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Resumen

En la siguiente tesis se realiz6 un estudio de una muestra de galaxias con nucleo activo (AGN)
para estudiar simultdneamente la region central donde se localiza el agujero negro supermasivo y el
resto de la galaxia anfitriona. Para lograrlo, se utilizaron los datos del catastro MaNGA (Mapping
Nearby Galaxies at Apache Point Observatory), el cual, se dedico a observar con la técnica de es-
pectroscopia de campo integral (IFS) a una seleccién de ~10,000 galaxias cercanas (z<0.15). Esta
técnica permite obtener cubos de datos, que estin compuestos por espectros resueltos a lo largo
de un amplio intervalo de longitud de onda que va de los 3,600 a los 10,300 A en cada uno de
los pixeles contenidos dentro del campo de visién observado. Dado que la region més proxima al
agujero negro (el disco de acrecion y la region de lineas anchas) no puede ser resuelta, se usa la
espectroscopia para inferir su cinemdtica y sus propiedades fisicas. Para ello se modelan las lineas
de emision anchas, propias de los AGNs tipo 1 y en este trabajo se desarroll6 una herramienta que
utiliza la intensidad de la componente ancha de Ho para localizarlas en grandes bases de datos y
que actualmente se encuentra publicado en el Montlhy Notices of the Royal Astronomical Society
(Cortes-Sudrez et al., 2022)). Dicha herramienta se utilizé en el Data Release 15 del Sloan Digital
Sky Survey (DR15, SDSS) compuesto por 4636 galaxias, encontrando una muestra de 47 AGNs
tipo 1 (~1% de la muestra inicial). Una vez seleccionada la muestra, se comenz6 con analizar la
region nuclear tomando los espectros integrados de los 3 segundos de arco centrales de los cubos de
datos de MaNGA. Para realizar un correcto andlisis espectral, se sustrajo la componente estelar de
los espectros utilizando dos software con filosofias diferentes: Starlight para espectros unidimen-
sionales y QDeblend3D para cubos de datos y posteriormente se hizo un ajuste a los espectros de
lineas de emision. De éste ultimo paso, se pueden obtener propiedades de las componentes anchas
de las lineas de Balmer como su anchura a la altura media (FWHM) y su luminosidad, a partir
de las cuales se estimaron las masas de los agujeros negros supermasivos (SMBH) encontrando
valores dentro del intervalo 10°°1-1088% M® con errores sistemdticos de (0.27 - 0.57) dex. Estas
masas corresponden a SMBH de baja masa e intermedia. También se estimaron sus cocientes de
Eddington (log Rgqq) definido como el cociente de las luminosidades bolométrica y de Eddington,
el cual es un pardmetro proporcional a la relacién masa-luminosidad y esta fuertemente relacionado
con la acrecién de material en el agujero negro. Los valores obtenidos se encuentran en el interva-
lo -4.03<log Rgqq <-0.76, teniendo 7 objetos con alta acrecion (-0.1<log Re4q<0). Asi mismo, en
Cortes-Sudrez et al., 2022 se recopil6 la informacion de la muestra seleccionada en diferentes lon-
gitudes de onda para estimar sus luminosidades: del catalogo WISE (Wide-Field Infrared Survey

Explorer) para el infrarrojo, de FIRST (Faint Images of the Radio Sky at Twenty-Centimeters sur-



vey) y NVSS (National Radio Astronomy Observatory Very Large Array Sky Survey) para el radio
continuo, y usando ROSAT (ROentgen SATellite catalog) para los rayos X. A partir de la lumino-
sidad en radio se identificaron 5 HERG (radiogalaxias de alta excitacién) y 4 LERG (radiogalaxias
de baja excitacion), tres mostrando evidencia visual de radio-jets en los mapas tomados por FIRST.
También se compararon las luminosidades en el 6ptico, la luminosidad de la componente ancha de
Ha, Lyggce, y la luminosidad de [O11]A5007, L[om], con las luminosidades en el radio, rayos X
e infrarrojo. Encontramos que la Lygpc proveé correlaciones similares que Lioyyy. La correlacion
con la emision de la region de lineas anchas es esperada dada la proximidad que tiene con el agujero
negro supermasivo. Como resultados complementarios, se encontr6 que 84 % de los AGNs tipo 1
reportados muestran un grado de variabilidad en el perfil y la intensidad de sus componentes anchas
al comparar dos espectros observados a diferente época (SDSS y MaNGA de entre 3 y 16 afios).
También se utilizaron los indices espectrales, I e Iy, para clasificar los espectros de AGN tipo 1
segun diferentes niveles de contribuciéon de AGN-galaxia anfitriona. Para Iz se mide la presencia
de la linea de absorcién de Call H siendo muy intensa cuando se tiene baja presencia del AGN
y domina el espectro estelar de la galaxia afitriona y para I5 se mide la presencia de la compo-
nente ancha de Hf3, estando presente cuando el AGN domina el espectro y la contribucion estelar
de la galaxia anfitriona es muy baja. A partir de estos indices, se clasific la muestra en 9 objetos
dominados por el AGN, 24 dominados por la galaxia anfitriona y 14 con ambas contribuciones a
los que denominamos intermedios. Encontramos que este sistema de clasificacion tiene correlacion
con varias parametros de los AGNs como la luminosidad en el continuo a 5100A, la tasa de acre-
cion, la contribucion nuclear en el flujo total de la galaxia, entre otros. También se encontré que
la variabilidad de los espectros correlaciona con los cocientes de Eddington encontrando que los
objetos con mayor variabilidad son los que tienen mayores tasas de acrecion.

En Hérnandez-Toledo, Cortes-Sudrez et al. (2023) y del cual soy segundo autor, se estudio la
incidencia de fusiones galicticas en estos 47 AGNs tipo 1 mas 236 AGNss tipo 2 (encontrados en
Cortes-Suarez et al., 2022) y otros mecanismos que pueden encender a un nucleo activo. Se estudia-
ron las propiedades fisicas globales de sus galaxias anfitrionas como, su masa estelar, color y tipo
morfoldgico y se compararon con las de una muestra control compuesta por el resto de galaxias del
DR15 que no tienen nicleo activo. Se hizo una comparacién directa de éstas propiedades asi como
después de realizar una correccion por volumen ya que la muestra de MaNGA no es representativa
del Universo local. En ambas comparaciones, se encontré que los nucleos activos se localizan en
galaxias de tipo temprano, de colores mds rojizos y con las de mayor masa estelar. En cuanto al
encendido del nicleo activo, se utilizaron dos métodos para identificar cuantas de las galaxias estan
en un estado de fusion o no. Se aplicé en las galaxias con nicleo activo asi como en otra mues-
tra control con las mismas distribuciones en masa estelar, tipo morfolégico, color y corrimiento al
rojo pero sin nucleo activo. El primer método es el Linear Discriminant Analysis (LDA), el cual
considera 7 indicadores fotométricos a partir de los cuales se puede identificar si una galaxia esta



perturbada por una fusién o no utilizando imédgenes de SDSS en la banda r. El otro método fue
visual, buscando huellas de mareas utilizando imdgenes de SDSS y de DESI Legacy Survey (Dark
Energy Spectroscopic Instrument) en la banda r. Se encontré que hay una fraccién més alta pero
estadisticamente significativa de fusiones importantes en nuestra muestra combinada de AGNss tipo
1 y 2 en comparacién con la muestra de control sin AGN, apoyando la idea de que un mecanismo
externo a través de la fusidon de galaxias puede inducir la actividad AGN observada. Asi mismo,
se encontré que mas de la mitad de las galaxias que tienen AGN son barradas en contraste con la
muestra de control. Por lo tanto, las barras también pueden ser un mecanismo (interno) de activa-
cion de AGN. En esta tesis, ademads, se describe un estudio cualitativo de mapas de velocidad y de
lineas de emision extraidos de Marvin, el cual, es una herramienta especificamente disefiada para
visualizar y analizar los datos de MaNGA. En dichos mapas pudimos notar perturbaciones tanto en
la cinemaética de las galaxias anfitrionas como en la emisiéon de Hoe que pudieron ser debido a la
presencia del nicleo activo.

La muestra completa de AGNs tipo 1 se derivé del dltimo Data Realease de MaNGA (DR17
de SDSS), compuesto por 10,225 galaxias, encontrando 103. En esta tesis se presenta el andlisis
preliminar de esta muestra completa de AGNs de lineas anchas. Se incluye el reporte de sus pro-
piedades globales tanto de la region nuclear siguiendo el andlisis del primer articulo, como en la
galaxia anfitriona tal y como se realiz6 en el segundo articulo. Como trabajo a futuro planteamos
publicar el andlisis para esta muestra asi como la bisqueda de més correlaciones entre la regién de

lineas anchas y las galaxias anfitrionas de los AGNs tipo 1.
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1 Introduccion

En el Universo existen diferentes objetos de estudio, desde el nivel de particulas y moléculas
elementales (con masas de 107" kg) hasta los superciimulos de galaxias mas grandes (con ma-

sas de 10°°

kg), siendo el mismo Universo el objeto de estudio més grande. Cada uno de estos
objetos se investiga en dreas especificas de la Astronomia y se pueden estudiar utilizando diver-
sas longitudes de onda del espectro electromagnético, como radio, infrarrojo, Optico, ultravioleta,
rayos X y rayos gamma. Cada longitud de onda proporciona informacién dnica sobre las propie-
dades y caracteristicas de los objetos celestes. En el caso de las galaxias, que de manera general
pueden describirse como el conjunto de gas, polvo y estrellas unidas gravitacionalmente dentro de
un halo de materia obscura, pueden ser vistas a todas las distancias hasta donde alcanzan nuestras
observaciones. Aun mads lejos podemos ver cuasares: la luz de los cuasares més distantes que se
han observado hasta ahora se emiti6 cuando el Universo tenia ~670 millones de afios (Wang et al.,
2021) y ~690 millones de afios (Banados et al., 2018)). El descubrimiento de éste tipo de objetos a
edades tempranas del Universo es importante en el estudio de los agujeros negros supermasivos y
la relacion que tienen con su galaxia anfitriona. Las relaciones de escala que existen entre algunas
propiedades de la galaxia anfitriona como su masa estelar total, 1a masa estelar del bulbo y la dis-
persion de velocidades (por mencionar algunas) con la masa del agujero negro supermasivo, han
llevado a pensar que todas las galaxias poseen agujeros negros supermasivos, y que éstos crecen y
coevolucionan con su galaxia anfitriona (Ferrarese y Merritt, 2000; Kormendy y Ho, 2013). El co-
mo se relacionan ambos sigue siendo tema de estudio ya que actualmente el porcentaje de agujeros
negros activos es considerablemente menor comparado a edades tempranas del Universo (Netzer,
2013).

En esta tesis se llevd a cabo la busqueda de galaxias con nucleo activo dentro de la muestra de
galaxias con espectroscopia de campo integral (Integral Field Spectroscopy por sus siglas en inglés,
IFS) del proyecto MaNGA (Mapping Nearby Galaxies at Apache Point Observatory, Sloan IV) y
después se busco evidencia de los posibles efectos que éste produce en las galaxias anfitrionas. A
lo largo de este primer capitulo se dard una repaso general de los nucleos activos, que son, como
se clasifican, como se encuentran y que propiedades podemos estimar de ellos. Asi mismo, se
describen los posibles efectos que pueden tener sobre su galaxia anfitriona, que evidencias se tienen
de su coevolucién y que pardmetros fisicos de las galaxias anfitrionas pueden verse afectadas por

un nucleo activo.



1.1. Nicleos Activos de Galaxias y sus propiedades

Un Nucleo Activo de Galaxia (AGN, por sus siglas en inglés) es la manifestacion observada de
la acrecion de gas hacia un agujero negro supermasivo (Super Massive Black Hole por sus siglas en
inglés, SMBH). Este proceso genera emision térmica y no térmica que, de acuerdo a Brecher et al.,
1977}, Antonucci, 1993} Urry y Padovani, 1995; Netzer, 2015; Hickox y Alexander, 2018, poseen

las siguientes propiedades:

= Emiten en todo el espectro electromagnético, desde el radio hasta los rayos gamma.

» La regién emisora es de alta luminosidad. Comprende valores de entre 10° a 10%7 erg s~ !.

La acrecion es un proceso altamente eficiente (5-42 % de la masa es convertida en emision,
dependiendo de la geometria). Debido a esto, los AGNs son los objetos no explosivos mas

luminosos que se encuentran tanto en el Universo cercano y hasta z~7.

= Variabilidad en todos los intervalos espectrales, en todas las escalas de tiempo y con un
intervalo muy grande de amplitudes.

= Laregion donde se genera la emisidon es compacta, con tamafios menores a los 10 pc y tiene

un ntcleo Optico brillante.

= Se tienen dos tipos de emisiones: las térmicas (o de cuerpo negro) que son responsables de la
emision conocida como “joroba azul” y que es observada en el ultravioleta y el 6ptico y, las
no-térmicas (dada por electrones libres interactuando con nucleos atdmicos o campos mag-
néticos) que tienen excesos en las regiones espectrales correspondientes al radio, infrarrojo,

ultravioleta, rayos X y en ocasiones, rayos gamma.

= Poseen lineas de emisi(’nﬂ con anchos en velocidad del orden de varias centenas a miles de
1

kms™.
La emisidn en las diferentes regiones espectrales pueden explicarse usando las siguientes com-

ponentes observables constitutivas de un AGN:

1. Una fuente central de continuo ionizante. La acrecién de gas produce un disco de material,
Opticamente grueso (llamado “disco de acrecién”), el cual, emite en el ultravioleta y el dptico.

El espectro muestra aproximadamente una ley de potencias. (Accretion Disc, figura[I.T).

2. Una region de emision de lineas anchas (Broad Line Region - BLR), que se identifica con
una region de gas denso con velocidades altas, situada entre 0.1 y 1 pc de la fuente central
(Broad Line Region, figura[I.1).

"En algunos blazares como los objetos BL Lac, subtipo de AGN, puede incluso no verse ninguna linea de emisién

debido a que el jet relativista apunta casi directamente hacia la Tierra.
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3. Unaregién de emision de lineas delgadas (Narrow Line Region - NLR), que se identifica con
una regién de gas de baja densidad y con velocidades menores a las presentes en la BLR,
situada entre 10 y 100 pc de la fuente central (Narrow Line Region, figura[I.I).

4. La emision observada en el infrarrojo proviene de una region externa conocida como "toro
de polvo". Esta absorbe y reemite la radiacion proveniente de las regiones internas (Dusty
Absorber, figura[l.1).

5. La emisién no térmica se encuentra asociada a emision colimada de un plasma que usual-
mente presenta una estructura caracteristica de chorros (jets) o 16bulos dobles a distancias de
kpc o Mpc de la fuente central. A los objetos que presentan este tipo de emision se les conoce
como Radio emisiores. Frecuentemente se observa también una fuente compacta de radio en

el nicleo a escalas de parsec (Jet, figura [L.T)).

6. La joroba de reflexion en rayos X se origina por efecto Compton inverso (curva morada, figu-
ra[l.2). Los fotones dentro un material dpticamente grueso, como el disco de acrecién, tienen
una probabilidad de dispersarse en un electrén y, por lo tanto, rebotar. A energias mas altas,
la reflexion ya no es eléstica. Los fotones se reflejan, pero no emergen con la misma energia
con la que inciden. Esto da lugar a la joroba donde los fotones de menor energia se absorben
fotoeléctricamente y los fotones de mayor energia se dispersan (predominantemente)(Done,
2010).

Un ejemplo de como se observa la distribucion espectral de energia (SED por sus siglas en in-
gles) de un AGN y su descomposicion en las diferentes fuentes que lo conforman se puede apreciar
en la figura[[.2]

Se estima que el 10% de las galaxias tienen un nucleo activo, y de ese porcentaje solo el 1%
son objetos radio emisores (e.g., Kauffmann et al., 2003 Ho et al., |1997; Ho et al., 2008). Es po-
sible que algtin subtipo de AGN no posea alguna de las caracteristicas observables, sin embargo,
siempre se satisfacen los puntos 1y 3. De lo anterior, la clasificacion en subtipos de los AGN busca
caracterizar las condiciones fisicas de estos objetos (Lawrence, 1987), mds que su apariencia obser-
vable. Una de las més utilizadas divide a los AGN en dos grandes grupos, con base en su emision
en radio: radio fuertes y radio callados (Urry y Padovani, [1995), actualmente denominados jetted
y no jetted (Padovani et al., 2017). De manera alternativa, se suele separar a los AGN dependiendo
del ancho de sus lineas de emision. Asi, un AGN cuyo espectro muestra lineas anchas y delgadas se
clasifica como AGN tipo 1, mientras que uno que solamente muestra lineas delgadas es un AGN de
tipo 2 (e.g., Khachikian y Weedman, |1974; Lawrence, |1987)). Las anchuras de las lineas delgadas
corresponden a velocidades menores a 1,000 km s~ mientras que las lineas anchas corresponden
a velocidades que pueden llegar hasta los 10,000 km s~! (Antonucci, 1993) (ver figura .

Asi mismo, hay una gran variedad de AGNs tipo 1 que se diferencian por la presencia de com-

ponentes anchas en todas las lineas de recombinacion del hidrégeno, por el perfil de estas lineas y

10
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Figura 1.1: La imagen muestra las diferentes componentes de un AGN y como nuestro dngulo de

radio-quiet (RQ) AGN

vision determina el tipo de AGN que estamos viendo de acuerdo al modelo unificado de Antonucci,
1993, Crédito de la imagen: Beckmann y Shrader, 2012,

por el nimero de dichas componentes presentes alrededor de una linea en particular. Estas pueden
ser subclasificadas como Seyfert 1 si presentan tanto componente ancha tanto en HB como en Ha,
Seyfert intermedias si solo se observa la componente ancha de Hor o la componente ancha de Hf3
es poco intensa (Osterbrock, [1989), Seyfert tipo 1 de lineas delgadas (Narrow Line Seyfert Type 1
- NLSy1) cuando el perfil de la linea ensanchada es similar al de una linea angosta y de doble pico
(Double peak) si presentan mas de una componente ancha alrededor de las lineas de recombinacién
del hidrégeno. Uno de los esquemas que ha resultado muy eficiente en la organizacion de la diver-
sidad de los AGNs es el llamado Eigenvector 1 (E1; p.ej. Boroson y Green, 1992} Sulentic et al.,
2000; Marziani et al., 2022). E1 E1 es un espacio de pardmetros a distintas longitudes de onda, des-
de los rayos X, pasando por el UV y hasta el 6ptico. El plano 6ptico relaciona la intensidad de Fe
I1, definida como el cociente entre los anchos equivalentes de Fe IIA4570 y la componente ancha
de HB, Rgei= EW(Fe I)/EW(HJ), y la anchura total a la altura media (FWHM) de la componente
ancha de H. En este plano 6ptico se distinguen dos grandes poblaciones de AGNs: A y B (ver p.ej.
las figuras 1 y 2 de Sulentic et al., 2002). Los objetos de poblacién A se caracterizan por mostrar
un perfil Lorentziano en sus lineas anchas el cual también se ajusta mejor en las NLSyl, tienen

anchos menores a los de la poblacién B (< 4000 km s~ ') y la presencia de lineas de emisién de Fe
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Figura 1.2: Representacion esquematica de la distribucién de espectral energia (SED) de un AGN
no obscurecido (curva negra), separado en sus principales componentes fisicos (curvas de colores)

y comparadas con el SED de una galaxia pasiva (curva cyan). Crédito de la imagen: Collinson et al.,
2017,

II. La gran mayoria de los objetos de poblacién A son radio callados, en cambio, los de poblacién
B tienen una fenomenologia parecida a la de los objetos radio emisores, las lineas anchas se ajustan
bien con perfiles gaussianos (como las Seyfert 1), los anchos de las lineas son mayores que los de
poblacién A (>4000 km s~!) y no muestran emisién de Fe II en sus espectros. Los objetos de do-
ble pico son en su mayoria radio emisores que estdn siendo vistos a una inclinacién relativamente
grande en direccion al radio jet (fuentes de radio de amplio espectro), por lo que se cree pertenecen
a la poblacion B. La fraccion de AGNs con este perfil de doble pico es muy pequefio, incluso més
pequefio que la fracion de AGNs radio emisores y solo han sido observados en nicleos activos
de muy baja luminosidad. Los intentos mds satisfactorios para ajustar perfiles de doble pico estdn
basados en un modelo donde la fuente principal de ionizacién y calentamiento del gas estd afuera
del disco de acrecion (modelos de disco). Algunos de estos modelos fueron propuestos porSulentic
et al., |1998| basados principalmente en el trabajo de Chen y Halpern, |1989, quienes fueron de los
primeros en estudiar estos perfiles.

