es el paso por un periodo
denominado nucleośıntesis estelar en el cual se generan supernovas provenientes
de las estrellas más masivas, las cuales generan metales, siendo éstos los que
enriquecen el interior de éstas.

En la nucleośıntesis, las estrellas masivas del orden de 7 ≤ M? ≤ 100 M�
evolucionan a SN II en una escala de tiempo de 107 años; éstas liberan al medio
gaseoso elementos tipo α como son el Mg y el Ca. Se denominan de esta forma
debido a que son resultado de procesos tipo α, los cuales consisten en fusionar
átomos de Helio para generar elementos más pesados. Posteriormente, las enanas
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blancas se transforman en SN Ia produciendo Fe en una escala de tiempo aproxi-
mada a 1 Gyr, el origen de este metal proviene del núcleo de la misma (Hamann
et al. 2004, Sameshima et al. 2020). De acuerdo con los resultados de Dietrich
et al. 2003, la nucleośıntesis comienza alrededor de z ≈ 6− 9, cuando el universo
apenas tiene una edad de 0.5 Gyr.

Por otro lado, se han realizado estudios de evolución qúımica en AGN me-
diante cocientes de ĺıneas de emisión, a continuación se mencionarán algunos
ejemplos:

NV/CIV: ésta es utilizada generalmente como indicador de metalicidades
en estudios en el ultravioleta (Hamann and Ferland 1993, Ferland et al.
1998).

FeII/MgII: se contempló este cociente debido a que relaciona un elemento
producido por una SN Ia y otro generado en una SN II, sin embargo no
se ha determinado hasta ahora una relación entre este valor y z (Dong
et al. 2011, Sameshima et al. 2020). Los motivos pueden ser variados, desde
sesgos por la selección de muestras altamente luminosas (Shin et al. 2019)
o por fenómenos f́ısicos que contribuyan a la creación de Fe.

Ante los resultados insatisfactorios de FeII/MgII se ha buscado otros indicadores
de evolución qúımica en los núcleos activos, siendo un posible candidato FeII/CaT
dado que, al igual que FeII/MgII, relaciona dos metales que se generan en dos
supernovas distintas (SN Ia y SN II respectivamente).

Se estimó que FeII/CaT tiene una anticorrelación tanto con z como con la tasa
de Eddington (figura 5.11). Se tiene que considerar que la muestra total posee un
corrimiento al rojo de un rango entre 0 < z ≤ 1.7, por lo que estos resultados no
describe etapas más allá de 1 Gyr. A pesar de esto, el coeficiente de Spearman y
el valor p muestran una anticorrelación de FeII/CaT con z (r∼0.41, p∼ 10−4).

Como uno de los principales factores del enriquecimiento metálico es el redshift,
se realizó una prueba Kolmogorov-Sminov con FeII/CaT, separando la muestra
en z > 1 para definir alto redshift y z ≤ 1 como bajo corrimiento al rojo; esto
con la finalidad de denotar dos etapas distintas del Universo.

Como se muestra en la figura 6.1, se presentaron más objetos de bajo z,
siendo 20 de z > 1 y 46 de z ≤ 1, no obstante, el estad́ıstico D y el valor p de la
prueba Kolmogorov-Smirnov determinó que FeII/CaT es diferente en dos etapas
distintas del universo (D ≈ 0.43 y p ∼ 10−3). Las medianas de las muestras
separadas y la total poseen valores distintos, por lo que esto da robustez a este
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Figura 6.1: Histograma de FeII/CaT en escala logaŕıtmica comparándola a diferentes corri-
mientos al rojo. Las barras de contorno gris representan la muestra total. Las de color azul
representan los objetos con z < 1. Las de color morado son aquellos con z > 1. La ĺınea sólida
gris vertical representa la mediana de la muestra total, la punteada azul es la mediana de los
núcleos activos cuyo z < 1 y la punteada morada aquellas con z > 1

resultado2.