Antonucci, 1993 propuso otro modelo geométrico para tratar de unificar a todos los AGNs.
Explica que las diferencias entre los subtipos se deben a efectos de orientacion. Esto quiere decir
que, para AGNs Tipo 1, el observador puede ver la emision directa del disco de acrecién alrededor
del agujero negro supermasivo mientras que, en AGNs tipo 2, el campo de visién del observador

es bloqueado por la presencia de una estructura toroidal de gas y polvo. Como resultado, el tinico
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Figura 1.3: Espectro optico compuesto de AGNss tipo 1 (azul) y tipo 2 (rojo) de SDSS, con las prin-
cipales lineas de emision destacadas. Se puede observar en el espectro del AGN tipo 1 la presencia

de lineas anchas en las lineas de Balmer Ho y HB. Crédito de la imagen: DiPompeo et al., 2018,

identificador 6ptico de la actividad de AGNs es la emision de lineas prohibidas producidas en
material extendido fuera de la regién de las nubes pero siendo iluminado y fotoionizado por el
nicleo obscurecido. En la figura [I.1] se puede ver el modelo unificado simple y los subtipos de
AGNs que se observan dependiendo del dngulo de inclinacién. Si bien, funciona a primer orden,
no es capaz de explicar la existencia de AGNs tipo 2 “puros”, es decir, que no tienen una region de
lineas anchas obscurecidas (Laor, 2003)).

Con respecto a la variabilidad, ésta ha sido observada en mayor o menor medida en todos los
AGNs tipo 1 con una tendencia a tener variaciones mds rapidas a altas energias. En los AGNs ti-
po 2 también se ha observado variaciones pero en rayos-X duros. La variabilidad encontrada en
diferentes frecuencias nos da pistas importantes sobre la fisica de la fuente de radiacion central
(Netzer, 2013)). Por ejemplo, se propone que las variaciones en rayos-X se deben a inestabilidades
en la corona del disco y las variaciones encontradas en el dptico estarian relacionadas a inestabi-
lidades en las partes mds extendidas, frias y Gpticamente gruesas del mismo disco. Esto llevaria a
pensar que las variaciones en ambas regiones estarian correlacionadas, lo cual es cierto pero no en
todos los objetos. De hecho, no es muy clara la correlacion de la amplitud y la escala de tiempo
de la variabilidad entre las frecuencias donde se observa. El estudio de diferentes curvas de luz
multibanda parecen mostrar indicios de que el impulsor de la amplitud de la variabilidad es la masa
del agujero negro supermasivo. Se ha observado que los AGN con SMBH de baja masa muestran

mayores variaciones de amplitud en todas las longitudes de onda en comparacion con los objetos
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que contienen SMBH mds masivos. También se ha visto una muy débil dependencia entre la pen-
diente del continuo 6ptico y la amplitud y la escala de tiempo de la variabilidad pues la mayoria
de los AGNs conservan el mismo color durante las etapas de baja y alta actividad. En cuanto a la
variabilidad observada en el radio y los rayos gamma, ésta se puede deber a los procesos relacio-
nados con los jets relativistas. En el caso de la varibilidad observada en el cercano infrarrojo (NIR,
principalmente banda K) se interpreta como el resultado del calentamiento del polvo nuclear por
la principal fuente de radiacién variable. También se han observado variaciones en las lineas de
emision anchas en todos los AGNs tipo 1 que han sido monitoreadas durante periodos de tiempo
largos. Se cree que estos son el resultado directo de las variaciones del continuo UV. De hecho,
las variaciones en éstas lineas y el continuo estdn fuertemente correlacionadas. El patrén general
es que, el aumento (o disminucién) en la luminosidad de casi todas las lineas de emision anchas
es seguido por un aumento (o disminucién) de la luminosidad en el continuo. Esta es la evidencia
mas fuerte y clara de que la fuente de ionizacién y calentamiento del gas de la BLR es el conti-
nuo ionizante central. El lapso de tiempo entre la variacién del continuo y la variacién de la linea
proporciona una estimacion simple del tamafio de la BLR. El método llamado mapeo de reverbe-
racion (RM, Blandford y McKee, |1982) mide los tiempos de retraso que hay entre la variacién de
una linea ancha y la variacion del continuo para obtener informacion sobre la distribucion del gas,

la distribucion de ionizacidn y la cinemadtica del gas.

1.2. Importancia del estudio de los AGNs

Es ampliamente aceptado que la mayoria de las galaxias albergan un agujero negro supermasivo
en la regién nuclear. En el contexto cosmoldgico, un tipo especifico de AGN, los cudsares con
altas tasas de acrecidn (extreme Population A quasar [xA]), pueden ser utilizados como candelas
estandar cubriendo épocas cdsmicas que van desde el presente hasta ~ 1 Giga afio después del Big
Bang debido a sus propiedades y que son féciles de distinguir de otros AGNs tipo 1 (Dultzin et al.,
2020; Czerny et al., 2021). En el contexto evolutivo de una galaxia, la conexion de la actividad
nuclear con la galaxia anfitriona juega un papel importante. Las relaciones de escala entre la masa
del SMBH y las propiedades estructurales de sus galaxias anfitrionas podria ser un indicador de que
ambos procesos estan fisicamente vinculados y estarian coevolucionando. Por ejemplo, la evolucion
de la funcion de masa de galaxias con la funcion de luminosidad del cudsar (Caplar et al.,|2015) o la
relacion lineal entre la masa del bulbo y la masa del SMBH (Ferrarese y Merritt, [2000; Kormendy
y Ho, 2013)). De igual forma, ha sido sugerido que los outflows causados por la actividad nuclear
son responsables del enriquecimiento de metales en el medio intergalactico, asi como el apagado de
la formacion estelar de toda la galaxia (retroalimentacién negativa, Kauffmann y Haehnelt, [2000;
Morganti, [2017).
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1.3. Identificacion de AGNs

La identificacion de AGNs en general utiliza lineas de emision que emergen del gas que es foto-
ionizado por el continuo nuclear ionizante. Con los diagramas de diagndstico BPT (Baldwin et al.,
1981)) y el diagrama WHAN (Cid Fernandes et al., 2010) se puede identificar la fuente que origina
la emisién con cocientes de lineas, ubicdndola en una region especifica dentro de cada diagrama.
Las poderosas fuentes de emision pueden ser regiones de formacion estelar, shocks, emision de
estrellas post-AGB y un nucleo activo y, aunque suelen funcionar bien en la mayoria de los casos,
en oasiones la fuente de emision puede llegar a ser una mezcla de las mencionadas anteriormen-
te, haciendo complicada la correcta clasificacion. Otro punto negativo es que, al ser métodos que
utilizan cocientes de lineas de emision, es necesario hacer el ajuste correcto de las lineas delga-
das ([N11], [St], [O111], Her, HB) lo cual implica hacer la sustraccion estelar para tener una mejor
visualizacion. Este proceso puede llegar a ser degenerado ya que no se tiene la certeza de que la
solucién de continuo de AGN + espectro estelar sea la tinica. Tampoco consideran la presencia de
las componentes anchas de las lineas de Balmer que también deberian ser ajustadas y sustraidas
para considerar unicamente el flujo de las componentes delgadas. Es por estas razones que estos
métodos funcionan bien para identificar a los AGNs tipo 2 pero no a los AGNss tipo 1. Por otro lado,
las lineas anchas tampoco son féciles de identificar ya que pueden presentar perfiles muy comple-
jos. Su forma y ancho dependen, entre otros pardmetros, de la geometria de la BLR, de los efectos
de oscurecimiento, de la superposicion de diferentes regiones y de la anisotropia de las nubes. Ade-
mas, el campo de velocidades observado podria ser una superposicion de diferentes componentes,
como movimientos Doppler, turbulencia, choques, flujos de entrada/salida y rotacién, de modo que
el perfil final sea una convolucién de todos los mencionados (Sulentic et al., 2000; Zamfir et al.,
2010; Marziani et al., 2018]). Algunos de los intentos mas recientes para identificar AGNs tipo 1 uti-
lizando espectros del Sloan Digital Sky Server Data Release 7 (SDSS DR7, Abazajian et al., 2009)
son los siguientes. Stern y Laor, 2012 implementaron un método de cociente de flujo alrededor de
la regién Hex, interpretando el exceso de flujo sobre un continuo interpolado a la presencia de una
linea ancha. Oh et al., |2015| propusieron la estimacién de un cociente de flujo considerando una
banda espectral y un continuo adyacente, refinando atin mas sus criterios para recuperar AGNs tipo
1 de baja luminosidad. Tanto Stern y Laor, 2012/ como Oh et al., 2015, realizaron una sustraccién
de componente estelar a los espectros como parte de sus metodologias. Con la llegada de los estu-
dios que utilizan la técnica de espectroscopia de campo integral (IFS), son posibles métodos més
detallados para identificar y analizar nucleos activos (en particular, AGN de tipo 1) y su relacion
con las galaxias anfitrionas. Entre los intentos de identificar AGN se encuentran Rembold et al.,
2017|y Sanchez et al., 2018, los cuales, utilizaron diagramas BPT y WHAN en el MPL-5, que con-
tiene 2792 galaxias. Mientras que Rembold et al.,|[2017| consideran solo candidatos por encima de
la linea de Kewley (Kewley et al.,|[2001) en el diagrama BPT de [NI1] y con EW(Ha)>3, Sinchez
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et al.,|2018| consideran todos los candidatos por encima de las lineas de Kewley en los tres diagra-
mas BPT ([N11], [O1] y [S11]) pero con un umbral més relajado en EW(Ha) (>1.5). Identificaron
62 y 98 AGN, respectivamente, independientemente de si eran AGN tipo 1 o 2. Por el contrario,
Wylezalek et al., [2018; Wylezalek et al., 2020 aprovecharon los datos de IFS al construir diagra-
mas BPT espacialmente resueltos, identificando 308 candidatos a AGN en la misma muestra. Mds
recientemente, Comerford et al., 2020 realizé un cruce de datos del MPL-8 (6261 galaxias) con
otros catdlogos de AGNs pero en diferentes longitudes de onda, encontrando 406 AGN, la mayoria
de ellos identificados como fuentes de radio. En el capitulo 3| presentamos un método para iden-
tificar AGN tipo 1 utilizando espectros de una sola dimensién (Cortes-Sudrez et al., [2022)). Este
es un método "no invasivo'que evita la sustracciéon de la componente estelar de la galaxia de los
espectros Opticos y considera solo la prominencia de la componente ancha de la linea de emision
Ha para un cociente sefial a ruido (S/N) determinado. El método se aplic6 en la muestra de datos
MaNGA DRI15 (MPL-7) asi como en los datos del SDSS DR7, mostrando resultados comparables

a los métodos mencionados anteriormente.

1.4. Propiedades fisicas de los AGNs

Como se ha mencionado, los AGNs emiten luz en todo el espectro electromagnético. Cada
region ha sido estudiada a detalle para tratar de comprender los diversos fendmenos fisicos que
originan su emision. Dado que los cubos de datos de MaNGA fueron observados en el intervalo de
3,600A-10,300A, vamos a enfocarnos en las propiedades observadas en el intervalo del 6ptico.

Una caracteristica propia de los AGNs es la presencia de lineas de emision ensanchadas debido
a efecto Doppler por la rotacién de regiones de gas cercanas al agujero negro supermasivo a altas
velocidades (ver figura[I.4). Se han definido dos regiones que se diferencian por el ancho de veloci-
dad de las lineas de emision: la region de lineas anchas y la regién de lineas delgadas. Este cambio
de velocidad se da por la cercania al agujero negro supermasivo, siendo la BLR la region maés
proxima a éste. Debido a lo anterior, se han logrado deducir varias propiedades del agujero negro
supermasivo asumiendo que se trata de un sistema virializado. De este modo, la masa del agujero
negro se obtiene a partir de conocer el tamaiio de la region donde se emiten las lineas anchas, Rp| R,
y la dispersion de velocidades que hay en esta region Mpy = vZ Rprr (Ho, [1999; Wandel et al.,
1999; Kaspi et al., [2000). Algunas de estas variables se pueden medir directamente, como Rprr a
partir de la técnica de mapeo de reverberacion (Peterson, |1993)), pero cuando no es posible hacerlo,
se utilizan correlaciones empiricas. Kaspi et al., 2000 encontraron una relacién entre el tamaiio de
la region de lineas anchas y la luminosidad del continuo en el 6ptico (Lsjgg) pues asume que, a
esta longitud de onda, la luminosidad estd siendo generada principalmente por el agujero negro.
Sin embargo, puede haber una importante contaminacién estelar que debe ser aislada. En el caso
de la dispersion de velocidades, ésta puede ser derivada del ensanchamiento Doppler de las lineas
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Figura 1.4: Ensanchamiento de las lineas de emisién por el movimiento rotacional de las nubes de

gas cercanas al agujero negro supermasivo.

anchas. Dado que en la BLR las densidades son muy altas, las lineas anchas solo pueden emerger
de las lineas permitidas, como las lineas de recombinacién del hidrégeno en el 6ptico. Se suele
utilizar el ancho total a media altura (Full Width at Half Maximum - FWHM) de la linea de Hg
ya que, a diferencia de la linea de Hy, ésta suele estar aislada. Sin embargo, cuando esta linea no
es visible se puede utilizar la linea ancha de Hy. De hecho, para AGNs de baja luminosidad, esta
linea es siempre visible a diferencia de la linea de Hg (Netzer, 2013). Vestergaard y Peterson, 2006
propone una relacion para derivar las masas de los agujeros negros apartir de la linea ancha de Hg,

la cual es:

log(Mpu/M®) = (6,91 £0,02) +log

FWHMyg \*( ALsio \* Ll
1000 km s~! 10 erg s—! (1.D

Mientras que Greene y Ho, 2005/ proponen una relacion pero utilizando la linea ancha de Hy:

2,06+0,06 0,55+0,02
FWHMH“)’L ( Lo )7i/M® (1.2)

Mru = (2.007940 « 100 ( 2 THe _he
BH = (2,007930) 1000 km s~ 10% erg s~ !

Ambas relaciones (VP06 para Vestergaard y Peterson, 2006|y GHOS para Greene y Ho, [2005|de
ahora en adelante) pueden ser utilizadas para hacer una estimacion indirecta de la masa del SMBH.

Sin embargo los resultados pueden variar ya que se pueden encontrar diferencias significativas
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entre los FWHM de Ha y HP3, lo cual sugiere que las lineas se forman, al menos en parte, a partir
de regiones cinemadticas y posiblemente espacialmente distintas (Greene y Ho, [2005). Lsiog es la
luminosidad en A = 5100 A; FWHMyg y FWHMyq son las anchuras del flujo de la linea a la altura
media de HB y Ho respectivamente. Estas cantidades pueden derivarse del espectro del AGN. Para

el calculo de luminosidad se utiliza la siguiente relacion:

AL, =47D?AF, (1.3)

Donde Dy es la distancia luminica de la galaxia y F, es el valor del fluyjo monocromatico.
De acuerdo a la ecuacién A= 5100A. La distancia luminica se puede derivar a partir de la
Ley de Hubble, con solo conocer el corrimiento al rojo estelar de la galaxia y de establecer algunas
consideraciones cosmoldgicas como el pardmetro de densidad y la constante de Hubble actuales (en
este trabajo se consideré Hy = 70 Mpc km s~ ). Para estimar esta cantidad, se utiliz6 la expresién
de Sulentic et al.,[2006| considerando Qy # 0, Qp # 0y Qg = 0 para un intervalo de 0< z< 2.5:

¢
_HO

Donde la distancia comoévil, D¢, se utiliza para calcular la distancia luminica con la siguiente

D¢ [1,5(1 e E107) £0,996(1 — e TH%) (1.4)

relacion: Dy =D¢(1+z). En cuanto al FWHM, éste puede ser estimado directamente de la dispersion
de velocidades, o, que genera el ensanchamiento de la linea ancha, FWHM~ 2,335c67t_1. Se debe
tener en cuenta que esta cantidad corresponde al valor observado. El valor instrumental también
debe ser considerado y es propio del espectrografo utilizado. En el caso del utilizado por MaNGA,
éste tiene un valor de FWHMj,=141.3 km s~! o bien Gj,s= 60 km s~! (Yan et al., 2016). Por lo
tanto, el valor real de esta anchura es:

FWHM, ., = \/ FWHM2,  — FWHM? (1.5)

ms

Otra cantidad que se puede derivar de las propiedades observables de un AGN es su cociente
de Eddington, Rgqq, €l cual es un pardmetro que esta fuertemente relacionado con la acrecién de
material en el agujero negro, asi como con el FWHM(Hp) y el Eigenvector 1 (Boroson y Green,
1992} Sulentic et al., 2000; Sulentic et al., 2006, Para Rgqq <1, se dice que la acrecién no es tan
eficiente. Objetos como LINERS tienen valores (~1077) que podrian considerarse de baja acrecién.
Los AGNs con una geometria favorable en la acrecion (agujeros negros de Kerr con el momento
angular y el espin alineados), pueden alcanzar hasta una eficiencia de 42 % (Thorne, 1974).

El parametro Rgqq se obtiene del cociente entre la luminosidad bolométrica del objeto (Lgo)) ¥y
su luminosidad de Eddington (Lgqq):

Rgaqa = (1.6)

18



La luminosidad bolométrica es una medida de la luminosidad integrada a lo largo de todo el
espectro electromagnético y obtenerla, no es una tarea facil debido a que la regién mas alld del
continuo UV, donde la mayor parte de la energia es emitida, es inaccesible a las observaciones
directas. Esto se debe a la absorcion que, para objetos a bajo corrimiento al rojo es causada por
las galaxias anfitrionas, mientras que para objetos a un alto corrimiento al rojo es el gas neutro
intergaldctico el que produce dicha absorcion. Por ello, se utilizan correciones bolométricas para
convertir la luminosidad monocromatica o de una sola banda en un aproximado de la luminosidad
bolométrica. En el Optico se puede escalar a partir de la luminosidad de L[O111] multiplicandolo por
un coeficiente de correcion, C, el cual varia dependiendo de la luminosidad del objeto (Lamastra
et al., [2009).

En el caso de la luminosidad de Eddington, ésta se define como la luminosidad médxima per-
mitida que puede tener un nucleo activo cuya energia se ha obtenido de un estado de acrecion
estacionario en una escala de tiempo prolongado. El gas de particulas, localizado a una distancia r
del agujero negro con masa Mppy, esta siendo sometido a dos fuerzas. La primera es la que ejerce
la presion de radiacién que actiia sobre una particula de gas que evita que caiga hacia la fuente
puntual, f,, y la segunda es la fuerza gravitacional, f,, que ejerce el agujero negro por particula.
Una acrecion esférica del gas completamente ionizado hacia la fuente central se dard siempre que
f¢ >+ Entonces, el requerimiento minimo para que se dé la acrecion, f, = f,, nos permite definir

a la Luminosidad de Eddington como:

47'L'CGMBH um
Lgqq = 2 (1.7)
or
que se puede simplificar para dejarlo en funcién inicamente de la masa del SMBH.
Lgga ~ 1,5 % 1038(MBH/MQ)ergs_1 (1.8)

que para un gas puramente de hidrégeno, el factor cambia a 1.28 x10%%. En algunos casos, la
luminosidad puede superar este limite por una corta duracién, por ejemplo, inmediatamente después
de un estallido.

La definicién anteriormente dada para Lgggq considera solo una fuente de opacidad, dispersion
de Compton, la cual es apropiada para plasma completamente ionizado. Situaciones mads reales
deberian involucrar gas neutro ademds de mucha mds opacidad. En estas situaciones, Lgqq puede

ser significativamente menor que el valor definido en la ecuacién (1.8

1.4.1. Parametros Multifrecuencia de los AGNs

Una de las propiedades que identifican a los AGNs de las demads fuentes emisoras, es la emision
en todas las bandas del espectro electromagnético, tal y como se ilustra en la figura [I.2] Aunque

todos los AGNs lo hacen, no todos lo hacen con la misma intensidad y con el mismo perfil, de
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hecho esto dependeré del proceso de acrecion. Giustini y Proga, 2019 muestra que a bajas tasas de
acrecion, la dominancia de la emision puede ser no térmica con la presencia de jets (low-excitation
radio galaxy, LERG). A altas tasas de acrecion, la emision térmica comienza a ser dominante (high-
excitation radio galaxy, HERG). Algunos perfiles como "la joroba azul"del optico-UV asi como la
BLR no son observables en AGNs con luminosidades bolémetricas dentro del rango Ly ~ 104042
erg s~ . Asf mismo, los AGNs de baja luminosidad no muestran la gran variabilidad en escalas de
tiempo cortos mostrada en la banda de rayos-X como los AGNs luminosos (Lyo ~ 10648 ergs- L
Ho et al., 2008). Es asi que, a partir de estas diferencias, que se pueden encontrar AGNs dentro de
una muestra de galaxias apartir de sus colores en el infrarrojo (Stern et al., 2012; Assef et al., 2018)),
identificar el estado de acrecion apartir de su emision en radio (Beckmann y Shrader, 2012; Mingo
et al., 2016) e incluso inferir su luminosidad a partir de otras luminosidades en el ptico como Ho

u [O111] a partir de relaciones de escala como las que encontramos en Cortes-Sudrez et al., 2022,

1.5. Parametros observables de las galaxias

Hubble, 1926/ fue el primero en clasificar las galaxias de acuerdo a su morfologia en el interva-
lo 6ptico. Propuso un diagrama con forma de diapason, donde la clasificacion va desde los objetos
con estructura eliptica hasta a aquellos con brazos espirales extensos. Esta clasificacion es conocida
como esquema o clasificacion de Hubble, y de ella se derivan 3 grandes grupos: galaxias elipticas,
galaxias espirales y galaxias espirales con barra. Al dia de hoy, las galaxias se clasifican en alguno
de estos grupos: Elipticas, Lenticulares, Espirales e Irregulares. A partir de éstos, se tienen otras
subclasificaciones de acuerdo a otros elementos observables en las galaxias como barras, anillos,
interacciones, filamentos, elongaciones, etc (de Vaucouleurs, 1959; Buta et al.,|[2015). La importan-
cia de este sistema de clasificacion, y por el cual atin después de tanto tiempo se sigue utilizando,
es que ha demostrado tener correlaciones con propiedades globales de las galaxias como el cocien-
te de luminosidad bulbo/disco, el contenido de gas, la formacién estelar, los colores integrados y
la masa total (M,), solo por mencionar algunos (Roberts y Haynes, |1994; Blanton y Moustakas,
2009).

La presencia de agujeros negros supermasivos en los centros de las galaxias ha sido objeto
de estudio durante muchos afios. Se sabe que se localizan en esa region debido al estudio de los
nucleos activos pero también se infiere que el resto de las galaxias también poseen un agujero
negro supermasivo aunque €ste no esté activo (Lynden-Bell y Rees, 1971). Como se menciond
anteriormente, las relaciones de escala que existen entre la masa estelar total de la galaxia, la masa
estelar del bulbo y la dispersion de velocidades con la masa del agujero negro supermasivo, han
llevado a pensar que todas las galaxias poseen uno (Ferrarese y Merritt, [2000; Kormendy y Ho,
2013). Otra prueba mds reciente de ello es la observacion directa de SgrA* en el centro de la Via
Lactea (Event Horizon Telescope Collaboration et al.,[2022). No obstante la poblacién de nicleos
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activos ha ido variando con el tiempo. En el Universo cercano se estima que el 10 % de las galaxias
poseen algin tipo de nucleo activo o 25% para el caso de los AGNs de baja ionizacién como
los LINERS (p.ej. Ho et al., [1997; Kauffmann et al., 2003). Estas fracciones pueden ser ain mas
altas en corrimientos al rojo altos, pero tal censo no esta disponible actualmente (Netzer, 2013).
El como llegaron a formarse cuando las galaxias apenas tenfan ~10° afios de edad sigue siendo
tema de debate especialmente por las condiciones fisicas y de crecimiento que debian tener (Vito
et al., [2013)). Aunque atin no es muy claro el como se formaron (colapso nuclear de estrellas de
poblacion III masivas, el colapso directo de agujeros negros o del colapso monolitico de nubes de
gas masivas, Latif y Ferrara, 2016} Volonteri et al.,|2021), la acrecion debi6 encontrarse en el limite
de Eddington o incluso ser Super Eddington para tener las masas observadas (108-10'° Mg, a z
>0, e.g. Willott et al., 2009; Mortlock et al., 2011} Valentini et al., 2021)). Esto sin duda tuvo un
efecto en sus galaxias anfitrionas ya que se cree que los outflows poderosos (o vientos) barren el
gas del medio interestelar, lo que afecta la dindmica del gas en la galaxia anfitriona y puede detener
la formacidn estelar, o al menos regular la tasa de formacion estelar (Silk y Rees, 1998)). De lo
anterior, podemos definir una serie de parametros de las galaxias que pueden estar relacionados
con la actividad nuclear: morfologia, edad, color, masa estelar, formacion estelar.

Aunque la muestra de AGNs que se estudio en este trabajo tiene un corrimiento al rojo menor a
0.15, la actividad nuclear atn puede tener efectos sobre la galaxia anfitriona. Estudios como los de
Sénchez et al., 2018 o Kalinova et al., 2021/ muestran que en la secuencia principal de formacién
estelar (Log(M.) - Log(SFR)), gran parte de las galaxias con nucleos activos se encuentran en la
denominada region del valle verde, que es una regién de transicion entre la zona azul, propia de
galaxias con formacion estelar y la zona roja, donde se encuentran las galaxias con baja o casi nula
formacion estelar. Su localizacién en esta region sugiere que el AGN puede encender o apagar la
formacion estelar de su galaxia anfitriona aunque eso atn es tema de debate.

En el caso particular de los nucleos activos a bajos corrimientos al rojo, se ha visto que estos
tienden a encontrarse en galaxias de disco de tipo temprano (Ho et al., 1997; Kauffmann et al.,
2003; Bruce et al., |2016; Sanchez et al., 2018; Kim et al., 2017; Kim et al., 2021)), aunque se ha
visto que los AGNs radio fuertes se suelen encontrar en galaxias elipticas (e.g. Matthews et al.,
1964).

1.6. Encendido del nucleo activo

Otro de los temas de relevancia es el transporte de gas hacia la regién nuclear para alimentar
el agujero negro. Las interacciones dindmicas y las fusiones, que promueven la entrada de gas,
se encuentran entre los principales mecanismos para impulsar el crecimiento de los SMBH en las
regiones nucleares de las galaxias (e.g. Di Matteo et al., 2005}, Springel et al., 2005). Estos meca-

nismos pueden impulsar tanto la acumulacién de gas para incrementar la formacién estelar (Mihos
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y Hernquist, |1994; Mihos y Hernquist, |1996) como el crecimiento del SMBH (Di Matteo et al.,
2005; Hopkins et al., 2005; Ellison et al., 2011}; Koss et al., 2012; Treister et al., 2012} Satyapal et
al.,[2014). Otros trabajos sugieren que las fusiones menores son el mecanismo mas importante para
el crecimiento del agujero negro, al mismo tiempo que inducen perturbaciones morfoldgicas y esti-
mulan la formacién de estrellas (e.g. Noeske et al., 2007; Daddi et al.,|2007; Cisternas et al., 2011}
Kocevski et al., 2012; Kaviraj, 2014} Villforth et al., 2017). Bajo estos esquemas y dependiendo
de las condiciones iniciales, las galaxias que albergan nicleos activos podrian mostrar hasta cierto
punto patrones de perturbaciones dindmicas y morfoldgicas. Las estrechas correlaciones entre la
masa del agujero negro y las propiedades de las galaxias sugieren una coevolucion entre ellas, sien-
do las fusiones posiblemente la causa comun tanto de la acumulacién de gas (con el consiguiente
desencadenante del AGN) como de la acumulacion de masa del bulbo (Hopkins et al., 2007). La
retroalimentacion del AGN se invoca en simulaciones cosmoldgicas para recuperar la funcion de
luminosidad de las galaxias locales observada, la bimodalidad en el color/formacion estelar y la
densidad numérica de las galaxias masivas (e.g. Somerville et al.,|[2008)).

Sin embargo, otros estudios sugieren que las fusiones no necesariamente juegan un papel domi-
nante en el desencadenamiento de la actividad de AGN (Grogin et al., [2015; Gabor y Davé, [2009;
Cisternas et al.,[2011; Kocevski et al.,2012; Schawinski et al.,[2012; Treister et al.,[2012; Simmons
et al., 2013} Rosario et al., 20135). Las inestabilidades seculares son otro mecanismo que impulsan
la acumulacién de gas en el SMBH en las galaxias de disco. Estos procesos seculares pueden ser
impulsados por barras o, en discos turbulentos de alto corrimiento al rojo, por la friccién de las
mareas que hay en los cumulos de galaxias, ambos contribuyendo también al crecimiento del bulbo
(e.g. Bournaud, |2016|y referencias ahi contenidas).

Los parametros de las galaxias anfitrionas que hasta el momento estidn mejor ligados con el
agujero negro supermasivo (activo o no) son la dispersion de velocidades del bulbo y la masa estelar
de la galaxia anfitriona. Estas relaciones nos indican que que a mayor dispersion de velocidades o
masa estelar, se tienen agujeros negros con mayores masas y viceversa mostrando su coevolucion
(Ferrarese y Merritt, 2000; Kormendy y Ho, 2013]; Reines y Volonteri, 2015)).

1.7. Hipotesis

Tanto los nticleos activos como sus galaxias anfitrionas han sido ampliamente estudiados y con
los avances tecnoldgicos, ambos objetos se han podido estudiar con gran detalle. Grupos como
el del WISDOM Team Wave Interferometric Survey of Dark Object Masses (Onishi et al., 2017)
tienen el poder de estudiar con detalle la cinematica de la regiéon més cercana al SMBH. En el
trabajo de North et al., 2019 se infiere de manera directa la masa del SMBH de NGC 0383 con el
uso de mapas de velocidad de gas molecular CO(2-1) con una resolucién espacial de 58 x 32 pc?.

Sin embargo, alin no se tienen estudios simultdneos tanto de la regién nuclear como de la
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galaxia anfitriona. Los catastros que observan con la técnica de espectroscopia de campo integral
(IFS) obtienen informacién espectral de todos los pixeles contenidos dentro del campo de vision

observado.

MaNGA-7815-6104

Espectro nuclear

oueiqey ofnyy

4000 5000 6000 7000 8000

Espectro de un brazo|

oueaqay ofnig

4000 5000 6000 7000 8000
Longitud de Onda (&)

Figura 1.5: Galaxia MaNGA-7815-6104 observada con la técnica de espectroscopia de campo in-
tegral. El hexdgono en purpura ilustra el campo de vision (FoV) de las observaciones y la barra en
la parte superior izquierda ilustra la escala de la imagen en segundos de arco (imagen tomada de
SDSS). El recuadro superior derecho muestra un espectro integrado de la region central. El recua-

dro inferior derecho corresponde al espectro integrado de una region en el disco (mds detalles en el
capitulo E[)

La figura muestra a la galaxia 7815-6104 observada con esta técnica por el catastro MaN-
GA (Bundy et al., [2015). El campo de visiéon que fue observado esta pintado como un hexagono
morado. Dentro de éste, cada pixel contiene informacion espectroscépica que cubre ampliamente la
region del 6ptico, desde los 3,600 A hasta los 10,300 A aproximadamente (en el caso de MaNGA).
A cada uno de estos pixeles con espectro se les conoce como spaxels y se pueden estudiar indivi-
dualmente o en conjunto. En la misma figura se pintaron dos cicrculo rojos en diferentes regiones
de la galaxia. Integrando los spaxels de dichas regiones se obtienen sus espectros representativos
que, al observarlos, son diferentes entre si. El espectro superior derecho comprende el de la regiéon
central, dénde se muestra el espectro del AGN de la galaxia y, en el caso del espectro inferior dere-
cho, se trata de una region que cubre parte de un brazo espiral, mostrando un espectro caracteristico
de un conjunto de poblaciones estelares.

A partir de lo anterior, se plantea como hipdtesis que la presencia de un nicleo activo crea

procesos de retroalimentacién que impactan en diferentes parametros observables de su galaxia
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anfitriona tales como su morfologia, cinematica, formacion estelar, entre otros. Con el uso de datos
IFS en una muestra de AGNs tipo 1 se podra estudiar simultdneamente ambas regiones, la region
nuclear asi como la galaxia que lo hospeda. Asi mismo, teniendo observaciones de alta resolucion
como las de MaNGA, se plantea la posibilidad de detectar AGNss tipo 1 identificando la componen-
te ancha de Ha directamente del espectro observado, sin la necesidad de realizar una sustraccion
estelar o la de utilizar los diagramas BPT y WHAN. Estos diagramas utilizan cocientes de las lineas
de emision delgadas y no consideran la presencia de componentes anchas. Después se estudiaran
y estimaran las propiedades fisicas de los nicleos activos. Al estar en galaxias de bajo corrimiento
al rojo (z<0.15), se espera que la muestra sea de AGNs de baja luminosidad. Luego se continua-
rd con el estudio de la galaxia anfitriona, estudiar los pardmetros morfoldgicos y los mecanismos
que inducen la actividad nuclear, si son externos a la galaxia o internos. Finalmente, los pardme-
tros encontrados en ambas regiones se analizardn para explorar relaciones de escala entre ambas

regiones.

1.8. Esquema de la Tesis

La tesis se organiza de la siguiente forma. En la seccidn 2] se describe la metodologia que se
sigui6 para este trabajo. En la seccién [3] se detallard la obtencién de la muestra de AGNs para su
estudio. En la seccion [] se describe la sustraccion estelar de los espectros observados, asi como el
andlisis de las lineas de emision y la obtencién de las propiedades fisicas de los nicleos activos. En
la seccion [5] se describen algunas propiedades de las galaxias anfitrionas. En la seccion [6] se com-
paran los resultados de la region nuclear y de la galaxia anfitriona, asi como nuestras conclusiones.
Se incluyen diferentes apéndices que muestran el trabajo realizado en la tesis. En el apéndice [B|se
muestran los espectros resultantes de realizar una sustraccion con Starlight (Cid Fernandes et al.,
2005)). En el apéndice [C|se muestran los esprectos de lineas de emision obtenidos con QDeblend3D
(Husemann et al., |2013; Husemann et al., |2014) comparados con los espectros de lineas de emi-
sion de Starlight. Finalmente, en el apéndice [D| se muestran los ajustes de lineas de emisén de las
regiones de Hor y Hf utilizando tanto los espectros de lineas de emisién de Starlight como los de
QDeblend3D.
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2 Metodologia

Para lograr el objetivo planteado en la hipdtesis, utilizamos los datos de MaNGA para lograrlo.
En este capitulo se describé lo que es MaNGA, propiedades de sus datos y que productos podemos
obtener de ellos. Después se explica la metodologia que se utilizé para lograr el objetivo, empezan-
do por la seleccion de la muestra seguida por los estudios que se plantearon para la region de lineas

anchas y para la galaxia anfitriona y el como se atacaron.

2.1. El catastro MaNGA

MaNGA (Mapping Nearby Galaxies at APO, Bundy et al., 2015)) es un catastro IFU que forma
parte de la fase I'V del Sloan Digital Sky Server (SDSS). El objetivo de este catastro es comprender
las diferentes etapas en la vida de las galaxias que observamos, a partir de indicios que se van im-
primiendo desde su nacimiento y ensamblaje, pasando por su crecimiento continuo via formacién
estelar y fusion galactica, y, en algunas galaxias, hasta su muerte que se define como una tasa casi
nula de formacion de estrellas (quenching), en su historia mds reciente. Para ello, observaron a lo
largo de 5 afos las galaxias mds cercanas (z<0.15) liberando afio con afio parte de sus observaciones
en grupos llamados MaNGA Product Launch (MPL), logrando su objetivo de observar ~ 10,000
galaxias en el MPL-11 y haciéndolas publicas en el Data Release 17 de SDSS (Abdurro’uf et al.,
2022). MaNGA emplea observaciones interpoladas usando 17 conjuntos hexagonales de fibras 6p-
ticas de 2 arcsec para obtener espectros resueltos a lo largo de un amplio intervalo de longitud de
onda que va de los 3,600 a los 10,300 A. Los arreglos de las fibras 6pticas, es decir, los IFUs, estdn
desplegadas en un campo de 3 grados para la obtencién de espectros con una resolucién de R ~
2000. Se dice que son observaciones interpoladas porque el factor de llenado total del conjunto de
fibras es del 56 % y para maximizarlo, se emplea el método de “dithering” que consiste en mover
el arreglo a tres posiciones de “interpolacion”, que estan ligeramente desplazadas entre si, para que
se pueda proporcionar suficiente muestreo. El nimero de fibras de los IFUs va de los 19 a 127, con
diametros de 12 a 32 arcsec.

Otras especificaciones técnicas son: Imagenes obtenidas con 3 horas de exposicion usando el
método de dithering; intervalo de muestreo espacial de 1 a 2 kiloparsecs; sefial a ruido (Signal-to-
Noise S/N) de 4-8 por fibra hasta 1.5 radios efectivos|'l Los cubos de datos de MaNGA cumplen

con los siguientes requisitos:

'Radio al cual se encuentra el 50% de la luz total de una galaxia
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H0. Emission (Star Formation) Gas Velocity Stellar Velocity D4000 (Stellar Age)

Figura 2.1: 1. La galaxia MaNGA-7815-6104. 2. El campo de vision (FoV) de las observaciones.
3. Ilustracion esquematica de la técnica de Espectroscopia de Campo Integral (crédito de la imagen
Dana Berry / SkyWorks Digital Inc., David Law, y la colaboracion de SDSS). 4. Algunos mapas
2D que se pueden obtener de analizar los cubos de MaNGA, de izquierda a derecha: Mapa de la
linea en emision Ha, campo de velocidades del gas tibio, mapa de velocidades estelar y mapa del
parametro Dn(4000) (imdgenes tomadas de https://www.sdss4.org/surveys/manga).

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

El didmetro més pequefio de las galaxias es muestreado en al menos 5 bines espaciales.

Muestra primaria: Cobertura espacial hasta 1.5 Radios efectivos.

Muestra secundaria: Cobertura espacial hasta 2.5 Radios efectivos.

Sin sesgo por tamafio ni por inclinacion.

Los datos obtenidos se almacenan en cubos de datos, archivos con dos dimensiones espaciales
(el FoV) y una tercera dimension espectral (3,600-10,300 A). La ventaja de trabajar con los cubos
de datos es que se puede estudiar un spaxel individualmente o un conjunto de ellos a lo largo
de todo el espectro observado. En la figura [2.1] se pueden observar 4 mosaicos que muestran de
manera general lo que hace el catastro. En el primer recuadro se observa una galaxia candidata a
ser observada. En el segundo recuadro se visualiza el campo de vision del telescopio que se puede
cubrir en dicha galaxia. Salvo en muy contados casos, el centro del campo de visién coincide con el
centro galdctico. En el tercer recuadro se puede observar el arreglo de fibras utilizado para observar

a la galaxia. Arriba de este arreglo se observan los diferentes espectros que se pueden obtener en
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cada fibra. Con los diferentes espectros se pueden obtener pardmetros espacialmente resueltos de
gran calidad en todo el campo de vision observado. El cuarto recuadro muestra algunos de ellos
como la emision en Ha, los campos de velocidades del gas y las estrellas asi como el D4000, el
cual es un indicador de edad en las poblaciones estelares.

Dadas las propiedades de los cubos de datos de MaNGA, es posible identificar la presencia de
un nucleo activo utilizando los espectros integrados de las regiones centrales reduciendo al mismo
tiempo la contaminacion estelar que pudiera haber por parte del resto de la galaxia anfitriona. Para
ello: 1) se obtendra el espectro de la region central de cada galaxia observada por MaNGA y 2) se
realizard una biisqueda sistemética de AGNss tipo 1. Esto debido a que a partir de las componentes
anchas de Ha y/o Hf se pueden inferir los pardmetros fisicos del AGN.

Una vez seleccionada la muestra, se procederd con los estudios individuales tanto de la region

interna de la galaxia como de la galaxia anfitriona y éstos, se describen a continuacion.

2.2. Estudio de la region de lineas anchas

Los diversos pardmetros que podemos estimar de un AGN se obtienen a partir de las componen-
tes extendidas de las lineas de Balmer en emision dentro del espectro Optico. La anchura de la linea
esta relacionada con la cinematica de la BLR. Para obtener esta informacidn, se llevaran a cabo los
siguientes pasos: 1) El estudio comenzard con la obtencién del espectro de lineas de emision de la
region en donde se encuentra el niicleo activo. Debido a que son galaxias a bajo corrimiento al rojo,
se espera una contribucion importante de la emision de la galaxia anfitriona en la emision nuclear.
Utilizando dos programas, STARLIGHT (Cid Fernandes et al., 2005) y QDeblend3D (Husemann
etal.,2013; Husemann et al., 2014)), se sustraerd la componente estelar del espectro observado para
obtener el espectro de lineas en emision. 2) Utilizando la rutina “specfit” (Kriss, 1994) de IRAF
(Tody, |1986), se ajustardn las lineas de emision tanto delgadas como anchas. Las propiedades de
estds lineas nos permitirdn obtener la masa del agujero negro, la tasa de acrecion y la luminosi-
dad de Eddington. 3) Asi mismo, se iniciard un programa de seguimiento espectroscopico sobre
una submuestra de AGNs tipo 1 seleccionados por tener indicios de variablidad en la intensidad y
forma de las lineas anchas de Balmer. Las observaciones se realizardn en el Observatorio Astroné-
mico Nacional de San Pedro Mdrtir con el telescopio de 2.12m utilizando un espectrégrafo Boller
& Chivens. 4) En la muestra de los primeros 12 AGNs, detectamos en el espectro de la region
nuclear, perfiles de linea lorentzianos, gaussianos y en algunos objetos, doble componente en las
lineas de emision anchas. Debido a lo anterior surgieron algunas preguntas fundamentales: ;Cudl
es la naturaleza de la BLR? ;Cudl es el origen del gas de donde provienen las lineas en emision?
(Cual es la relacion con las propiedades del disco de acrecion?