Esta conclusión tiene sesgos ya que la muestra comprendida por los cuasares
estudiados en el caṕıtulo 4 aśı como la muestra MA21 no son homogéneos en z
ni en Lopt (como se observa en la figura 5.1).

6.4. La relación con el radio y los parámetros f́ısicos

Analizando los cuasares de esta tesis y de MA21 a partir del ı́ndice de Ke-
llerman (con los criterios de Ganci et al. 2019) y el Eigenvector 1 se obtuvieron
las siguientes observaciones:

2La mediana de la muestra total fue mtotal = 0.59, la m que corresponde a los objetos de
z ≥ 1 es de 0.48 y los de z < 1 es de 0.65
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Para la muestra de esta tesis, de los 5 objetos de Pob. A solo 1 era radiode-
tectado, mientras que 3 eran radiofuertes y 1 radiointermedio. En cuanto a
los 3 cuasares de Pob. B, solo 1 fue RL y el resto era RI (tabla 4.1).

En el caso de la muestra MA21, de los núcleos activos de la Pob. A, 28 son
RD, 4 RI y 2 RL. En los cuasares de Pob. B se teńıan 8 RD y 4 RL.

Estos resultados muestran que, si bien todos los objetos de esta tesis cuentan
con emisión en radio, la mayoŕıa son radio detectados (radiocallados), además de
que su ubicación en el 4DE1 no siguen las descripciones en el radio, los cuales
son que los objetos de Pob. A son radiocallados y los de Pob. B radiofuertes.
Particularmente en la muestra de esta tesis, 2 cuasares clasificados como Pob.
A3 (J123304.05-003134.1 y J212619.65-065408.9) eran de tipo RL.

En las correlaciones de las propiedades de la BLR y el ı́ndice de Kellerman
sólo se detectaron correlaciones con el FHMW(CaII λ8662) y la luminosidad en
el cercano infrarrojo (figura 5.10), estos resultados tienen que ver con la relación
masa-luminosidad y de las propiedades poblacionales en el 4DE1 respectivamen-
te. Para corroborar si exist́ıa un cambio sistemático de estos valores a partir de
la emisión en el radio se realizaron pruebas Kolmogorov-Smirnov con los anchos
equivalentes de OIλ8446, CaT y FeII, los FWHM de Hβ y CaIIλ8662, LNIR
y los cocientes RFeII y RCaT . El resultado de este procedimiento es que única-
mente FWHM(CaIIλ8662) y LNIR muestran un cambio sistemático a partir de
la emisión en el radio tanto separando la muestra a partir de logRK = 1 como
utilizando objetos RL y RQ de acuerdo a los criterios de Ganci et al. 2019. Pa-
ra trabajos futuros será necesario tener una muestra homogénea, incorporando
objetos RI y RL.





Caṕıtulo 7

Conclusiones

FeII es un átomo complejo de estudiar debido a su estructura atómica, los
mecanismos de emisión (los cuales no sólo se generan con la fotoionización), las
regiones donde se emite, entre otros sesgos que se han discutido en caṕıtulos
previos. Se ha considerado que el triplete de Calcio, con una estructura atómica
mucho más simple, puede ser un posible trazador de las propiedades de FeII
debido ambos se emiten en la misma región de la BLR, esto de acuerdo con
estudios de fotoionización realizados por Joly 1987.