Dada la proximidad de la regién emisora al agujero negro central es probable que la cinematica,
asi como la intensidad y el perfil de las lineas, sean la manifestacion de los procesos de acrecion y
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outflows posiblemente relacionados. La obtencidén de nuevos datos nos permitird recabar informa-
cién de las variaciones en los perfiles de las lineas de emision anchas, para estudiarlos dentro del

contexto evolutivo de las condiciones fisicas y cinemadticas en esta region.

2.3. Estudio de la galaxia anfitriona

La conexién entre las propiedades del AGN vy las propiedades de la galaxia huésped tales como
la masa estelar (por ejemplo, Vitale et al., 2013; Herndn-Caballero et al., 2013; Matsuoka et al.,
2014; Reines y Volonteri, 20150 la tasa de formacion estelar (por ejemplo, Shimizu et al., 2015) son
criticos para entender mejor la relacion entre la galaxia huésped y el crecimiento del agujero negro.
En el caso especifico de este proyecto, en donde trabajaremos con AGNs de tipo 1 seleccionados
de una muestra grande de galaxias, serd de gran relevancia aprovechar los datos IFS para dos
cuestiones: revelar el estado de la formacion estelar, usando mapas resueltos de cocientes de lineas
de emisién y mapas de trazadores de la SF, como Ha, y estudiar la cinematica de las galaxias
anfitrionas, trazados tanto por las estrellas como el gas (usando Hoe y/o [O111] 5007).

El estudio de la cinemaética de estas galaxias, puede aportar detalles importantes sobre las ga-
laxias con AGN. Al estudiarla, podriamos ser capaces de detectar movimientos no circulares, que
no provengan de las componentes estructurales de la propia galaxia y que sean generados e im-
pulsados por la actividad nuclear. Nuevamente, la resolucion espacial de MaNGA, puede no ser la
mejor para realizar un estudio detallado, sin embargo, si puede ayudar a revelar comportamientos
generales, que sean visibles a escalas mayores de un Kpc. El estudio de variabilidad en el perfil de
las lineas anchas también nos puede dar detalles de la cinemética de la region donde se originan,
la BLR y un posible vinculo cinematico entre esta regién y el resto de la galaxia. En particular,
comparar los mapas cinemadticos con los de formacién estelar, es algo Ginico que nos permite esta
técnica, al hacerlo, podremos investigar si el AGN esta perturbando el gas de las galaxias, y de esta

manera afectando la formacion estelar en estas regiones.
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3 Método de busqueda de AGNs en grandes
catastros

Este capitulo presenta el método de seleccion de AGNs tipo 1 en grandes catastros de galaxias y
el como se utiliz6 para la obtencion de la muestra utilizada para esta tesis. Cabe destacar que no se
emplearon los métodos tradicionales como los diagramas BPT (Baldwin et al., 1981) ya que estos
utilizan cocientes de flujos de las lineas de emision delgadas y el aplicarlo en AGNs tipo 1 puede
haber un sesgo por la presencia de las lineas de emision anchas. Por ello es importante utilizar

alternativas y a continuacion se presenta el método que desarrollé como parte de este proyecto.

3.1. La muestra de AGNs tipo 1

Para poder cumplir con los objetivos planteados en esta tesis, se comenzd con la seleccion
de la muestra. Se empleé un método basado en el de Oh et al., 2015, el cual, se enfoca en la
identificacion de AGNs tipo 1 en grandes catastros de galaxias, a través de las propiedades de la
linea ancha de Ho. Convencionalmente, se suele hacer esta identificacion utilizando la linea ancha
de HB. Sin embargo, para AGNs de baja luminosidad, ésta linea no siempre es visible. Asi mismo,
la componente ancha de Ha puede ser 3 veces mds intensa que la de HB haciéndola mas visible.

La descripcion de éste método asi como la seleccidn de la muestra se encuentran publicados en
Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, stacl505 con la cita Cortes-Sudrez et al., 2022
(CS22 de ahora en adelante) y anexado a esta tesis al final de este capitulo. En lineas generales, las
ventajas de este método son las siguientes: 1) Evita el realizar una sustraccion estelar. Los espectros
opticos centrales de las galaxias con nticleo activo a bajo z muestran diferentes caracteristicas como
lineas de absorcion, lineas de emisién y un continuo subyacente con diferentes tipos de pendientes.
Las lineas de absorcion se deben principalmente a las poblaciones estelares de la galaxia anfitriona.
Las lineas de emisién pueden tener diferentes fuentes de emsién ademas del AGN. Estas pueden
ser shocks, emision de estrellas post-AGB, vientos y formacion estelar. En el caso de las lineas de
emision del AGN, se tiene la contribucion de las regiones de lineas anchas (para lineas permitidas)
y angostas (para lineas permitidas y prohibidas). La pendiente del continuo va a depender de la edad
de las poblaciones estelares, siendo creciente del azul al rojo cuando dominan las poblaciones de
estrellas viejas y decreciente del azul al rojo cuando dominan las poblaciones de estrellas jovenes.
Asimismo, cuando se tiene la presencia de un nucleo activo muy potente, al espectro se le suma una

ley de potencia proveniente del disco de acrecidn, la cual es pronunciada en la regiéon de Hf pero
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que se vuelve plana en la regién de Hor (Vanden Berk et al., [2001). Para visualizar correctamente
las lineas de emision de origen AGN, se recurre a la sustraccion estelar, no obstante, este proceso
puede ser degenerado y hacerlo de forma automatizada en grandes catastros puede resultar en la
pérdida de AGN:ss tipo 1 si el ajuste no es el correcto. Es por ello que el método propuesto se enfoca
tnicamente en la identificacién de la componente ancha de Ha, la cual es la linea permitida més
intensa en el rango 6ptico. Principalmente porque todos los AGNs tipo 1 la presentan y porque
la pendiente del continuo estelar + nucleo activo es plano en dicha region. Ademads, alrededor
de Ho se observa poca contaminacion estelar. Aunque se tenga la presencia de otras lineas de
emision, el método se construy6 para detectar lineas con FWHM > 1500 km s~ !. Las componentes
delgadas de Ha y [NI11] adyacentes, no afectan la deteccion de la componente ancha. Estas lineas se
ajustaran posteriormente para la estimacion de las propiedades de los AGNs. Asi mismo, debido a
que se extrae el espectro integrado de la region central, el cociente S/N obtenido es en general alto
contribuyendo en la visualizacién de dicha linea. 2) Se enfoca en los AGNs tipo 1. Los diagramas
BPT (Baldwin et al.,|[1981) y el diagrama WHAN (Cid Fernandes et al., 2010), al utilizar cocientes
de lineas de emision, funcionan bien para identificar AGNs tipo 2 pero no los tipo 1 debido a la
contaminacién en flujo que puede darse por la presencia de una componente ancha (ver [I.3)). En
CS22, se describe la identificacion de 283 AGNs en una muestra de 4636 galaxias del SDSS DR15
(aproximadamente la mitad del catastro MaNGA). De éstos, 47 son de tipo 1 identificados con el
método de cocientes de flujos y los otros 236 son de tipo 2 identificados con los criterios descritos en
Sanchez et al., 2018, Estos consisten en seleccionar a los objetos que tengan un ancho equivalente
(EW por sus siglas en inglés) en Ha mayor a 1.5 A, un umbral més relajado al propuesto por Cid
Fernandes et al., 2010/ de 3 A para distinguir entre fuentes emisoras de tipo AGN o de formacion
estelar (EW(He) >3 A) de otro tipo de fuentes como shocks o estrellas post-AGB (EW(Ha) <3 A)
ya que, los objetos también deben encontrarse en la regién de AGNs en los 3 diagramas BPT. En
la seccion {.4] se muestra como algunos de los AGNSs tipo 1 se encuentran en la region compuesta
o de formacion estelar dentro de estos diagramas pero que, al quitar la componente estelar y las
componentes anchas, su posiciéon cambia moviéndolas hacia la regién de los AGNs.

Para esta tesis, se aplicé el método de cociente de flujos en el dltimo data release de MaN-
GA, compuesto por 10,225 galaxias. Como pasos previos, se obtuvieron los espectros integrados
de todos los spaxels caidos dentro de los 3 segundos de arco centrales de los cubos de datos de
MaNGA y después se hizo una correcidn por corrimiento al rojo para tener a todos los espectros
en un sistema en reposo. Considerando el valor maximo de FWHM que pueden tener las lineas
[NIIJAA6548,6584 como limites superiores, y evitando la absorcién estelar TiO a 6498 A, se de-
finen intervalos de longitud de onda de 20 A de ancho, 6400-6420 A 6520-6540 A y 6590-6610
A para caracterizar la region de Ha. El primer intervalo o banda, es una regiéon adyacente en la
que no hay lineas de emisioén o absorcién y donde se estima el flujo del continuo. Los otros dos
intervalos son definidos como banda azul y banda roja, colocados a ambos lados de una regién
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donde se espera la presencia de una linea de emision ancha. Para seleccionar las bandas, se tuvo
en cuenta la ubicacion de varias lineas estelares de absorcion, asi como los anchos de las lineas de
emision delgadas. En AGNss tipo 1, el ancho de las lineas delgadas cubre un FWHM desde unos
pocos cientos de km s~ ! hasta 1000 km s~! mientras que la linea ancha de Ho, el FWHM puede
ser tan grande y llegar a 10 000 km s~! 0 m4s (Antonucci, [1993). Debido a posicién de las bandas,
el FWHM que podemos detectar estd limitado a FWHM(Hagc) 1500 km s7! para la banda azul y
1690 km s~! para la banda roja. Con la subrutina splot del software IRAF, se estimaron los flujos
de las bandas de cada una de las galaxias para posteriormente realizar el cociente de flujos entre la
banda azul-continuo y banda roja-continuo. Cémo se explica en CS22, los cocientes de flujos son

un indicador de la intensidad de la componente ancha de Ho.

Arbitrary Flux

/\/\_

A

6350 6400 6450 6500 6550 6600 6650 6700 6750
Wavelength [A]

Figura 3.1: Tres espectros diferentes en la region Ha. El panel superior corresponde al espectro de
un AGN tipo 1, el panel intermedio a un Seyfert 1.9 y el panel inferior a una galaxia sin nucleo ac-
tivo. Las bandas ilustran los intervalos espectrales que adoptamos para estimar el flujo del continuo
(verde) y el flujo de la componente ancha de Ha (azul y rojo). Crédito de la imagen Cortes-Sudarez
et al.,[2022

En la figura [3.1] se muestran las regiones de Hor para 3 galaxias diferentes. De arriba a abajo
se muestra el espectro de una Seyfert 1, Seyfert 1.9 y una galaxia sin lineas anchas. Asi mismo se
pueden visualizar las bandas del continuo (verde), banda azul y banda roja para hacer los cocientes.
De existir la componente ancha (ver espectro superior de la figura[3.1)), los flujos en las bandas roja
y azul deben ser mayor al flujo del continuo por lo que se espera que los cocientes tengan valores
mayores a 1. De no existir, se espera que el flujo sea similar al del continuo por lo que el cociente
estarfa alrededor de 1 (ver espectro inferior de la figura [3.1)). Valores menores a 1 indicarian que,

ademds de no existir la componente ancha, el continuo de la galaxia es decreciente hacia el rojo
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(caracteristico de galaxias con poblaciones estelares viejas) o que puede haber lineas en absorcion.
Para analizar correctamente los resultados, se utilizé el diagrama de caja y bigotes el cual nos per-
mite visualizar las distribuciones de los cocientes banda azul-continuo y banda roja-continuo. Asi
mismo, si hay elementos que no tienen el mismo comportamiento que las distribuciones globales,
éstos se evidenciardn como valores atipicos (outliers).

En la figura[3.2] se muestran en el panel izquierdo los diversos valores obtenidos en diagramas
de caja y bigotes, asi como los valores atipicos en forma de circulos negros. A la derecha de la
figura, se tiene una ampliacion de la region de la caja, en la cudl, se muestran los valores de los
cuartiles. Estos nos dicen a que valor se tiene el 25 % de la muestra (Q1), el 50% (Q2 o mediana)
y el 75% (Q3). A partir de ellos se obtienen los bigotes o limites superiores e inferiores de ambas
bandas que también se muestran en la figura. Podemos apreciar que ambas distribuciones son muy
compactas. Las cajas (Q3-Q1) tienen valores muy cercanos a 1, lo cual indica que el 50% de la
muestra (5112 galaxias) tienen espectros planos en el intervalo 6400-6610, por lo que no tienen
una componente ancha de Ha. Los valores que estdn por debajo de Q1 (2556 galaxias) tienen
valores menores a 1, por lo que no son candidatos a tener una componente ancha de Hoe. Eso nos
deja con los valores que se encuentran por arriba de los cajas, alcanzado valores por arriba de 3, lo
cual estaria evidenciando la presencia de una componente ancha.

Para discernir entre las galaxias que no tienen actividad nuclear debido a un AGN tipo 1 de las
que si lo tienen, se utiliz6 el valor del limite superior de cada diagrama de caja y bigote. Dada una
distribucién de valores, los limites inferior y superior engloban a todos los valores que tienen el
mismo comportamiento que la distribucién contenida en la caja Q1-Q3. Fuera de éstos limites se
encuentran los valores atipicos, es decir, valores que no pertenecen a la distribucion global de la
muestra. Tomando esto en cuenta y trasladdndolo al contexto de la identificacién de AGNs, se sabe
que de un conjunto aleatorio de galaxias a bajo redshift, aproximadamente el 10 % de ellos puede
albergar un ntcleo activo, siendo un porcentaje todavia menor el que sea un nucleo activo tipo 1ﬂ
Por como se construy6 el método, se puede argumentar que el conjunto de galaxias de MaNGA
esta compuesto en su gran mayoria de galaxias sin AGN por lo que las distribucién de valores de
los cocientes de flujo deberia estar alrededor de 1 y que la poblacién de valores atipicos que se
encuentran por arriba de los limites superiores, correspondan al de galaxias que contengan un AGN
tipo 1.

En la figura [3.2] se pueden observar éstos limites como lineas azul (banda azul) y roja (banda
roja), asi como los valores atipicos (circulos negros). Por definicidn, el limite superior se obtiene
de realizar la siguiente operacion: Lg=Q3+1.5xRIC, donde RIC=Q3-Q1 es el rango intercuartil
el cual, engloba al 50 % de la muestra. Por lo anterior, la longitud del limite superior no debe ser

superior al 150 % del rango intercuartil. Por ello, se establece el factor de 1.5y, si el mdximo no

ILa seleccién de galaxias de MaNGA solo esta condicionada por la masa estelar y el redshift pero no se priorizé el
que tuvieran un nicleo activo o no por lo que es vdlido este argumento.
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Figura 3.2: Izquierda: Diagramas de caja y bigotes utilizados para la seleccion de AGNss tipo 1. El
eje vertical ilustra el cociente Fpp,44/Fcontinuo ¥ €l €je horizontal la region espectral o banda donde se
llevo a cabo la medicion. Los valores atipicos de cada banda se muestran como circulos negros, en
la parte superior de los bigotes superiores (bandas azul y roja). Derecha: Ampliacion de la regién de
la caja. Los cuartiles primero y tercero se muestran como recuadros azules, 1a mediana o cuartil dos
como una linea verde, los bigotes superiores como lineas azul y roja y los limites inferiores como
lineas negras. El criterio establece que los valores por arriba de los limites superiores corresponden
a los candidatos a AGN tipo 1
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supera ese valor, la longitud del limite superior serd desde el tercer cuartil hasta ese mdximo. Los
limites superiores que obtuvimos para la muestra de 10,225 galaxias son 1.09 para la banda azul
y 1.10 para la banda roja. Por arriba de estos limites, caen 466 (4.6 %) y 1013 (9.9 %) galaxias en
la banda roja y azul, respectivamente. Para reducir ain mds la muestra de candidatos, se considerd
solo a aquellos que estuvieran por arriba de ambos limites superiores. De esta forma garantizamos
que la componente ancha de Ho sea lo suficientemente prominente como para visualizarla en
ambas bandas. Solo 243 galaxias (2.4 %) cumplen con este criterio. Finalmente, con la muestra
ampliamente reducida, se realizé una inspeccidn visual de los espectros en el 6ptico para verificar
la presencia de la linea ancha. De este paso se obtuvieron: 91 AGNs Tipo 1, 49 AGNs tipo 2 y
103 falsos positivos. Es posible que el centro de la componente ancha de Ho esté desplazado del
centro de la componente delgada hacia el azul o hacia el rojo (ver figura 9.8 de Netzer, 2013)). De
tener uno de estos objetos en MaNGA puede que solo sea detectado por una banda. Es por ello que
también se hizo la inspeccion visual de los candidatos de cada banda pero no se detecté ninguno de
ellos.

Como se especificé en Cortes-Sudrez et al.,[2022, este método depende de la S/N de la muestra,
por lo que los limites superiores pueden variar. Al compararlos con los obtenidos de la muestra de
4636 galaxias (la muestra estudiada en el articulo), notamos que los valores incrementaron, pues
los obtenidos anteriormente fueron 1.037 y 1.056 para las bandas roja y azul, respectivamente. Esto
puede afectar la detecciéon de AGNs tipo 1 ya que de los 47 encontrados en la muestra del MPL-
7, se detectaron 35 en este segundo andlisis, perdiendo doce por el incremento en el valor de los
limites superiores. De utilizar los limites superiores de la muestra anterior, rescatariamos esos 12
AGN:Ss, sin embargo, la proporcién de falsos positivos subiria de un 42 % a un 87 % perdiendo la
eficiencia en la deteccion. Combinando ambas muestras, tenemos una muestra final de 103 AGNs
tipo 1 en el castastro de MaNGA (MPL-11). Las principales propiedades de las galaxias anfitrionas

tales como su indicador en el SDSS, su indicador en MaNGA, sus coordenadas, su corrimiento al
rojo y su tipo morfoldgico, se encuentran en las tablas y

3.2. Otros catalogos

Una vez definida la muestra, se compar6 con los demads catalogos de AGNs Tipo 1 que existen,
los cuales son de Stern y Laor, 2012|(SL12 de ahora en adelante), Oh et al.,[2015/(Oh15 de ahora en
adelante) y Liu et al., 2019 (Liul9 de ahora en adelante). Estos han catalogado a todo el Data Re-
lease 7 de SDSS, el cual, también incluye a todas las galaxias de MaNGA. Al hacer un cross-match
entre los catdlogos con MaNGA se encontr6 el siguiente nimero de AGNs tipo 1: 77 de SL12, 78
de Oh15 y 90 de Liul9. Al hacer un cross-match entre estos AGNs con los 103 de la muestra, se
encontraron las siguientes coincidencias: 69 (67 %) con SL12, 62 (60%) con Ohl5 'y 73 (71 %)
con Liul9, teniendo 24 AGNs Tipo 1 de dichos catdlogos, diferentes a los de nuestra muestra. Las

34



Tipo

SDSS-ID MaNGA-ID R.A. Dec
Morfolégico
J112536.89+542256.0  1-614567  171.4007 54.3826 0.0207 SO
J134300.79+360956.3  1-418023  205.7533 36.1657 0.0237 SO
J112637.73+513423.0  1-149561  171.6573 51.5730 0.0264 SBa

J134630.60+224221.6  1-523004  206.6275 22.7060 0.0266 SABab
J220429.49+122633.0  1-596598  331.1229 12.4426 0.0266 SABa

J134245.69+243524.0  1-523211  205.6904 24.5901 0.0266 SO
J080020.98+263648.8  1-163966  120.0875 26.6135 0.0267 SBa
J171518.57+573931.6 1-24148 258.8274 57.6588 0.0282 SBb
J153552.40+575409.4 1-90242 233.9683 57.9026 0.0302 E
J123650.90+453902.9  1-620993  189.2133 45.6512 0.0303 SBbc
J030834.31+003303.3 1-37633 47.1430  0.5509 0.0308 SO
J162838.49+393305.9  1-594493  247.1593 39.5512 0.0312 Edc
J075525.29+391109.8 1-71974 118.8554 39.1861 0.0332 SBc
J113409.01+491516.3  1-174631 173.5376 49.2545 0.0372 Sa
JO75828.10+374711.8 1-71872 119.6171 37.7866 0.0408 Edc
JO81516.86+460430.8  1-574504  123.8203 46.0753 0.0410 SABab
J210721.91+110359.0  1-113405  316.8413 11.0664 0.0425 Sa
J160505.14+452634.7  1-210017  241.2714 45.4430 0.0433 SABDb
J143031.99+524229.0  1-593159  217.6300 52.7072 0.0449 SBa
J030510.60-010431.6 1-37385 46.2942  -1.0755 0.0451 SBab
J082842.73+454433.2  1-574519  127.1781 45.7426 0.0491 Sa
J164520.62+424528.0 1-94604 251.3359 42.7578 0.0493 SO
J075643.72+445124.1 1-44303 119.1822 44.8567 0.0499 SABDb
J162501.43+241547.3  1-295542  246.2560 24.2632 0.0503 Edc
J084654.09+252212.3  1-385623  131.7254 25.3701 0.0508 S0a
J212851.19-010412.4 1-180204  322.2133 -1.0701 0.0515 SBbc
J075243.60+455655.9  1-604860  118.1842 459493 0.0517 E
J081319.33+460849.7  1-574506  123.3305 46.1472 0.0538 SABOa
J040548.78-061925.8 1-52660 61.4533  -6.3238 0.0569 S0a
J160436.23+435247.2  1-210186  241.1510 43.8798 0.0598 SBa
J212401.89-002158.6 1-550901  321.0079 -0.3663 0.0618 SBa
J134401.90+255628.3  1-423024  206.0079 25.9412 0.0621 SBab
J170007.17+375022.2 1-95585 255.0299 37.8395 0.0633 SBc
JO75756.71+395936.1 1-71987 119.4863 39.9934 0.0658 Sa
J082840.99+173453.0  1-460812  127.1708 17.5814 0.0665 Sa

Cuadro 3.1: Propiedades de las 103 galaxias con nicleo activo de acuerdo a nuestro criterio de
seleccién. La magnitud corresponde a la banda g proporcionado por SDSS. El corrimiento al rojo
fue obtenido por Pipe3D (Sanchez et al.,|2016b)). La clasificacion morfoldgica de las galaxias anfi-

trionas se obtuvo de Vazquez-Mata et al., 2022.3135arte 1



Tipo

SDSS-ID MaNGA-ID R.A. Dec
Morfolégico

J142004.29+470716.8  1-235576  215.0179 47.1213 0.0704 SABa
J153810.04+573613.1 1-90231 234.5418 57.6037 0.0737 Sc
J172935.81+542939.9 1-24660  262.3993 54.4944 0.0819 SBb
J073846.89+295328.5  1-121075  114.6954 29.8913 0.0979 Edc
J111803.22+450646.8  1-256832  169.5134 45.1130 0.1072 SOa
J030639.57+000343.1 1-37863 46.6649  0.0620 0.1074 SOa
J075217.84+193542.2 1-298111 118.0743 19.5951 0.1170 SABbD
J072656.07+410136.0 1-548024 111.7337 41.0267 0.1294 SBb
J171411.63+575834.0 1-24092 258.5485 57.9761 0.0926 SO
J073623.13+392617.7 1-43214 114.0964 39.4383 0.1180 SOa
J030652.09-005347.5 1-37336 46.7171  -0.8965 0.0840 Sab
J211646.34+110237.4  1-113712  319.1931 11.0437 0.0807 SABab
J090838.45+323534.6  1-300461  137.1603 32.5930 0.0142 SBcd
J033458.00-054853.2 1-51621 53.7417 -5.8148 0.0183 SOa
J125710.754+272417.6 1-456366 194.2948 27.4049 0.0207 SBOa
J100207.04+030327.6 1-60653 150.5293 3.0577 0.0234 SABab
J130620.974+531823.2 1-195235 196.5874 53.3064 0.0237 SO
JO75151.88+494851.5  1-378688  117.9662 49.8143 0.0244 SABa
J171228.43+355302.6  1-547191  258.1185 35.8841 0.0264 SBab
J131305.81+012755.9 1-66643 198.2742  1.4655 0.0294 SBO0a
J144331.29+492335.1  1-197773  220.8804 49.3931 0.0302 Sc
J121607.08+504930.1  1-175853  184.0295 50.8251 0.0310 SBb
J004730.34+154149.4 1-39615 11.8765 15.6971 0.0314 SABb
J230920.26+004523.3 1-28725 347.3345 0.7565 0.0324 SBb
J215226.03-081024.9 1-98401 328.1085 -8.1736 0.0345 Sc
J152940.58+302909.3 1-316277 232.4191 30.4859 0.0357 SABa
J143452.46+483942.7  1-197677  218.7186 48.6619 0.0366 SBab
J120908.80+440011.5  1-258373  182.2867 44.0032 0.0375 SABb
J162952.88+242638.4  1-295411  247.4704 24.4440 0.0379 Merger
JO81718.55+520147.7  1-352023  124.3274 52.0299 0.0385 SOa
J004719.39+144212.5 1-39766 11.8308 14.7035 0.0391 SBb
J231340.49+140116.0 1-597772 348.4187 14.0210 0.0409 Sbc
J125614.20+565224.9  1-591055  194.0593 56.8734 0.0422 Sc
J020615.98-001729.2 1-35650 31.5666 -0.2914 0.0430 SB
J172239.93+305252.6  1-547548  260.6664 30.8813 0.0431 Sab
J160051.41+462853.1  1-134271  240.2142 46.4814 0.0432 SABO
J084137.88+545506.6 1-47409 130.4078 54.9185 0.0446 SABb

Cuadro 3.2: Propiedades de las 103 galaxias con ntcleo activo, parte 2.
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Tipo

SDSS-ID MaNGA-ID R.A. Dec
Morfolégico

J160154.28+315337.0  1-268479  240.4751 31.8921 0.0450 SBb
J204745.25-052515.6 1-96589 311.9386 -5.4210 0.0457 Sab
J232721.89+152437.0  1-598372  351.8415 15.4104 0.0457 SO
J150744.40+512703.0  1-631871  226.9375 51.4528 0.0459 Sb
J160652.16+275539.0  1-296733  241.7174 27.9275 0.0460 SABab
JO75431.78+164826.2  1-382273  118.6342 16.8097 0.0461 Sab
J160518.09+520712.6 1-576315 241.3254 52.1202 0.0464 SABbD
J005342.63-010506.6 1-32223 13.4277 -1.0852 0.0466 SABa
J101439.69-004949.0  1-607835  153.6648 -0.8309 0.0490 SABbc
J163813.71+261654.3  1-272819  249.5572 26.2818 0.0514 SABb
J115710.68+221746.2  1-495383  179.2945 22.2962 0.0523 SABa
J085554.27+005111.0 1-53093 133.9762 0.8531 0.0525 SO
J163332.13+245905.0  1-295093  248.3839 24.9847 0.0594 SABa
J021257.59+140610.2 1-42214 33.2400 14.1028 0.0617 SABa
J213227.90+100816.9  1-635646  323.1159 10.1386 0.0630 SABb
J161301.62+371714.9 1-200510  243.2568 37.2875 0.0695 SABbc
J214221.79-082153.4 1-212706 325.5908 -8.3649 0.0718 SABbc
J094650.18+432525.8  1-166919  146.7091 43.4238 0.0722 -
J154954.44+085140.6  1-336777  237.4770 8.8612 0.0738 SABbc
J160455.20+280956.9  1-633584  241.2314 28.1658 0.0768 SBbc
J092523.37+043032.5  1-560065  141.3474 4.5091 0.0831 E
J155642.84+294847.4  1-297219  239.1785 29.8132 0.0842 E
J121303.34+513854.9  1-150947  183.2640 51.6486 0.0849 Sb
J223338.41+131243.6 1-115875 3384101 13.2121 0.0932 SABbD
J101042.59+061157.0 1-607451 152.6807 6.2004 0.0977 Eda
J154359.704245954.5 1-375452  235.9988 24.9985 0.0996 Sb
J205141.54+005135.4  1-179024 3129231 0.8599 0.1064 SABDb
J092739.77+050312.5  1-180998  141.9157 5.0535 0.1261 SABb
J162501.43+241547.3  1-265495  243.5550 26.0712 0.1309 Sa
J141623.14+381127.4  1-261280  214.0964 38.1910 0.1347 SBb
J205141.54+005135.4  1-179024  312.9231 0.8599 0.1064 -
J085835.98+013149.5 1-53412 134.6499 1.5304 0.1068 SBab
J171725.524291107.9 1-177972  259.3564 29.1855 0.0286 SBO
J164909.57+361325.8 1-136044  252.2899 36.2238 0.0310 SABOa
J094104.11+344358.4  1-567397  145.2672 34.7329 0.0499 Sab
J163115.52+4235257.5  1-295059  247.8147 23.8826 0.0592 E
J215418.40+002117.9  1-635845  328.5782 0.3551 0.0671 Scd
J105439.31+475144.2  1-173641  163.6638 47.8623 0.0729 SBc

Cuadro 3.3: Propiedades de las 103 galaxias con nucleo activo, parte 3.
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razones pueden ser diversas pero la principal es que, al ser los AGNs objetos de gran variabilidad
temporal, es decir, que el espectro y su luminosidad cambien en lapsos de tiempos cortos, puede
que las componentes anchas ya no sean visibles por un proceso de apagaod o puede que pasen por
un proceso de encendido que las haga visible recientemente. Notamos que la diferencia en afios
entre las observaciones del DR7 y MaNGA van de los 3 a 16 afios, tiempo suficiente para observar
esta variabilidad (Storchi-Bergmann et al., [2017).

Al hacer una inspeccién visual de los espectros de estos AGNs, tanto del DR7 como de MaNGA
notamos lo siguiente: 11 son AGNs tipo 2 pues no se observan componentes anchas, 1 objeto si es
AGN tipo 1 pero fue mal observado por MaNGA (el AGN no cae dentro del FoV de su cubo de
datos), 2 estdn muy contaminados por el continuo estelar por lo que son ambiguos y 9 son changing
look AGN, ya que se observa la componente ancha de Ho en el espectro del DR7 pero no en el
de MaNGA. Por CS22, sabemos que nuestro método de identificacion de AGNs tipo 1 da mejores
resultados que los otros, obteniendo las siguiente coincidencias: 67 % con SL12, 65% con Ohl5
y 81% con Liul9, de una muestra de 4636 galaxias. En esta nueva muestra obtuvimos el mismo
resultado en la identificacion de AGNss tipo 1, con una coincidencia similar a SL.12 pero menor con
Ohl5 y Liul9, indicando mejores resultados para una muestra mayor de galaxias (10,225).

De esta misma inspeccion visual se identificaron diferentes formas en el continuo, en algu-
nos casos el espectro era dominado por lineas de emisién y en otros era dominado por lineas en
absorcion. En la siguiente seccion se describird el como separamos a los AGNs en tres familias

dependiendo de la presencia de lineas anchas y la forma del continuo.

3.3. Familias de AGNs

Los espectros de los AGNs muestran grandes diferencias en la forma del continuo y la intensi-
dad de las lineas de emision de las componentes delgadas y/o anchos (e.g. Boroson y Green, |1992;
Sulentic et al., [2000; Shen y Ho, [2014; Padovani et al., 2017; Hickox y Alexander, 2018)). Las di-
ferencias en el perfil espectral son consecuencia de las diferentes SED y las condiciones fisicas en
el gas donde se generan estas lineas, en tltima instancia, relacionadas con la orientacién del disco
de acrecidn. Para clasificar esta diversidad en términos de las contribuciones de la galaxia anfitrio-
nay la ley de potencia del AGN (HG-PL), proponemos utilizar indices espectrales similares a los
indices de Lick, disenados para estudios de poblaciones estelares que van desde CNA4161 hasta
TiO,A6233 (e.g. Worthey et al., 1994). Usamos mediciones particulares del ancho equivalente para
regiones espectrales que contienen lineas de absorcion estelar o lineas de emision y sus continuos
locales cercanos correspondientes. Definimos un indice H (Ig) en el intervalo espectral 3950-3990
A donde la linea de absorcién Call H es fuerte en espectros dominados por lineas de absorcion
estelares. Cuando la emision del AGN es dominante, la linea Call H se "’llena’ con el continuo no
térmico y se pueden ver las lineas de emisién de [Nell]A3967 y He. El tamaiio de este intervalo
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es lo suficientemente amplio como para incluir la ubicacion esperada de la linea de absorcién Call
H para espectros dominados por galaxias anfitrionas (que pueden alcanzar velocidades superiores
a 500 km s~ !, Cherinka y Schulte-Ladbeck, 2011)), y las lineas de emisén [Nell]A3967 y He en
los espectros dominados por el AGN. Un segundo intervalo espectral pretende medir Hf ya sea
en emision o absorcién. En el caso de una fuerte contribucién de AGN, se incluye parte del com-
ponente amplio de emisiones. Elegimos el Indice Lick HB (Igp) definido en el intervalo espectral
4848-4878 A, donde la linea de emisién Hp podria desaparecer si hay una linea de absorcién es-
telar intensa (Greene y Ho, 2005). Para calcular los indices Call H y Hf, usamos los continuos
alrededor de 4020 y 5100 A, respectivamente, con un ancho de 50 A. El continuo para estimar el
Call H-Index (indice H) esta destinado a considerar la pendiente del salto de Balmer. Por definicién
de ancho equivalente, éste se calcula de la siguiente forma:

AE, = [ (1= i/ fo)da G3.1)

donde f; representa el flujo en el intervalo correspondiente al indice y fj al flujo de su continuo
adyacente. Para nuestras mediciones, tomamos el flujo promedio de los respectivos continuos para
fo. En la figura [3.3] se muestra la localizacion de los 103 AGNs en el diagrama de estos indices.
Estos tienen un c6digo de color que lo identifica con una de estas familias:

(i) AGN dominante. Estdn en la region extrema donde el indice H >0 A (estrellas moradas,
17 galaxias). Los espectros de los objetos en esta regién muestran una linea de emisién ancha
de Balmer que tiene varios componentes, con una aparente ausencia de lineas de absorcidn, y el
continuo dominado por la ley de potencia AGN.

(i1) Galaxia dominante. Estan ubicados en el otro extremo, donde el indice H <0 A y el indice
Hp <3.7 A (estrellas azules, 50 galaxias). Los espectros de los objetos en esta regién muestran solo
una componente ancha en Ho con un continuo mayoritariamente dominado por la contribucién
estelar.

(iii) Intermedio. Un tercer grupo puede describirse entre los dos extremos anteriores, en la
regién indice H <0 A e indice HB >3.7 A (estrellas verdes, 22 galaxias). Los espectros de los
objetos en esta regién muestran las lineas de emisién anchas Ha y HP, la ley de potencia AGN y
las lineas de absorcion.

En la misma figura hay un recuadro inferior derecho donde se muestra el espectro caracteristico
de cada familia. Al menos 89 galaxias pueden clasificarse dentro de estos grupos pero 14 son
ambiguos. Para realizar su respectiva asignacion de grupo, se realizé otra inspeccion visual. Hay 2
AGN dominante que se encuentran en la region intermedia, uno de ellos es Mrk 0231, la cual es
una galaxia infrarroja ultraluminosa (ULIRG por sus siglas en inglés) y su espectro dptico esta tan
contaminado por polvo que no se puede modelar con un conjunto de poblaciones estelares. El otro
caso es una galaxia que muestra lineas anchas con perfil lorentziano, alta emision de Fell y la ley de
potencias, sin embargo, también se observa Call H. En el caso de las intermedias que se encuentran
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Figura 3.3: Diagrama de Indices HB-H (Ing vs Ip) donde se muestran los 103 AGNs tipo 1. Las
lineas discontinuas en parpura y azul ilustran las regiones ocupadas por cada grupo (ver el texto).
El patrén de color indica cada grupo de AGN, azul para los espectros dominados por la galaxia (1),
verde para el tipo intermedio (2) y violeta para los dominados por el AGN (3). El recuadro inferior
derecho ilustra un espectro caracteristico por cada grupo. Noétese las diferencias en la pendiente
del continuo, las lineas de emisién/absorcion, la presencia/ausencia de la linea ancha de Hf3 y el
cambio en las regiones espectrales (bandas en gris) donde se llevaron acabo las mediciones de los

indices.
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en la region de galaxia dominante, poseen mucha contaminacién estelar y la componente ancha de
HpP es poco intensa. En el caso de las galaxias dominantes dentro del grupo intermedio, poseen
lineas delgadas de H muy intensas. Al final, la muestra se pudo dividir en 19 AGN dominante,
31 intermedio y 53 galaxia dominante.

En la figura[3.3]se puede notar una tendencia en este diagrama la cual se ajusté de manera lineal
(linea negra) y utilizando una funcién cuadratica (linea gris). El mejor ajuste lineal es el siguiente:

Iy = (—7,43£0,21) + (0,39 £0,02) Iy (3.2)

con un valor de 72 igual a 0.85. En el caso del ajuste cuadratico, obtuvimos la siguiente relacién:

Iy = (—8,3540,18) + (0,67 £ 0,03) Iyg — (0,007 £0,001) IHﬁ2 (3.3)

con r2=0.93. Estos valores nos indican una buena correlacién entre ambos indices en relacién
a la actividad nuclear y la contaminacion estelar. Al compararlos con los valores estimados en la
figura 10 del primer articulo , encontramos diferencias notorias en la ordenada al origen pero las
pendientes de los ajustes lineales y las constantes de la funcién cuadritica eran bastante similares
(Ia mayor diferencia es de 0.04). También hicimos pruebas estadisticas para ver la correlacion entre
ambos indices. Con la prueba de Pearson, para ajustes lineales, se encontré un estadistico de 0.92
y un p-value de 4.86x10~**. Con la prueba de Spearman, para ver si la correlacion es lineal o no,
obtuvimos un coeficiente de 0.92 y un p-value de 6.85x10~4*, Estos resultados nos indican que hay
una fuerte correlacion lineal entre ambas cantidades.

En los siguientes capitulos, utilizaremos este esquema de clasificacion asi como parte de esta
muestra de AGNSs.

3.4. Primer Articulo: SDSS-IV MaNGA: Identification and Mul-
tiwavelength Properties of Type-1 AGN in the DR15 sam-
ple
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ABSTRACT

We present a method to identify type-1 active galactic nuclei (AGNs) in the central 3 arcsec integrated spectra of galaxies in
the MaNGA DR15 sample. It is based on flux ratios estimates in spectral bands flanking the expected H o broad component
H apc. The high signal-to-noise ratio obtained (mean S/N = 84) permits the identification of H agc without prior subtraction
of the host galaxy (HG) stellar component. A final sample of 47 type-1 AGN is reported out of 4700 galaxies at z < 0.15.
The results were compared with those from other methods based on the SDSS DR7 and MaNGA data. Detection of type-1
AGN in those works compared to our method goes from 26 per cent to 81 per cent. Spectral indexes were used to classify the
type-1 AGN spectra according to different levels of AGN-HG contribution, finding 9 AGN-dominated, 14 intermediate, and 24
HG-dominated objects. Complementary data in NIR-MIR allowed us to identify type I AGN-dominated objects as blue and
HG-dominated as red in the WISE colours. From NVSS and FIRST radio continuum data, we identify 5 HERGs (high-excitation
radio galaxies) and 4 LERGs (low-excitation radio galaxies), three showing evidence of radio-jets in the FIRST maps. Additional
X-ray data from ROSAT allowed us to build [O111] and H agc versus X-ray, NIR-MIR, and radio continuum diagrams, showing
that L(H apc) and L([O11]) provide good correlations. The range in H agc luminosity is wide 38 < logL(H apc) < 44, with
log FWHM(H agc) ~ 3-4, covering a range of Eddington ratios of —5.15 < log Lyoi/Lrqa < 0.70. Finally, we also identify and

report ten possible changing-look AGN candidates.

Key words: galaxies: active —quasars: emission lines.

1 INTRODUCTION

The identification of active galactic nuclei (AGNs), mostly type-2
AGN (which only show narrow emission lines) but also AGN in
general, frequently uses narrow emission lines that emerge from gas
that is photoionized by the nuclear ionizing continuum, estimating
their flux ratios and placing them into the BPT diagnostic diagrams
(Baldwin, Phillips & Terlevich 1981; Kewley et al. 2001; Kauffmann
et al. 2003; Kewley et al. 2006). Other studies have shown however,
the importance of taking into account the contribution from post-
asymptotic giant branch (AGB) emission and shocks that may lead us
to misinterpretations in these diagrams. To this purpose, the introduc-
tion of the WHAN diagram (EW(H «) versus log [N 11]/H «; Cid Fer-
nandes et al. 2011) has been useful to disentangle these contributions.