Se hizo un análisis multicomponente de ocho objetos bajo el contexto del Ei-
genvector 1 mediante el código IRAF, particularmente con la paqueteŕıa specfit.
A pesar de que 3 objetos presentaron componentes no descritas previamente por
la literatura consultada, en general siguen las propiedades de la dicotomı́a pobla-
cional A-B, a excepción de la emisión en el radio, el cual está justificado debido
a que la mayoŕıa de los cuasares estudiados son radiocallados. En la estimación
de las incertidumbres, en el óptico se utilizó el método de cambio de flujo en un
factor de ±2 × rms, en cuanto al NIR se calcularon estos errores mediante las
plantillas de Mart́ınez-Aldama et al. 2015, las cuales fueron generadas mediante
el método Monte Carlo. Se concluyó que el método de cambio de flujo propor-
ciona errores más pequeños y por lo tanto subestimados (como en el caso de la
posición de la lambda central o shift)

Se realizaron análisis estad́ısticos con las ĺıneas de baja ionización estudia-
das en esta tesis, en particular con FeII y CaT con la finalidad de estimar las
propiedades de la BLR, aśı como éstas se relacionan con el BEff y la tasa de Ed-
dington. De este estudio se calculó una correlación entre RFeII y RCaT (r ∼ 0.7,
p ∼ 10−11), no obstante no se determinó si FeII y RFeII están relacionados con
L/LEdd (y por lo tanto con el efecto Baldwin; r ≤ 0.31, p ≥ 10−2), en cambio
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el triplete de Calcio y RCaT muestran un “anti” efecto Baldwin debido a que
presenta una pendiente positiva y un coeficiente de Spearman de r > 0.4. Se ha
estimado previamente de que existe la correlación entre FeII y L/LEdd (Zamfir
et al. 2010, Dong et al. 2011), la diferencia principal entre estos trabajos previos
y en éste es el tamaño de la muestra total, ya que apenas abarca 66 objetos. A
pesar de todo esto, se puede concluir que CaT es un buen trazador de la acreción
de los núcleos activos, esto porque posee una estructura atómica más simple que
FeII y se puede analizar con muestras pequeñas.

No se determinaron correlaciones de las propiedades estimadas de la BLR
con la emisión en el radio, sin embargo, al realizar la prueba K-S en Lopt y
FWHM(CaIIλ8662) se encontró una distinción de estos valores separando la
muestra tanto en logRK = 1 como por los criterios de Ganci et al. 2019 con
objetos RL y RQ. Sin embargo, este resultado está sesgado debido a que la
mayoŕıa de los objetos de la muestra total son radiocallados.

Un resultado importante del análisis estad́ıstico de FeII y CaT fue que el
cociente FeII/CaT es un posible parámetro de evolución qúımica en la BLR de los
núcleos activos. Este resultado fue corroborado mediante la prueba Kolmogorov-
Smirnov separando la muestra total a partir de z = 1, sin embargo la muestra
total no presenta datos a z > 1.7 y la mayoŕıa de los objetos eran de z < 0.1.

7.1. Trabajo futuro

En un trabajo futuro podŕıa ponerse a prueba el cociente FeII/CaT consi-
derando observaciones con un corrimiento al rojo más extenso (z ∼ 5). Existen
varios desaf́ıos si se desea expandir la muestra: (1) se necesitan nuevas observa-
ciones que cubran tanto el óptico como el rango del cercano infrarrojo, (2) las
bandas telúricas en las observaciones por lo cual lo ideal seŕıa realizar observa-
ciones con telescopios espaciales como el James Webb Space Telescope. (3) La
tasa de Eddington puede presentar sesgos por los efectos de selección, por lo que
es necesario incorporar objetos de Pob. B extremos.

Con respecto a los análisis multicomponentes se desea unificar el método
de estimación las incertidumbres, siendo un posible candidato el método Monte
Carlo. También es necesario realizar estudios de fotoionización con CLOUDY
con la finalidad de determinar las propiedades f́ısicas de emisión en la BLR para
producir FeII y CaT.



Apéndice A

Mediciones automáticas con
Splot

Después de corregir el espectro óptico por z (mediante la tarea dopcor de
IRAF ) y de normalizarlo (usando imarith), se realizó una primera aproximación
hacia el esquema del plano óptico del 4DE1, el cual se llevó a cabo con mediciones
automáticas con la rutina splot.