On the other hand, the identification of type-1 or broad line
AGN, based on the presence of broad permitted emission lines
(mainly Hoe and Hp in the optical range) is also fraught with
difficulties. Broad emission lines (BELs) show complex profiles that

*E-mail: ecortes@astro.unam.mx (ECS); alenka@astro.unam.mx (CAN);
hector @astro.unam.mx (HMHT)

are difficult to identify correctly. The shape and the width of the
BEL profiles depend, among other parameters, on the geometry of
the line emitting region, on obscuring effects, on the superposition
of line emission from different regions, and on the anisotropy of
the line emission clouds. Furthermore, the observed velocity field
might be a superposition of different components, such as Doppler
motions, turbulence, shocks, inflows/outflows, and rotation, such that
different velocity components result in different profiles, and thus,
the final profile is a convolution of all these. (Sulentic, Marziani &
Dultzin-Hacyan 2000; Zamfir et al. 2010; Marziani et al. 2018).
Among previous important attempts to identify type-1 AGN in the
nearby Universe, we mention Ho, Filippenko & Sargent (1995), Hao
et al. (2005), Greene & Ho (2007), Onori et al. (2017), Oh et al.
(2011, e.g. the OSSY catalogue). More recently, attempts such as
Stern & Laor (2012), Oh et al. (2015), and Liu et al. (2019) have
increased significantly the number of these objects, based on the
analysis of available spectra from the Sloan Digital Sky Survey Data
Release 7 (SDSS DR7) database. Stern & Laor (2012) implemented
a flux ratio method around the H o region, interpreting the excess
flux over an interpolated continuum as due to the presence of a broad
line component. Oh et al. (2015) proposed the estimate of a flux ratio
by considering a spectral band and an adjacent continuum, further
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refining their criteria to recover low luminosity type-1 AGN. Notice
also that both Stern & Laor (2012) and Oh et al. (2015), applied a
host galaxy subtraction to the spectra as part of their methodologies.

Other projects like SPIDERS (SPectroscopic IDentification of
eROSITA Sources; Dwelly etal. 2017) identify type-1 AGN as optical
counterparts of X-ray surveys like ROSAT, XMM-Newton and more
recently from eFEDS (the eROSITA Final Equatorial-Depth Survey).
Notice, however, that the identification of SPIDERS type-1 AGN
uses the spectroscopic coverage around H g and/or Mg Il emission
lines, instead of the H « region.

With the advent of surveys using the integral field spectroscopy
(IFS) technique, more detailed methods for identifying and analysing
AGN (in particular of type-1 AGN), and their relation to the host
galaxies are possible. Among the attempts to identify AGN using
data from the MaNGA survey, we mention Rembold et al. (2017)
and Sanchez et al. (2018). They identified AGN in the MaNGA
Product Launch 5 sample (MPL-5, which contains 2792 galaxies) by
using the BPT and WHAN diagrams. While Rembold et al. (2017)
consider only candidates above the Kewley line (defined in Kewley
etal. 2001) in the [N11] BPT diagram and with EW(H «)>3, Sdnchez
et al. (2018) consider all the candidates above the Kewley lines in the
three BPT diagrams ([N11], [O1], and [S11]) but with a more relaxed
threshold in EW(Ha) (>1.5). They identified 62 and 98 AGNs,
respectively, regardless of whether they were type-1 or 2 AGN.

In contrast, Wylezalek et al. (2018, 2020) followed a different
methodology to find AGN in the MaNGA survey. They took
advantage of the IFS data by building spatially resolved BPT dia-
grams, identifying 308 AGN candidates from MPL-5. More recently,
Comerford et al. (2020) made a cross-matching of the MaNGA MPL-
8 data (6261 galaxies) with other catalogues at different wavelengths,
finding 406 AGN, most of them identified as radio sources.

In this work, we present a method to identify type-1 AGN in
the MaNGA survey by using the integrated spectra of the central 3
arcsec of the IFS data. It is based on the estimate of two flux ratios
placed at the red and blue positions aside from the expected H«
broad emission line. This is a ‘non-invasive’ method that avoids the
host galaxy subtraction of the optical spectra and considers only the
prominence of the Ho emission line broad component for a given
signal-to-noise ratio (S/N). The method was applied to the MaNGA
DR15 (MPL-7) data sample and further tested by using data from
the SDSS DR7, showing comparable results to other methods that
identify type-1 AGN in the DR7 catalogues.

This paper is organized as follows. Section 2 summarizes the
description of MaNGA survey, the spectra used in this work, and
its multiwavelength information. Section 3 describes the selection
method used to identify AGN with broad emission lines, as well as
comparisons considering the host galaxy subtraction and the BPT
and WHAN diagrams selection. Section 4 reports a comparison of
our final sample with previous SDSS and MaNGA AGN catalogues,
applying also our method in those catalogues. Section 5 presents a
characterization of our type-1 AGN sample in terms of properties
in the infrared, radio, X-ray, and optical properties. Finally, in
Section 6, we summarize the results and present our conclusions.
We assume a Hubble constant Hy = 70 km s~' Mpc~!, Q,, = 0.3,
and Q24 = 0.7 throughout.

2 DATA SAMPLE

The MaNGA survey is part of the SDSS-IV project that was dedicated
to observe around 10 000 nearby galaxies, in a redshift range z < 0.15,
with integral field spectroscopy. The survey covers a wide interval
from 3600 A to 10 000 A in the optical wavelength, simultaneously
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using 17 integral field units (IFUs) each one composed of arrays of 2
arcsec diameter fibres to map in detail the core and the galaxy within
the field of view. Each IFU feeds a dual channel spectrograph for
the red and blue arms, respectively (Smee et al. 2013). The average
spectral resolution (A/81) in the blue channel is 1915, and 2250 in
the red one. Detailed description of the observations, as well as the
selection criteria can be found in Bundy et al. (2015). Yan et al.
(2016a) describe the survey spectrophotometric calibrations, while
Law et al. (2015) explains the observational strategy as well as the
pipeline used for the data reduction.

Three main subsamples were generated in the MaNGA sample.
A primary sample (initially about 50 per cent of the targets), with
coverage up to R = 1.5 Re (effective radius) having a flat distribution
in K-corrected i-band absolute magnitude (M-i). A secondary sample
(about 33 per cent of the initial targets) having a flat distribution
in M-i with coverage up to R = 2.5 Re, and a third colour-
enhanced supplement subsample designed to add galaxies in regions
of the (NUV - i) versus M-i colour-magnitude diagram that are
underrepresented in the primary sample, such as high-mass blue
galaxies and low-mass red galaxies (about 17 per cent of the initial
targets; Wake et al. 2017).

In this paper, we carry out an analysis of the spectroscopic data
in the MaNGA DRI15 (Aguado et al. 2019) IFS survey, for 4636
galaxies, about half of the total MaNGA sample. The integrated
spectra in the central 3 arcsec circular aperture was synthesized for
each galaxy. To test the results, we used the raw and stellar subtracted
spectra generated with the starlight code (Cid Fernandes et al. 2005).
We also use the data from the MPL-10 version of the PIPE3D Valued
Added Catalogue' (VAC; Sanchez et al. 2016, 2021; Lacerda et al.
2022), a fitting tool for the analysis of the stellar populations and the
ionized gas derived from moderate resolution IFS spectra of galaxies.
Multiwavelength information was gathered for our final type-1 AGN
sample from different data bases; the WISE catalogue (Wide-field
Infrared Survey Explorer; Wright et al. 2010) at IR wavelengths,
radio continuum from FIRST (Faint Images of the Radio Sky at
Twenty centimeters; Becker, White & Helfand 1995) and NVSS
(NRAO Very Large Array Sky Survey; Condon et al. 1998), as well
as X-ray catalogues mainly ROSAT (Boller et al. 2016) in order to
carry out a first analysis of their multiwavelength properties.

3 TYPE-1 AGN SELECTION METHOD

Among the reasons for studying broad-line (or type-1) AGN are
that they permit us to retrieve kinematic information of the region
closest to the central supermassive black hole (SMBH). Another
advantage is that under certain circumstances we can use a power
law (PL) to estimate the flux of the ionizing continuum of an AGN,
a valid approximation if the continuum is synchrotron and non-
thermal in nature. However, Malkan & Sargent (1982) showed that
the optical-UV continuum is thermal due to the accretion disc. In
general, the SED of AGN is more complex than a single power
law specially for sources accreting above the accretion limit. This
information in combination with the multidimentional space of
spectroscopic, photometric, and kinematic parameters derived from
the IFU analysis, allows for a more detailed analysis of the properties
of AGN and their relation to their host galaxies.

A frequent method to identify active galaxies in the nearby
Universe, uses diagnostic diagrams such as the BPT diagrams

!Table SDSS17Pipe3D_v3_1_1.fits downloaded from http:/ifs.astroscu.una
m.mx/MaNGA/Pipe3D_v3_1_1/tables/
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(Baldwin et al. 1981; Kewley et al. 2006; Sanchez et al. 2018). They
are useful to determine the origin of the photons which ionize the
gas producing emission lines. The source of these ionizing photons
could be an AGN radiation field, the formation of massive stars,
or a mix of both, for which BPT diagrams successfully isolate
them in well-confined regions. However, for luminous type-1 AGN
(with bolometric luminosities Ly, > 10% erg), BPT diagrams fail
to diagnose the AGN origin because the line ratios do not consider
the presence of strong, broad emission components. In this case, the
peak flux of He and H B narrow components (NCs; Hanc, H Bne)
show a larger value due to the contribution of the broad components.
In many cases, the surrounding forbidden lines close to Ho and H 8
broad components (BCs; Hapc, H Bc), namely [O 11]A24959,5007,
[NTI]AA6548,6584, and [S 1]AL6716,6731, have a flux increment too
due to the presence of the broad component of the Balmer lines.
For the highest luminosity AGN, where the non-thermal nuclear
emission dominates over that from the host galaxy (HG), the narrow
components could be completely buried into the broad ones (e.g.
the narrow line Seyfert 1 galaxies — NLSyl; Vanden Berk et al.
2001; Marziani et al. 2010). Hence, to isolate the NCs properly, it is
necessary to make a good spectral line decomposition.

In terms of the broad line emitting region, the AGN unified
model by Urry & Padovani (1995) proposes that the Broad Line
Region (BLR) is hidden from our lines of sight by a molecular torus
surrounding the accretion disc (AD). For small angles (towards an
AD face-on), we can see the BLR directly and thus a type-1 AGN
spectra, while for larger angles (towards an AD edge-on), the torus
obscures the BLR showing only narrow lines, which is characteristic
of type-2 AGN. In the latter case, the broad lines could be detected
in polarized light (Tran 2010), although this is not the case for all
type-2 AGNs (Tran, Lyke & Mader 2011).

Aside from the physical (presence of gas and dust) and geometrical
reasons that may prevent the detection of the BLR, in practice,
the spectra coming from the 3-arcsec SDSS observations or other
observations using similar apertures contain a fraction of the host
galaxy light. A most common procedure to remove that contribution
is by using stellar population synthesis methods (e.g. Stern & Laor
2012). However, these procedures are model-dependent, yielding
non-unique results with different contributions. The host galaxy
fitting could be translated to degenerations on the pure AGN spectra.
The residuals of the HG+PL subtraction could modify the spectral
region close to the broad components. Given these difficulties, it
would be desirable to have a method that allows for identifying broad
emission lines in the observed spectra without making any a-priori
assumption on both the host galaxy stellar and AGN contributions.
In line with this idea, we present a method for identifying the broad
H o emission line in the nuclear spectra of MaNGA galaxies that led
us to the identification of a type-1 AGN sample.

3.1 Flux ratio method

We next outline a straightforward method that considers the estimate
of flux ratios in two spectral regions around the expected position of
the H o broad emission line. While one of the selected regions avoids
any emission or absorption lines, the other two regions are selected
close to the expected broad emission line. If a broad component is
present, the evaluation of those flux ratios, should yield larger values
than expected if Hapc is absent. This method which is a variant of
methods presented in Stern & Laor (2012), Oh et al. (2015), Liu
et al. (2019) is optimized around the Ho region line. It is applied
to the integrated spectra from the central 3-arcsec aperture without
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Figure 1. Three different spectra in H « region. The upper panel corresponds
to the spectrum of a type-1 AGN, the intermediate panel to a Seyfert 1.9, and
the lower panel to a galaxy without active nuclei. The bands illustrate the
spectral regions and positions we adopt for the continuum (green) and the
broad component (blue and red).

any host stellar subtraction and exploits the significantly higher S/N
achieved from the MaNGA data.

The first step of our method is to extract the central 3 arcsec
spectra of the 4636 MaNGA MPL-7 data cubes, with an aperture
size similar to that of SDSS DR7 single aperture fibre. Since the
size of each spaxel is 0.5x0.5 arcsec, the full aperture spans over 29
spaxels, allowing us to achieve significantly higher S/N values.

In contrast to previous works that use only one spectral region
near Ha, we propose two flanking spectral regions to take into
account the range of wavelengths and asymmetries of the H o broad
emission line and the presence of stellar absorption lines. We define
three spectral regions or bands that help us characterize the Ha
region. One adjacent region is selected such that no emission or
absorption lines are present and where the continuum flux (Fc) is
defined. Two additional regions were selected to flank H «, defined
as the blue and red (Fg and Fg) band fluxes measured at both sides of
a region where the broad emission component is expected. To select
the bands, the location of various absorption stellar lines as well as
the widths of the narrow emission lines were taken into account. In
type-1 AGN, the width of the narrow lines covers a range of full
width at half-maximum (FWHM) from a few hundred km s~! up to
1000 km s~! while for the broad He line, the FWHM could be as
broad as 10000 km s~! or more (Antonucci 1993). Regarding the
stellar absorption lines, in the region around He, the deepest one
is TiO at 6498 A (Bica & Alloin 1986). Considering the maximum
FWHM value that the [NI1]AA6548,6584 can have as upper limits, and
avoiding the TiO stellar absorption at 6498 A, we define wavelength
intervals of 20 A width, at

(i) 6400-6420 A for the continuum band (Fc)
(ii) 6520-6540 A for the blue band (Fp), and
(iii) 6590-6610 A for the red band (Fg)

The width was chosen similarly to Oh et al. (2015) because it
permits us to get reliable values of flux for a given S/N ratio. Due
to the position bands, the FWHM that we can detect is limited by
FWHM (Hagpc) 2 1500 km s7!, considering that the position of
the blue band is 20 (~ 33 A) away from the Ha rest frame for a

220z AInr g1 uo 3senb Aq £288659/929€/€ /11 G/BI0IME/SEIUW/WOO"dNO"DILISPEDE//:SARY WO.) PAPEOUMOQ



Identification of 47 type-1 AGNs 3629
3.54 - _
a5 }
€30
+
B 3.0 . =
o
w25 6
E 2.0 i N
& U
-5 w
i t ¢
1.5 + 2.5 N I
L b t O { -
1.0 renpdupt . . Qs
. £ b
5 8 . 2. H
£ 204 ! — Q|
3.5
o a—
€30 o
2 ( 8 : S
-ié o
Sas i & S|
= 0.96
2
820
°
& Blue Band
e /Eﬂ@ﬁﬂ'ﬂ*
104 $ 1
+
1.0 o]
0 50 100 150 200 250
Blue Band  Red Band

S/N (Continuum)

Figure 2. Left-hand panel: Flux ratio distribution compared with the continuum S/N at 6400-6420 A. Coloured diamonds represent the upper outliers
(~3.6 per cent red band, ~2.7 per cent blue band) while grey dots are the non-active galaxies, which flux ratio is around or lower than 1. Middle: Boxplots used
for the selection of AGN. The outliers of each band are the black circles upside the upper whiskers (blue and red bands). Right-hand panel: Zoom-in of the
quartiles region. The first and third quartiles are shown as green boxes, upper and lower whiskers as black lines. Below the upper limits live ~96 per cent and
~97 per cent of the MPL-7 sample in the red and blue bands, respectively (grey dots in the left-hand diagram).

Gaussian with the minimum FWHM, and 1690 km s~ for the red
band (20 ~ 37 A).

Fig. 1 shows three examples of spectra illustrating the location of
the blue and red bands with respect to the broad Ha line: a type-1
AGN (top), a Seyfert 1.9 (middle), and a galaxy without a broad line
(bottom). The F¢ band is shown in green, and Fg and Fr bands are
shown in blue and red, respectively. Notice that F¢ is located in a
feature-less region, far enough of the H o broad component (to reach
this continuum band, H o should have an FWHM > 10 000 km s~ ).
On the other side, Fg and Fg bands are as close as possible to Ha
to detect the weakest broad components, if any. The location was
selected outside the [NI1]AA6548,6584 width set above to avoid flux
contamination of this line.

The band fluxes were estimated using the task splot from IRAF
(Tody 1986). The spectral flux was normalized along the entire
observed range by fitting and subtracting a fifth-order spline function.
In galaxies where the AGN power law is dominant, the normalization
does not fit well around the H 8 region. However, the slope around
the H « region is not so steep (see e.g. Vanden Berk et al. 2001), so
the fit with the spline function was enough to model it. The splot task
returns values of the average flux and the RMS over each band and
the S/N of the continuum region. With the flux values, we compute
the ratios Fg/Fc and Fr/Fc, between the blue and red bands (Fg r)
over the continuum.

Left-hand panels of Fig. 2 show the values of the Fg r/Fc ratios
in the red and blue bands as a function of the S/N. It can be seen that
both flux ratios can be separated into two populations:

(i) Fp/Fc and Fr/Fc ~ 1. A first population containing the great
majority of the galaxies (grey dots) suggesting the absence of a broad
line around H «, and

(ii) Fg/Fc > 1 and Fr/Fc > 1. A second population having higher
values of Fg/F¢ and Fr/F¢ (blue and red dots) suggesting the possible
presence of the H« broad line.

While objects in the first population are mainly composed of
non-active galaxies and type-2 AGN, objects in the second pop-
ulation are proposed as our best candidates to show a broad Ho
line. The number of objects with values lower than 0.95 are 15
and 4 for the red and blue bands, respectively. In those spectra,
we find star-forming galaxies with negative slopes and no broad
Ho line.

To separate both populations, we made use of a boxplot-whiskers
diagram (Fig. 2, middle and right-hand panels). This statistical tool
help us to visualize the distribution of the computed flux ratio
values and to establish a quantitative criterion for the broad Ho
identification. While for the first population, the boxplot and their
whiskers show mainly flux ratio values around 1, the candidate
sample shows a much broader distribution of flux ratio values placed
out of the box and beyond of the whiskers (black circles in middle
and right-hand panels of Fig. 2). These outliers are our type-1 AGN
candidates. To analyse the distribution of the flux ratio Fg r/Fc
values, we developed a python code based on the pandas package
(Wes McKinney 2010) to estimate the median, average, and the
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Figure 3. Three different spectra were found in the 93 candidates samples.
The upper panel corresponds to the spectrum of a type-2 AGN, the interme-
diate panel to a type-1, and the lower panel to that of an M-type star. The
left-hand panel shows the overall spectra, while the right-hand panel is a
zoom-in to the H o alpha region.

quartiles? of the distribution, used to build the boxplots for each blue
and red bands.

The green area in the middle panel of Fig. 2 (also shown in
the zoom in the right-hand panel), is known as the box, which is
delimited by the first (Q,) and third quartiles (Q3) (the 25 per cent
and 75 per cent percentiles of the cumulative distribution of the
sample, respectively). The median value of the distribution (or Q»)
lies within this area. The computed Q3 values are 1.031 and 1.015
for the blue and red bands. For both blue and red distributions, the
Q5 value is near one, which means that in at least 75 per cent of the
galaxies, we do not expect to find a broad H o component. However,
among the remaining 25 per cent objects, we still have many galaxies
that belong to the ‘non broad-line’ distribution. Then, we compute
the upper whisker defined as Uy = 1.5 x IQR + Q3, where IQOR
= (Q3 — Q)) is the interquartile range (for a symmetric distribution,
IQR = Q2, which is not our case). We will not consider the lower
whisker since it has values near and below one, which indicates the
absence of a broad-line feature. The Uy computed values are 1.037
and 1.056 for Fr and Fg, respectively. Finally, we will consider as
type-1 AGN candidates those outliers objects that are beyond the
upper whisker. Above the Uy limits, we found 171 outliers for Fg,
and 126 for Fg (~4 per cent and ~3 per cent of the total sample).
The first two columns of Table 1 resumes the values of the quartiles,
the upper whisker, the mean, and the maximum values for each band.

The next step is to consider only the spectra with a broad-
line feature that stands out over the Ha region continuum. To do
that, we select only the candidates cataloged as outliers in both
boxplots, reducing the sample to 94 candidates (~2 per cent of the
total sample). After considerably reducing the initial sample, it was
possible to visually inspect the spectra to verify the presence of the
broad emission line component. Examples of candidate spectra are
shown in Fig. 3, where the left-hand panels show the overall spectra
and the right-hand panels zoom in into the H & region. Two galaxies,
9031-12705 and 9036-6101, are the same object (same MaNGA-ID
1-210186), so it reduces the sample to 93 candidates. In addition,
another 18 objects seem to show optical spectra resembling those of
M-type stars (see for example fig. 8, bottom row of Oh et al. 2015).
The right-hand lower panel in Fig. 3 shows an example spectra of
such objects, where the shape of the stellar continuum resembles a
faint broad line in the H « region. For our purposes, these types of
objects were considered false positives.

2The flux ratio values at which 25, 50, and 75 per cent of the sample is
contained.
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Figure 4. Summary of the methodology performed to find the type-1 AGN
sample.

The remaining 75 candidates have broad and/or narrow emission
lines. All of them were classified as AGN due to the strength and
FWHM of the emission lines (according to the minimum width given
by the bands position), consistent with having high Fg r/Fc values.
In the visual inspection, we separated them into type-1 and 2 AGN.
The upper panel in Fig. 3 illustrates a type-2 AGN spectrum showing
only narrow emission lines (which were also found on the Seyfert
region in the BPT diagrams, Section 3.3), while the middle panel
shows a type-1 AGN spectrum, where the broad component stands
out on the continuum. This final cut leaves us with 28 type-2 AGNs
and 47 type-1 AGNs (1 per cent objects of the total sample). These
47 type-1 AGNs are considered our final sample. Fig. 4 summarizes
the different steps followed in our methodology. Section 5.1 presents
a detailed description of these objects.

Table 3 list our type-1 AGN sample and some of their global
properties. Column 1 is the SDSS Object ID, Column 2 shows
the plate-IFU of MaNGA, Columns 3 and 4 are the RA and DEC
in epoch 2000.0, Column 5 is the g-band magnitude from SDSS,
Columns 6 and 7 are the redshift and the stellar mass of the host
galaxy, respectively, both from NASA-Sloan Atlas, Column 8 is the
optical luminosity of the [O 111] emission line, extracted from Pipe3D,
Column 9 is the estimated luminosity of the Ha broad component
extracted from our emission lines fitting (results will be published in
a forthcoming paper), and Column 10 is the empirical classification
of the AGN described in Section 5.1.

The fraction of type-1 AGN found with our method (1 per cent) in
the MaNGA DR15 sample is consistent with the expected fraction of
high-ionization AGN (type-1 and 2) among local galaxies (2 per cent
to 10 per cent), given a redshift and SMBH mass galaxy range (e.g.
Huchra & Burg 1992; Ho, Filippenko & Sargent 1997; Netzer 2013,
and references therein). In turn, the type-1 AGN fraction is around
10 per cent of the total AGN population. This is also consistent with
the results of Stern & Laor (2012) and Oh et al. (2015), which report
type-1 AGN fractions of about 1 per cent from their initial samples.

3.1.1 Rejected candidates

We also visually inspected all the rejected candidate objects appear-
ing in only one band flux ratio (33 and 78 for the red and blue
boxplots). The reason is that the BLR line profiles may show a broad
component displaced with respect to the restframe due to wind-
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Figure 5. Histograms of the S/N of Fc for the DR15 samples. Each panel
shows the distribution of S/N for all DR15 sample (left-hand panel), the
candidates’ sample (middle), and the type-1 AGN sample (right-hand panel).
The vertical lines indicate the average S/N for the respective sample: red for
all DR15, blue for the candidates, and green for the type-1 AGN. The median
S/N increases towards the type-1 AGN sample.

driven outflows or particular kinematics of this region (e.g. fig. 9.8
of Netzer 2013). However, our results indicate that all these rejected
candidates could be classified as type-2 AGN or objects with M-type
stellar spectra. We also found galaxies with more than one narrow
emission line that could be related to multiple star-forming regions.
All these objects were discarded from our final sample since we
selected only the outliers in both boxplots.

3.1.2 The role of the S/N in the flux ratio method

An advantage of our method is the high S/N of the integrated spectra
associated with our final sample. On average, the Fc S/N computed
for the MPL-7 spectra is 84, increasing to 92 for the 93 candidates
and to around 112 for our 47 type-1 AGN (Table 2, and Fig. 5).
Looking at the distribution of the S/N in the complete sample, we
have 4206 spectra with S/N < 150 and 430 with S/N > 150. An
estimate of the fraction of type-1 AGN objects in the range S/N <
150 is 0.9 per cent, a lower value than 2.6 per cent corresponding
to that in the range S/N > 150, so this is not an apparent decrease
of AGN candidates as the S/N ratio increases but instead, a decrease
in the number of galaxies as the S/N ratio is increasing. In the
particular case of our type-1 AGN sample, 12 galaxies have S/N >
150, however, the averages flux ratios and redshift are not different
from the galaxies with S/N < 150. The increase of the S/N is expected
because the contribution of the nuclear luminosity is higher for the
active galaxies with respect to quiescent ones. The high S/N achieved
in the integrated central 3 arcsec MaNGA spectra is useful to avoid
spurious contamination in the red and blue bands when searching for
the broad line component. Equally important, it allows us to identify
Ho broad line component by a direct inspection of the observed
spectra, without the need of a host stellar component subtraction. In
the next section, we carry out a first-order host galaxy subtraction to
the spectra and compare the results obtained before and after host
subtraction in order to test the robustness of these conclusions.

3.2 Host galaxy subtraction proof

Previous authors like Stern & Laor (2012) and Oh et al. (2015)
have shown that when considering spectra from the SDSS survey,
the fiducial 3 arcsec aperture may contain a significant contribution
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from the host galaxy. Their work suggests that it is needed to remove
that contribution to identifying the broad emission line component
in low-luminosity AGN. However, with our present method, after
synthesizing the MaNGA spectra in a similar 3 arcsec aperture, we
could proceed with identifying the broad component, including the
stellar contribution of the host galaxy. Thus, it is important to test
our results and estimate the influence of the stellar contribution in
our identification method.

To take the stellar contribution into account, we apply a first-
order stellar subtraction using starlight (STL; Cid Fernandes et al.
2005). Starlight is a programme that uses stellar population synthesis:
an observed spectrum is decomposed in terms of a superposition
of stellar populations of various ages and metallicities to model
the underlying stellar galaxy continuum. The spectral base used
consists of 150 simple stellar populations, with six metallicities
and 25 different ages (using the Bruzual & Charlot 2003, libraries).
To consider the AGN contribution, we added 6 power laws of the
form f, = v~® within the range of 0.5 < o < 3.0, to model the
AGN continuum (if present). The result is a decomposition in a
synthetic stellar model, a power-law contribution, and the emission
line spectra after subtracting the original and the stellar model,
including the resulting power-law contribution. In cases with strong
or dominant AGN emission, the STL model could not converge to
an appropriate solution. In a forthcoming paper of this series, the
problem of decoupling the power-law + host galaxy contributions
in the AGN spectra will be addressed from the point of view of two
independent methods (Cortes-Suarez et al., in preparation).

The flux ratio method and the statistical analysis described in Sec-
tion 3.1 were similarly applied to the resulting emission line spectra
+ power-law contribution after subtracting the stellar contribution to
the whole DR15 sample. The middle columns in Table 1 report the
boxplot numbers computed as described in the previous section. The
upper whisker values are Uy, s7, of 1.028 and 1.016 for Fg and Fg,
respectively. The new Uy, s, values are slightly lower compared to
the ones originally estimated from the observed spectra. A plausible
reason for this is that in the absence of the stellar component, the
continuum flattens, so the flux ratios are closer to unity. We found
298 and 143 galaxies for the Fr/F¢ and Fg/F¢ ratios, above Uy, gL
Proceeding similarly and matching the results of our red and blue
object selection, we identified 93 candidates. Even when the resulting
number of candidates is the same as in Section 3.1, 20 of them are
different objects. After a visual inspection, ten false-positive were
detected (a lower quantity than without the stellar subtraction), and 83
candidates showing narrow or broad emission lines were identified.
Looking for type-1 AGN, the same objects were recovered as in the
case of no stellar contribution subtraction except one, 1-71872. This
object was found above the upper limit only in Fr/F¢ ratio. Its Fg/F¢
ratio lies just below the limit, 1.015.

Comparing the results of the type-1 AGN identification before and
after subtracting the host stellar contribution, we do not find an effect
of the stellar subtraction in the selection method. It seems that for the
MaNGA sample, with an average S/N of 84 (see Table 2), we obtain
comparable results. Under these conditions it may not be necessary
to subtract the stellar component in the target spectra. We also find
that the stellar subtraction is useful to reduce the number of false
positives and increase the quantity of type-2 AGN (we found 37 in this
sample), although one of our type-1 AGN is missed. Summarizing,
given a set of spectra having significantly high S/N ratios, our
direct identification method appears enough for the recognition
of broad emission line AGN in the MaNGA survey, avoiding the
introduction of possible degenerations when considering the stellar
subtraction.

MNRAS 514, 3626-3649 (2022)
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Figure 6. BPT and WHAN diagrams of the MPL-7 sample. Data were
obtained from the Pipe3D VAC Type-1 AGN detected using the line ratio
method are shown in blue stars, while type-2 AGN are shown in green stars.
The WHAN diagram is shown at the bottom-right with the EW(Ha) > 1.5 A
threshold as a dashed line. Error bars are shown as purple crosses.

In Appendix A we report our identification of type-2 AGN
candidates and of objects showing M type spectra. Although our
method is focused on the detection of broad emission lines, it
allowed for the identification of 28 type-2 AGNs (12 per cent of the
candidates) when no subtraction is considered and of 37 (16 per cent)
after subtraction of the stellar component. This sample of type-2 AGN
shows some particular characteristics in their associated spectra like
strong narrow emission lines with FWHM high enough to reach the
blue or red bands, and narrow emission lines profiles that seem to be
Lorentzian (or double Gaussian).

3.3 Selection based on BPT and WHAN diagrams

We have built the non-resolved BPT diagrams (Baldwin et al. 1981)
using the VAC generated through the Pipe3D pipeline (Sdnchez et al.
2016) for the central 2.5 arcsec integrated spectra of the MaNGA
DRI15 sample.®> Although these routines are mainly optimized for
the identification of narrow lines, they also use an approximation
for the identification of broad emission lines. We decided to use the
Pipe3D VAC to compare our results with other works discussed in
Section 4. For the AGN identification we follow the criteria outlined
in Sanchez et al. (2018), by considering galaxies located above the
Kewley et al. (2001) line in the three independent BPT diagrams, and
having EWHa) > 1.5 A (panels (a) to (c) of Fig. 6). The Kewley
et al. (2006), Kauffmann et al. (2003), and Schawinski et al. (2007)
demarcation lines are also shown in these diagrams.

We found 242 AGN candidates (~ 5 per cent of the to-
tal sample), marked with green starry symbols in Fig. 6. Of
them, three galaxies have more than one datacube in com-
mon J110431.08+423721.2: 8256-12704, 8274-12704, 8451-12701
(MaNGA-ID 1-558912); J155953.98+4-444232.4: 9036-2703, 9031-

3The PIPE3D VAC were obtained using integrated spectra of the spaxels
contained in the central 2.5 arcsec, 1 effective radius, and all the field of view.
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3704 (MaNGA ID 1-209772); and J160436.23+435247.3: 9031-
12705, 9036-6101 (MaNGA-ID 1-210186). A cross-match of these
results with our type-1 AGN sample (blue stars in Fig. 6) let us find
16 matches. The low type-1 AGN detection means that applying
standard stellar population synthesis and placing the results in BPT
diagrams even with additional restrictions on the EW(H «) values,
66 per cent of the already identified type-1 AGN were missed. A
characteristic in common in these 31 missed objects is that the narrow
component of the Balmer lines is stronger than the other narrow lines
explaining their location in the composite and star forming region of
the BPT diagrams. We also noticed that narrow emission lines are
partially or entirely embedded into the H & broad component in some
galaxies, something that was not considered in the Pipe3D emission
line fitting procedures, and consequently, the emission of the narrow
emission lines are being underestimated or lost. In this way, the [NI1]
diagram show 46 of 47 type-1 AGN, the [O1] diagram 45 AGN,
and the [S11] diagram 44 AGN. So it is important to note that these
diagrams do not detect the spectra dominated by the AGN emission.

The remaining candidates were considered as type-2 AGNs since
they only show narrow emission lines. Combining the candidates
emerging in the BPT diagrams with those from the flux ratio method
(including the type-2 AGN), we identified 283 AGN: 47 type-1, and
236 type-2. Imposing EW(H ) > 3 A to avoid ionization processes
due to post-AGB stars or shocks (Cid Fernandes et al. 2010), the
sample amounts to 125 AGNs: 45 type-1, and 80 type-2. Other
works (e.g. Cano-Diaz et al. 2016; Lacerna et al. 2020) consider
values of EW(Ha) > 6 A to assure that the dominant ionization
process comes from non-stellar nuclear activity. With this restriction,
we find 77 AGNs: 33 type-1 and 44 type-2. Since more restrictive
EW(H «) conditions translate into a loss of broad emission line AGN
candidates, we adopt EW(Ha) > 1.5 A.

Panel (d) of Fig. 6 shows the AGN sample in the WHAN diagram
(log(IN1l/H«) versus EW(H «), Cid Fernandes et al. 2011). AGNs
are identified if log([N1]/He) > —0.4 and EW(H «) is between 3
and 6 A for weak AGN, and larger than 6 A for strong AGN (solid
lines). The EW(Ha) > 1.5 A threshold is the dashed line. Although
all the candidates in the BPT diagrams are above the Kewley line
(green stars), in the WHAN diagram, most of them have EW(H «)
less than 3 A, which suggests that ionization processes could not
be associated only with the AGN (Cid Fernandes et al. 2011). It
is important to note that this diagram is able to detect most of our
already identified broad-line AGN: 11 in the weak AGN region and
31 in the strong AGN region, missing only 5 (11 per cent) of them.
Two of them have EW(H«) < 3 because the narrow component is
entirely embedded on to the broad one. The other three are located
in the SF region due to the intensity of the H o narrow component.

BPT diagnostic diagrams based on narrow emission lines, although
useful, can identify only 34 per cent of our type-1 AGN sample. Inter-
estingly, the WHAN diagram recovers a higher (89 per cent) fraction,
despite not being optimized for detecting the broad components,
suggesting that this method could be helpful in their identification.

4 COMPARISON WITH OTHER CATALOGUES

Although BPT and WHAN diagrams are helpful to detect AGN in
large optical surveys, they identify type-2 AGN principally. Another
way to identify them is by cross matching with AGN catalogues at
wavelengths such as X-rays, infrared (IR), or radio, where they can
also be detected (e.g. Coffey et al. 2019; Comerford et al. 2020).
In this section, we compare the results of our selection method for
broad-line AGN with previous works that also identify not only type-
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1 but also type-2 AGN. We mainly consider works based on spectral
data from the SDSS DR7 and the MaNGA survey.

4.1 SDSS DR7 AGN catalogues

Stern & Laor (2012), Oh et al. (2015), and Liu et al. (2019) (hereafter
SL12, Ohl15, and Liu19, respectively) carried out a systematic search
of type-1 AGN, based on the detection of broad H « emission using
data coming from the SDSS DR7 database (Abazajian et al. 2009).
The results of these works have provided substantial numbers of
newly discovered type-1 AGN in the local Universe setting the basis
for a more robust statistical analysis to test and constrain the physical
properties of the BLR and the AGN kinematics.

SL12 searched for the H « broad emission line in the SDSS DR7
spectroscopic data, restricting the redshift range to 0.005 > z > 0.31
(232 837 objects). They subtracted the host galaxy contribution using
a galaxy eigenspectra derived from a PCA of SDSS galaxies (Yip
et al. 2004), with a power-law component (L, oA ~'%) representing
the AGN continuum, to derive a featureless continuum. Then, they
interpolated a local continuum around He to fit and subtract the
narrow emission lines. The residual flux (AF) around Ho was
summed to look for a broad component. They considered a broad
line candidate if the ratio of the residual flux over the dispersion AF
/o > 2.5 (3 per cent of the initial sample). For those objects, they
fitted high-order Gauss—Hermite functions for the broad H « profile.
They considered broad-line AGN candidates those objects with a line
width Av > 1000 km s~ !, and after a visual inspection, their final
sample of candidates consists of 1.5 per cent of the initial sample
(3579 objects).

Liul9 looked for AGN in 866 302 objects catalogued as ‘galaxies’
or ‘quasars’ in the SDSS DR7 at z < 0.35. Using the EL-ICA
algorithm (Lu et al. 2006), which considers the library of simple
stellar population of Bruzual & Charlot (2003), they decompose
the spectra into stellar and non-stellar nuclear components. Then,
they fitted the narrow and broad lines in the Ho and H B regions,
including the Fe Il multiplets and the AGN continuum. Their broad-
line selection criteria is based on: (i) H apc flux above 107'¢ erg s~!
em™2, (i) S/N(H agc) > 5, (iii) the height of the best fit of the Hapc
above 2 RMS of the spectrum with no stellar contribution, measured
in a region free of emission lines near Ho, and (iv) FWHM of the
broad component higher than the FWHM of the narrow line. They
find 14 584 sources that meet those criteria, amounting to the biggest
type-1 AGN catalogue of SDSS DR7.

Ohl15 looked for type-1 AGN in galaxies with z < 0.2 also using
spectroscopic data from the SDSS DR7 data base (664 187 galaxies).
H e was identified by computing a ratio between the mean fluxes
at 6460-6480 A, defined as a pseudocontinuum interval, and 6523—
6543 A to highlight the H apc. Considering a threshold of 1o, they
selected 17 per cent of the objects as type-1 AGN candidates, for
which they simultaneously fit the stellar continuum and the emission
lines. They selected objects with an FWHM(H agc) > 800 km s~!,
and an amplitude-over-noise ratio (A/N) of Hapc larger than 3
(8.6 per cent of the 10 demarcation). Then they measured the total
flux of the H« broad component at the red side of [N 11]J16584 and
the averaged dispersion of the continuum in four specific windows
between 4500 A and 7000 A, considering as candidates those with
total fluxes two times greater than the continuum dispersion. Their
final sample consists of 5553 sources (0.8 per cent of the initial
sample).

In spite that our method is based on flux ratios, it departs from
Oh15 method in three important aspects:
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(i) New appropriate spectral windows for the continuum and blue
bands.

(ii) The introduction of the red band.

(iii) The avoiding of the stellar subtraction and line fitting.

Band positions. The methodology of Ohl5 did not successfully
detect spectra with multiple or very broad H« components, which
overlap emission lines from [O1]A6364 to [SH]A6716, as shown in
their fig. 8. An example of a multiple component broad emission line
AGN, that extends up to 6450 A is J075244.19+455657.4 (Fig. B2).
Another example can be seen in fig. A.3 of Lacerna et al. (2016).
For this reason, our continuum band is shifted 60 A to the blue with
respect to Oh15, maintaining the same range width.

Red band. Besides the identification based on the estimate of a flux
ratio and conditions on A/N and FWHM, Oh15 carried out a spectral
fitting and decomposition to estimate the properties of the broad H o
line. Based on that, they could compare the area of the broad H«
component beyond [N 11] A6584 as an alternative measure to FWHM
for the broad Hw line, thus generating an additional condition for
the identification of type-1 AGN. In contrast, we took advantage of
the higher S/N in our integrated spectra. The introduction of the red
band in our identification criterion is a good alternative to track the
extent of the Hapc. Thus, there is no need to invoke a fitting of the
broad and/or narrow components in our direct method.

Stellar subtraction. Modelling the stellar component and sub-
sequent subtraction in the observed spectra of galaxies is fraught
with difficulties. In the case of galaxies hosting AGN, there is no
unique solution representing the host galaxy and the power-law
contributions. Furthermore, in powerful or dominant AGN cases,
the stellar fitting and subtraction may be non-sense due to the lack
of stellar absorption lines. For these reasons, and because the flux
ratio selection process using the boxplot-whiskers statistical method
allows us to recover all type-1 AGNs, we decided to implement a
direct method on the observed spectra without stellar subtraction.

4.1.1 SDSS DR7 Type-1 AGN detections

After a cross-match with the full MaNGA DR15 sample, we find 44
galaxies in common with Liu19 (35 type-1 AGN), 34 in common with
Ohl5 (28 type-1 AGN), and also 34 in common with SL12 (29 type-
1 AGN), with 23 type-1 AGN in common among the four samples
(~49 per cent). The distribution and coincidences are illustrated in
the Venn Diagram of Fig. 7. A large number of coincidences were
found despite the differences between each method.

Objects that are not in our sample were inspected visually,
identifying some changing-look AGN. In Appendix B we report a
list of changing-look candidates in the MaNGA galaxies. We started
a follow up and the results will be reported in a forthcoming paper.