De acuerdo con la tabla A.1, entre cinco cuasares son de Pob. A, dos de Pob.
B y uno en el ĺımite entre los bins A1-B1 (J154340.74+112801.3). Esto contras-
ta con los resultados del caṕıtulo 4, en donde se estimaron 5 de Pob. A y 3 de
Pob. B. Dado que solo se ajustó una componente en Hβ se pueden genera sobre-
estimaciones en la BC. Particularmente, el núcleo activo J123820.19+175039.1
fue catalogado como uno de Pob. B2 por su FWHM(Hβ) = 4336 km s−1 y
un RFeII = 0.60 mediante splot. No obstante, al estimar la presencia de una
componente BLUE, cambia de clasificación a una de Pob. A3.

Se compararon los FWHM obtenidos mediante splot con los resultados de-
terminados con specfit para el perfil completo como el de la BC (tabla A.2).
De forma general, se comprueba una vez más que existe una sobreestimación
en Hβ, siendo más notoria en la BC por los motivos previamente mencionados.
Sin embargo, este análisis preliminar permite acotar los valores del FWHM en
HβBC , aśı como las posibles componentes que se deben considerar dependiendo
del tipo poblacional en el Eigenvector 1.
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Tabla A.2: Comparativa de FWHM(HβBC) entre el análisis con splot y con specfit

∆FWHMfull ∆FWHMBC

Nombre (SDSS) [km s−1] [km s−1]
(1) (2) (3)

J121128.00+095527.2 633 633
J123304.05-003134.1 549 549
J123820.19+175039.1 845 848
J130835.06-013835.2 1468 2124
J143633.75+065654.0 1018 1110
J150739.49+110403.7 976 2080
J154340.74+112801.3 -18 165
J212619.65-065408.9 407 1064

Notas. (1) Nombres en el catálogo SDSS-DR12. (2) Diferencia entre el FWHM medido con
splot menos el FWHM del perfil completo de Hβ estimado con specfit (tabla 4.5). (3)
Diferencia entre el FWHM calculada con splot menos el FWHM(HβBC) calculado con

specfit (tabla 4.4).
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Apéndice B

Starlight

En esta sección se dará una breve descripción del procedimiento para usar el
programa Starlight. El objetivo de este software es modelar la contribución de
la galaxia huésped y aśı poder aislar las ĺıneas de emisión para su análisis, esto
gracias a que tiene una amplia biblioteca de poblaciones estelares precargadas
de distintas edades. En el manual básico se presentan más especificaciones, y se
encuentra en la página http://www.starlight.ufsc.br/ (Cid Fernandes 2007). Este
programa fue usado solamente en J130835.06-013835.2, pues es el único objeto
que muestra las absorciones de la galaxia anfitriona.

Para utilizar este programa, primero se tiene que transformar el formato del
archivo del espectro de .fits a .txt mediante la herramienta wspectext de IRAF.
Posteriormente se utilizaron varios archivos que tienen como objetivo dar las
condiciones iniciales para modelar las ĺıneas de absorción de la galaxia huésped,
los cuales se describen a continuación:

Archivo de entrada: Corresponde al espectro en formato .txt, la primera
columna representa a la longitud de onda en unidades de Å y la segunda
columna el flujo observado.

Starlight también permite una tercera y cuarta columna las cuales describen
el error asociado e indicadores numéricos si se tratan de buenos o malos
pixeles de información, pero estas columnas no son estrictamente necesarias.

Archivo Base: Incluye los directorios de todos los modelos estelares para
estimar la contribución de la galaxia anfitriona. Éstas poseen información
sobre la edad del modelo estelar en años, las metalicidad y los nombres de
los documentos, los cuales contienen los datos de las longitudes de onda y
el flujo de dicho modelo estelar.
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Adicionalmente, se incorporaron 9 modelos de leyes de potencias cuyo ı́ndice
espectral es del rango de 0.3 ≤ α ≤ 3.0. Éstas fueron propuestas en este
trabajo considerando la siguiente ecuación:

Fλ = 1× 1020

(
λ

4020

)α
(B.1)

donde α es el ı́ndice espectral (caṕıtulo 4) y λ la longitud de onda en Å. Se
utilizó la paqueteŕıa de Python llamada pandas1 con la finalidad de calcular
y escribir los archivos .txt en un rango de 90-1× 106 Å.

Archivo Máscara: Este documento contiene las longitudes de onda y los
rangos en Å de las ĺıneas de emisión tales como Hβ, [OIII]λ4959, λ5007,
HeIIλ4687 e incluso Hγ.

Archivo de configuración: Este archivo da información de cuántas itera-
ciones realizará Starlight y la precisión del ajuste. Contiene unas funciones
que están en desuso en sus versiones recientes, como la opción “agregar un
exponente para representar la ley de potencias de un AGN”.

Archivo grid : Éste contiene información del nombre del archivo de entra-
da, las rutas donde se desea almacenar el resultado final, los directorios de
los archivos base, el rango en Å donde se desea ajustar la galaxia anfitrio-
na, la longitud de onda de normalización y la señal a ruido del espectro en
cuestión. También se incluyen cuántos ajustes se desean realizar por cada
iteración, el nombre de los archivos de salida y los nombres de los archivos
del programa previamente mencionado.

Archivo de salida: Éste es creado después de la ejecución de Starlight.
En él conserva información del archivo grid, las contribuciones de cada
modelo estelar (y de leyes de potencias), las iteraciones realizadas, las masas
estelares correspondientes a cada modelo, etc.

Al final del archivo de salida se encuentra una tabla de cuatro columnas:
la primera corresponde a la longitud de onda medida en Å, la segunda es
el flujo correspondiente al espectro original, la tercera indica el espectro
modelo de la galaxia anfitriona (tanto la segunda como la tercera fila están
en las unidades definidas por el flujo del valor de entrada) y finalmente la

1Esta paqueteŕıa permite manejar bases de datos a gran escala sin necesidad de programas
de hojas de cálculo tales como Excel o similares
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cuarta brinda datos sobre el peso estad́ıstico de cada valor2, en el estudio
del cuasar J130835.06-013835.2 sólo se tomaron en cuenta las primeras tres
columnas.

Figura B.1: Sección del archivo salida producto de Starlight, en la primera columna se presentan
las longitudes de onda en Å, la segunda el flujo del cuasar en unidades de ergs−1cm−2Å−1, la
tercera representa la intensidad generada a partir del mismo programa el cual reconstruye la
contribución de la galaxia anfitriona, la cuarta columna es el peso estad́ıstico que le da cada
pixel en el programa, siendo un valor positivo denominado como ”buen parámetro”.

Para estimar la ley de potencias del AGN se tomaron en cuenta los valores
porcentuales de cada plantilla utilizada en el archivo de salida y sumando estas
contribuciones se generó la powerlaw teórica. Con respecto a las ĺıneas de emisión
se hizo una resta del espectro original menos el sintético de la galaxia anfitriona
y después el resultado fue agregado al continuo del núcleo activo. Posteriormente

2El cual es inversamente proporcional al error medido por Starlight, si es mayor a cero
corresponde a un buen valor.
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se guardo esto en un nuevo archivo con extensión “.txt” y finalmente se convirtió
en “.fits” con la herramienta rspectext de IRAF.



Apéndice C

Tablas de ĺıneas espectrales
adicionales

En esta sección se muestran las ĺıneas de emisión y componentes que se con-
sideraron en el análisis multicomponente con specfit en el óptico y cercano infra-
rrojo.

Tabla C.1: Mediciones de HγNC

Nombre (SDSS) W F FWHM shift
[Å] [ergs−1cm−2] [kms−1] [kms−1]

(1) (2) (3) (4) (5)

J121128.00+095527.2 1.6± 0.2 9.1± 1.4 451± 26 42± 4
J123304.05-003134.1 - - - -
J123820.19+175039.1 - - - -
J130835.06-013835.2 - - - -
J143633.75+065654.0 1.1± 0.1 7.5± 0.4 620± 8 30± 5
J150739.49+110403.7 1.5± 0.02 12.8± 0.2 510± 1 31± 1
J154340.74+112801.3 0.8± 0.03 11.9± 0.6 501± 3 −31± 1
J212619.65-065408.9 - - - -

Notas. (1) Nombres en el catálogo SDSS-DR12. (2) Ancho equivalente. (3) Flujo en unidades
de 1× 10−16 erg s−1 cm−2. (4) Ancho total a media altura. (5) Shift.
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Tabla C.5: Perfiles adicionales óptico-NIR

J121128.00+095527.2

Componente W F FWHM shift
[Å] [ergs−1cm−2] [kms−1] [kms−1]

(1) (2) (3) (4) (5)

[OIII]λ5007Sb2 5.51±0.18 34.27±0.27 756±218 -2033±44
[OIII]λ4364Sb2 0.36±0.09 2.08±0.61 756±218 -1989±44

HβNC2 0.62±0.09 3.79±0.50 451±27 -1925±4
HγNC2 0.10±0.04 0.56±0.29 451±27 -1754±4

J123820.19+175039.1

[FeVI]λ5177 2.32±0.17 31.47±2.78 1341±95 253±75

J143633.75+065654.0

Pa8BC 16.71±7.40 36.72±15.75 1683±949 -
Pa8NC 1.27±0.56 2.74±1.17 758±428 -

J150739.49+110403.7

HβSb 0.84±0.60 2.01±0.02 1570±43 -1054±43
HγSb 0.28±0.01 0.79±0.01 1570±43 -996±43

J154340.74+112801.3

HβNC2 1.937±0.06 23.18±0.99 501±3 1577±1
HγNC2 0.788±0.02 11.10±0.58 501±3 1577±1

Notas. (1) Componentes de las ĺıneas de baja ionización encontradas en el análisis óptico-NIR.
(2) Ancho equivalente. (3) Flujo en unidades 1× 10−16ergs−1cm−2. (4) FWHM. (5) Shifts.
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Apéndice D

Siglas y algunas nomenclaturas

Tabla D.1: Siglas y nomenclaturas usadas en esta tesis

Sigla o abreviatura Significado
(1) (2)

AGN Núcleo Activo de Galaxia
BAL-QSO Broad Absorption Line Quasar

BC Componente ancha
BEff Efecto Baldwin
BH Hoyo negro

BLR Región de Ĺıneas Anchas
BLRGs Radiogalaxias de Ĺıneas Anchas
BLUE Componente corrida al azul
BOSS Baryon Oscillation Spectroscopic Survey
CaT Triplete de Calcio
CD Flujo dominado por el núcleo

ENLR Región Extendida de Ĺıneas Anchas
ESO European Southern Observatory
ET Muestra de esta tesis
EW Ancho equivalente

FeIINIR Multiplete de FeII en el infrarrojo
FeIIopt Multiplete de FeII en el óptico
FIRST Faint Images of the Radio Sky at Twenty-Centimeters

FRI Objeto Fanaroff-Riley I
FRII Objeto Fanaroff-Riley II

FSRQ Flat Spectrum Radio Quasar
FWHM Ancho total a media altura
Γsoft ı́ndice de rayos-X suaves.
HIL Ĺıneas de alta ionización
H-R Diagrama Hertzprung-Russell

Notas. (1) Terminolog̀ıa abreviada usada en e texto. (2) Significado.
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Tabla D.1, continuación

Sigla o abreviatura Significado
(1) (2)

IR Espectro infrarrojo
IRAF Image Reduction and Analysis Facility

ISAAC Infrared Spectrometer And Array Camera
Lbol Luminosidad bolométrica
LIL Ĺıneas de baja ionización

LINERs Low-Ionization Narrow-Line Region
LNIR Luminosidad en el cercano infrarrojo en el continuo a 8542Å
Lopt Luminosidad en el óptico en el continuo a 5100Å

MA21 Muestra de Mart́ınez-Aldama et al. 2021
MBH Masa del hoyo negro
NC Componente angosta
nH Densidad electrónica
NH Densidad columnar
NIR Espectro del cercano infrarrojo
NLR Región de Ĺıneas Angostas

NLRGs Radiogalaxias de Ĺıneas Angostas
NLSy1 Galaxia Seyfert Tipo 1 de Ĺıneas Angostas
PCA Análisis de Componentes Principales

Pob. A AGN de Pob. A
Pob. B Agn de Pob. B
QSO Quasi-Stellar Object (cuasar)
RCAT Cociente de flujos de CaT entre Hβ

RD Objeto Radio-detectado
RED Componente corrida al rojo
RFeII Cociente de flujos de FeIIopt entre Hβ
RNIRFeII Cociente de flujos de FeIINIR entre Hβ
RFR Cociente de Fanaroff-Riley
RI Objeto Radio-intermedio

RK Índice de Kellerman
RL Objeto Radiofuerte
RQ Objeto Radiocallado

S/N Índice señal a ruido
SB Componente semiancha

SDSS Sloan Digital Sky Survey
SED Distribución Espectral de Enerǵıa

SIMBAD Set of Identifications, Measurements and Bibliography for Astronomical Data
SMBH Agujero negro supermasivo
SN Ia Supernova de tipo Ia
SN II Supernova de tipo II
Sy1 Galaxia Seyfert Tipo 1
Sy2 Galaxia Seyfert Tipo 2
UV Espectro ultravioleta

VLA Very Large Array
VLT Very Large Telescope

Notas. (1) Terminolog̀ıa abreviada usada en e texto. (2) Significado.



Apéndice E

Longitudes de Onda definidas
en este trabajo

Tabla E.1: Ĺıneas analizadas en la tesis

Ĺınea Longitud de onda [Å]
(1) (2)

OIλ1026 1026.00?
Lyα 1215.67

CIV λ1549 1549.06
MgIIλ2800 2798.75
[OII]λ3728 3728.48

K∗ 3933.00
H∗ 3969.00
Hε 3971.20
Hδ 4102.89
Hγ 4341.68

[OIII]λ4364 4364.44
HeIIλ4687 4687.02

Hβ 4862.68
[OIII]λ4959 4960.30
[OIII]λ5007 5008.24
[FeV I]λ5177 5177.48

Hα 6564.41
Pa24 8333.78†

OIλ8446 8446.00†

Notas. (1) Ĺınea estudiada (aquellas con un ∗ se tratan de las ĺıneas de absorción de
Fraunhofer, las cuales corresponden a Ca+). (2) Longitud de onda. Para el caso de OIλ1026

(śımbolo ?), su longitud de onda fue obtenida de Kam et al. 2014, aquellas con † son de
Mart́ınez-Aldama et al. 2015, el resto proviene de Vanden Berk et al. 2001.
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Tabla E.1, continuación

Ĺınea Longitud de onda [Å]
(1) (2)

CaIIλ8498 8498.02†
CaIIλ8542 8542.09†
CaIIλ8662 8662.14†

Pa12 8750.47†
Pa11 8862.78†
Pa10 9014.91†
Pa9 9229.01†
Pa8 9546.20†

Notas. (1) Ĺınea estudiada. (2) Longitud de onda, aquellas con un † son datos provenientes
de Mart́ınez-Aldama et al. 2015
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versidad Nacional Autónoma de México. Instituto de Astronomı́a, 28.



BIBLIOGRAFÍA 159
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