Fig. 8 shows the FWHM(H apc) — L(H apc) luminosity relation
and their corresponding distributions for the Hapc for our type-
1 AGN sample (black lines) and for the SL12 (red lines), Ohl5
(green lines), and Liul9 (blue lines) samples. We compute both
quantities for our 47 object sample after carefully subtracting the host
galaxy contribution and fitting the emission lines plus the power-law
contribution (Cortes-Sudrez et al., in preparation). The green dashed
line shows the 90 per cent completeness limit for the identification
of broad emission line AGN proposed by Ohl5 (see their fig. 4).
As already emphasized by Oh15 below this threshold, it is possible
to find low-luminosity type-1 AGN, and in fact, we find 17 objects
below that limit. The lowest luminosity value found is log L(H apc)
~ 39.69 in an interval of log FWHM ~ 3.0 — 4.0, with a median
of 3.65. As a comparison, the type-1 AGN sample of SL12 has a
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MaNGA 47 type-1 AGN

Figure 7. Venn diagram of the MPL-7 cross-matched samples with our type-
1 AGN sample (black circle). The red circle is the SL12 sample, green circle
the Oh15 sample, and blue circle the Liul9 sample. The objects outside our
type-1 AGN sample are in our type-2 AGN catalogue (see Section 3.3). Three
objects in the Liul9 sample do not have classification.
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Figure 8. The FWHM and luminosity of the H o broad component for our
type-1 AGNs. The axes are shown as histograms to see the distribution of
both values (black lines). We also include the distributions of SL12 (red
lines), Ohl15 (green lines), and Liul9 (blue lines). The green dashed line is
the demarcation line of Oh et al. (2015) that uses to select their type-1 AGN
sample.

luminosity interval of log L(H apc) ~ 40-44 that peaks at 41.75. In
contrast, our sample extends to lower values with a median value of
L(H ac) ~ 41.03, being in fact dominated by low luminosity AGN
(77 per cent have log L(Hapc) < 41.5). In the case of the Liul9
sample, their log L(H apc) has values in the interval 38.5-44.3 with
a median value near 42.

The lower luminosity values reported by Liul9 are associated
with low-luminosity AGN (located below the selection curve of Oh

MNRAS 514, 3626-3649 (2022)

Faiue Band /Fc

Fred Band /Fc

0 10 20 30 40 50 60 70
S/N (continuum)

Blue Band Red Band

Figure 9. Left-hand panel: Flux ratio distribution as shown in Fig. 2 but using
the DR7-SDSS spectra. Black box in top figure illustrate the area of the fig. 1
of Oh et al. (2015). Right-hand panel: Boxplots used for the AGN selection.
Outliers found were 108 and 245 for the blue and red bands, respectively.
From them, 76 were classified as AGN candidates.

et al. 2015) and correspond to FWHM Hagc ~ 500 km s~!. In
contrast, due to the position bands of our method, the FWHM that
we can detect is limited by FWHM(H o) 2 1600 km s~ lin average
(Section 3.1), i.e. we identify candidates only with a broad visible
component, which is the definition of type-1 AGN in the optical
range. When cross matching our objects with the Liul9 sample, we
lose 3 of 44 galaxies. However, in a visual inspection we do not detect
a visible broad component. The remaining 35 objects are in our type-
1 catalogue or were classified as type-2 AGN. This could suggest
that our flux ratio method is able to recover these low-luminosity
AGNs, as long as they have a visible broad component.

4.1.2 Flux ratio method applied in the SDSS DR7

We further applied our direct flux ratio method to the SDSS DR7
spectra that matched the actual DR15 MaNGA sample, finding 4300
MaNGA objects in common. Fig. 9 shows the resulting distribution of
the flux ratios Fr/F¢ and Fg/Fc versus the S/N in the continuum (left-
hand panels), and the boxplot (right-hand panel) for these objects.
The more scattered distribution with respect to Fig. 2, is possibly
due to a lower S/N of the DR7 data compared to our sample data.
Despite using a similar aperture (3 arcsec), we got lower S/N values,
with a fraction of 2.8 per cent objects having a S/N lower than 10
(Fig. 5), in comparison with a fraction of only 0.2 per cent objects
for the MaNGA sample.

For that reason, the upper whisker limits Uy, pr7 increased to
1.059 and 1.069 for red and blue bands, respectively, compared to
the MaNGA values (last two columns of Table 1). Repeating our
procedures and considering again only the superior outliers in both
bands (108 blue and 245 red, Fig. 9), 76 candidates were identified,
including all the SL12 and Oh15 AGN candidates and 88 per cent
of the Liul9 sample. From those candidates, 39 galaxies match
our sample of 47 MaNGA type-1 AGNs. Among the eight missing
objects, two have no DR7 spectra. Two more do not show a broad
emission line in the DR7 spectra but, contrary to those reported in
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Table 1. Boxplot values obtained in the blue band (BB) and red band (RB)
for each sample studied in this work, the observed spectra from MaNGA,
starlight spectra after subtracting the host galaxy contribution to the MaNGA
sample, and the DR7 Spectra from the SDSS survey.

Observed spectra Starlight spectra DR7 spectra

Value BB RB BB RB BB RB

[} 1.014 1.000 0.999 1.004 1.012 1.001
(&) 1.023 1.007 1.002 1.008 1.025 1.012
03 1.031 1.015 1.005 1.013 1.035 1.024
Uw 1.056 1.037 1.028 1.016 1.069 1.059
Mean 1.026 1.012 1.004 1.013 1.026 1.021
Max 3.459 3.220 2.267 2.344 2.749 3.989

Appendix B, they do in the MaNGA spectra. The other four objects
were lost because the upper whisker limits increased and the broad
H o component in these objects is weak.

Finally, we further found five objects having a broad emission line
in the DR7 spectra but that were not reported in SL12, Ohl15, and
Liul9 catalogues. In the case of Liul9 work, the missing candidates
correspond to one of our eight type-1 AGNs not found with our
method, and one type-2 AGN. Other three objects are not in our
catalogue because they show a type-2 AGN profile. 15 objects were
identified as false positives (~19 per cent of the candidates).

Table 2 summarizes the number of objects obtained for the
MaNGA observed spectra, the spectra after subtracting the host
galaxy with starlight, and for the SDSS DR7 spectra. Column 2
is the size of each sample. Columns 3 and 4 are the number of
outliers above each Uy, blue and red. Column 5 shows the number
of candidates above both Uy. Column 6 gives the number of false
positives, and Column 7 reports the fraction of type-1 AGN recovered
from our final sample. The last three columns show the average S/N
for all the galaxies (Column 8), the candidates (Column 9), and the
type-1 AGN (Column 10).

The difference of the S/N between the MaNGA extracted spectra,
and the SDSS DR7 sample (Col. 9 of Table 2) is that the latter
uses a single aperture while we integrated over several spaxels. As
we mentioned above, the sum of spaxels helps us to increase the
S/N. The decrease of the S/N increases the value of the Uy. This
anticorrelation is due to the fact that, when the noise increases, the
flux ratio with values close to one increases as well, since the noise
dilutes the weak broad components. However, we have shown that,
although the values of Uy pgr depend on the S/N of the sample,
our method can find more type 1 AGN in nearby galaxies than other
methods, following fewer steps.

In the next section, we compare our type-1 sample with the ones
obtained with different methodologies using the MaNGA data.

Identification of 47 type-1 AGNs 3635

4.2 AGN catalogues in MaNGA

We next make a non-extensive review of some works that have tried
the identification of type-1 and 2 AGNs within the MaNGA survey,
paying particular attention to their methods and results to look for
differences and coincidences with our method and final sample.

Rembold et al. (2017) used the MPL-5 data sample and cross-
matched it with the SDSS DR12 (Alam et al. 2015) to obtain
line fluxes and equivalent widths of H S, Ha, [O 115007, and
[N 11]16584 of the integrated nuclear spectrum (Thomas et al. 2016).
Then, they built the [N 1] BPT and the WHAN diagrams considering
as AGN candidates those galaxies located simultaneously in the
Seyfert or LINER region of both diagrams. They found 62 objects
fulfilling this criterion but did not make a distinction between type-1
or 2 AGN.

Of the 47 type-1 and 236 type-2 AGN found in the MPL-7
(Section 3), 23 type-1 and 132 type-2 objects were found in the MPL-
5 sample. Of them, 5 type-1 and 32 type-2 AGNs were found in the
Rembold et al. (2017) AGN list. Applying the criteria of the BPT
and WHAN diagrams of Fig. 6, we can identify 14 type-1 AGNs.
It is worth mentioning that the same aspects that affect the AGN
identification described above needs to be considered. These are the
difference of observational epoch between MaNGA and previous
SDSS observations, the re-reduction of the DR12 data (Section 1),
and that the BPT diagrams do not consider the BEL contribution for
the strongest AGN emitters. Although the results may be different
depending on the pipeline used, in this case, Pipe3D helped us to
recover a higher AGN fraction, despite its gross approximation for
the identification of type-1 AGN.

Sanchez et al. (2018) processed the data in the MPL-5 sample
adopting the GSD156 library of stellar populations (Cid Fernandes
et al. 2013) using Pipe3D. Then they extracted the spectra of the
central region (3 arcsec of diameter) of the MaNGA galaxies to
look for AGN using the three BPT diagrams. They imposed two
criteria, an emission line ratio above the Kewley demarcation line
in the three diagnostic diagrams, and a conservative criterion for
the EWHa) > 1.5 A to include the weakest AGN. Their final
AGN sample consists of 97 type-1 and type-2 objects. They tried
to isolate the type-1 objects by fitting narrow Gaussians for Ho
and [N11JAA6548,6584 (with an FWHM < 250 km s~!), plus an
additional broad component for He (1000 < FWHM < 10 000 km
s~!). However, they did not consider the power-law contribution
of the AGN emission. They obtained 36 type-1 AGN candidates,
of which 10 objects coincides with our sample (21 per cent). The
remaining 26 objects were identified as false positives as they do not
show any broad component in the visual inspection. This result is
somewhat expected, as the method applied is not optimized to detect
broad components. As described in Section 3.3, Pipe3D does not
consider the contribution of the AGN power law nor that the narrow

Table 2. Summary of the boxplot results applied in the observed spectra (MaNGA observed sample), after subtracting the HG (MaNGA starlight sample) and
SDSS DR7 spectra. The second column is the size of each sample. The third and four columns are the outliers above each Uy while the fifth column shows
the candidates that are above both Uy. The sixth column is the number of false positives and the seventh the percentage of type-1 AGN found. The last three
columns show the Fc S/N average for the full sample, the candidates sample, and for the type-1 AGN sample.

Number of objects Average S/N
Sample N Uw. B Uw, r Uw.B&R False Type-1 S/N S/N S/N
(candidates) positive AGN (full) (candidates) (type-1 AGN)
() (2) (3) ) (&) (6) (@) (8) ) (10)
MaNGA observed 4636 126 171 93 18 100 per cent 84 92 112
MaNGA starlight 4628 143 298 93 10 98 per cent - - -
SDSS DR7 4300 108 245 76 15 83 per cent 51 46 61

MNRAS 514, 3626-3649 (2022)

220z AInr g1 uo 3senb Aq £288659/929€/€ /11 G/BI0IME/SEIUW/WOO"dNO"DILISPEDE//:SARY WO.) PAPEOUMOQ



3636 E. Cortes-Sudrez et al.

components are immersed in the broad components of the Balmer
lines.

Another AGN sample gathered from the MaNGA survey is that
of Wylezalek et al. (2018, 2020), who also worked on the MPL-5.
Unlike this work and others like Rembold et al. (2017) and Sanchez
et al. (2018), they looked for the AGN signatures considering the
entire IFS spectral data cube. They used data from the MaNGA Data
Analysis Pipeline (DAP; Yan et al. 2016b; Westfall et al. 2019) to
generate spatially resolved (spaxel by spaxel) [N11] and [S11] BPT
diagrams for each galaxy. Their AGN candidates were selected for
having a fraction larger than 10 per cent or 15 per cent of the spaxels
in the [N1I] and [S1] BPT diagrams. Then they imposed various
conditions; (1) spaxels having S/N > 5, to avoid those on which the
Pipeline failed to reconstruct the spectra; (2) EW(Ha«) > 5 A;(3)a
distance connecting the spaxel measurement and the star formation
demarcation line in the [S11] BPT diagram lower than 0.3, and (4) the
H « surface brightness SB(H o) > 10%7 erg s~ kpc~2, in the spaxels
selected with the above criteria, as a tracer for diffuse ionized gas.
They identified 308 AGN candidates.

Wylezalek et al. (2018) also compared the MaNGA observations
with the SDSS single fibre spectra from different epochs, detecting
AGN candidates that single nuclear spectra methods could not, es-
pecially galaxies that may have recently turned their nuclear activity
off, or AGN emission-like regions overshadowed by contamination
from diffuse ionized gas, extraplanar gas, and photoionized by hot
stars. To identify the type-1 AGN they cross-matched the MaNGA
MPL-5 sample with the catalogue from Oh et al. (2015) finding 67
coincidences. Of these 67 objects, 12 are in our sample, which were
catalogued by Wylezalek et al. (2020) as Seyfert (8 galaxies), star
forming galaxies (3 objects), and LINER (1 object).

More recently, Comerford et al. (2020) have compiled a catalogue
of type-1 and 2 AGN using the MaNGA MPL-8 survey (6261
galaxies). To identify them, they used various criteria based in
different wavelengths. (1) Mid-infrared WISE colours. They used
the Assef et al. (2015) criteria considering W1 (3.4 pm) and W2
(4.6 um) colours, finding 67 AGNs. (2) Swift observatory’s Burst
Alert Telescope (Swift/BAT) of ultra hard X-ray detections (14—
195 keV). They used the Oh et al. (2018) AGN catalogue, which
is based on the cross-match of the 105-month BAT catalogue
and the SDSS DR12 (Alam et al. 2015), finding 17 matches. (3)
NVSS (Condon et al. 1998) and FIRST (Becker et al. 1995) radio
observations at 1.4 GHz. They cross match the MaNGA objects
with the Best & Heckman (2012) AGN radio catalogue, based on
the NVSS and FIRST detections of the SDSS DR7 galaxies. They
found 325 radio AGN in MaNGA, catalogued as high-excitation
radio galaxies (HERGs 3 objects), low-excitation radio galaxies
(LERGs 143 objects), and no classification (260 objects). (4) Broad
emission lines in SDSS spectra. To look for type-1 AGN, they cross-
matched the MPL-8 sample with the Oh et al. (2015) catalogue,
founding 55 broad-line objects. In total, they present a sample of
406 AGNSs; of them, 309 (76 per cent) were detected by their radio
emission.

A cross-match with our type-1 AGN sample, yields 34 coinci-
dences: 16 in WISE, 7 in Swift/BAT, 7 with radio detection (2 HERG,
1 LERG, and 4 unclassified), and 27 broad-line AGNs. For our type-
2 AGN candidates, 36 coincidences were found: 14 in WISE, 3 in
Swift/BAT, 23 with radio detection (0 HERG, 12 LERG), and 4
broad-line AGNs. After a visual inspection of these 4 AGNs labelled
as broad-line by Oh et al. (2015), one was catalogued as variable (1-
460288), two show Lorentzian emission line profiles in the narrow
components (1-604907, 1-385099), and another one has low S/N
showing no clear evidence of a broad component (1-72322).

MNRAS 514, 3626-3649 (2022)

The AGN selection by Rembold et al. (2017), Sanchez et al.
(2018) and, Wylezalek et al. (2018, 2020) is mainly based on the
characterization of AGN using the BPT diagnostic diagrams, which,
although very useful for detecting type-2 AGN, fail to detect type-1
AGN. On the other hand, the work of Wylezalek et al. (2018, 2020)
and Comerford et al. (2020) uses data bases of previously detected
type-1 AGN, i.e. they do not develop their own detection method to
identify the broad line objects.

5 AGN MULTIWAVELENGTH PROPERTIES

Galaxies with nuclear activity present different properties across a
broad range of wavelengths, reflecting different contributions from
the nuclear region and the host galaxy (e.g. Padovani et al. 2017,
and references there in). Most ultraviolet (UV) to near-IR (NIR)
emission emerging from an AGN is produced by the inner regions
of the accretion disc (Secrest et al. 2015; Assef et al. 2018). For
the most obscured objects, the emission from the active nucleus at
wavelengths shorter than the optical range (including X-rays for the
compton thick AGN) is hidden by the nuclear and circumnuclear
dust. It is, therefore, very convenient to use the NIR to mid-IR
(MIR) band because it allows identifying both unobscured (type-
1) and obscured (type-2) AGN (Mateos et al. 2012; Stern et al. 2012;
Jarrett et al. 2017; Assef et al. 2018). The emission is dominated by
cold dust associated with star formation in the host galaxy at longer
wavelengths.

In the unified model (UM; e.g. Antonucci 1993), the orientation
of an optically-thick torus of dust and gas surrounding the central
engine plays a central role in determining the observable features
of an AGN. According to the UM, in Type 1 AGN, the accretion
disc is oriented face-on, leaving an unobstructed view of the broad
line region. In that orientation the emission of the ionizing photons
coming from the accretion disc, can be used as indicator of intrinsic
AGN luminosity.

In contrast, the UM predicts that type-2 AGNs are oriented edge-
on, obstructing a direct view of the broad line region. These obscured
AGNs can be identified instead, by emission lines originated in the
narrow line region (NLR), a region far from the central emission but
still affected by the ionizing central continuum (Hickox & Alexander
2018). Therefore the emission lines coming from the NLR can also
be used as indicators of intrinsic AGN luminosity. The flux of the
[O 11]A5007 line is commonly used as such a diagnostic (e.g. Bassani
et al. 1999; Heckman et al. 2005) as it is one of the most prominent
lines and suffers little contamination from star formation processes
in the host galaxy. This line although attenuated by dust in the host
galaxy, can be corrected by applying a reddening correction using
the observed Balmer decrement (i.e. the observed ratio of the narrow
Ha/H B emission lines compared to the intrinsic ratio) and a mean
extinction curve for galactic dust.

The X-ray emission is also another viable alternative to detect
AGN since X-rays are produced in a corona of hot electrons, within
a few gravitational radii from the central accreting disc (e.g. Haardt
& Maraschi 1991; Kara et al. 2015). This emission is less affected by
obscuration and also by contamination from star formation processes
(Stern & Laor 2012), therefore it can be used as a reference measure
of the nuclear emission power in type-1 AGN. Furthermore, since the
soft X-ray emission is partially absorbed by the hot dust surrounding
the central black hole, some correlations between MIR and X-ray
luminosities are expected (Lutz et al. 2004; Gandhi et al. 2009; Suh
etal. 2017, 2019).

A mixture of the nuclear activity emission with the host galaxy
contribution is often seen in nearby AGN in the optical spectra.
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Table 3. Main properties of the 47 galaxies with active nuclei according to our selection criteria.  The magnitude corresponds to the g-band provided by SDSS
(DR14). ? The redshift was obtained by Pipe3D (Sanchez et al. 2016, 2021). ¢ Stellar masses from NSA catalogue derived from Sersic fluxes. 4 The Hagc and
[O 11] luminosities were obtained from our emission lines fitting (Cortes-Suarez et al., in preparation). © Empirical classification of the type-1 AGN described
in Section 5.1, 1 for AGN dominant, 2 for intermediate, and 3 for galaxy dominant.

AGN
SDSS-ID MaNGA-ID Plate-IFU R.A. Dec. m¢ 7P M M) L(Oum])? LMHapc)?  group’
1) (2 (3) “) (5) (6) @) ®) ©) (10) (11
J211646.33+110237.4 1-113712  7815-6104  319.1931 11.0437 16.67 0.081 10.49 42.13 42.14 1
1212851.19-010412.4 1-180204  7968-3701 322.2130  — 1.0701 15.29 0.052 10.74 39.59 40.47 2
J210721.91+110359.1 1-113405 7972-3704 316.8410  11.0664 17.5 0.042 9.91 40.03 40.32 3
1220429.49+122633.3 1-596598  7977-9101 331.1229  12.4426 15.26 0.027 10.49 39.93 41.15 2
J171411.63+575834.0 1-24092  7991-1901 258.5485  57.9761 16.3 0.093 10.18 4222 43.47 1
J171518.57+573931.6 1-24148  7991-6104 258.8274  57.6588 15.91 0.028 10.18 40.04 40.14 3
J072656.08+410136.0 1-548024  8132-6101 1117337  41.0267 16.82 0.129 11.20 40.96 41.38 3
J073623.13+392617.7 1-43214  8135-1902 114.0964  39.4383 16.22 0.118 10.79 43.16 43.29 1
J073846.89+295328.5 1-121075 8144-3702 114.6950  29.8913 16.62 0.098 10.96 40.17 41.09 3
J040548.78-061925.8 1-52660  8158-3704  61.4533  —6.3238 17.33 0.057 10.26 40.15 41.14 3
1082840.99+173453.0 1-460812  8241-9102 127.1710  17.5814 16.42 0.067 10.68 40.23 40.66 3
J134630.60+224221.6 1-523004  8320-6101 206.6280  22.7060 15.73 0.027 10.07 39.11 39.81 3
1142004.29+470716.8 1-235576  8326-6102 215.0179  47.1213 16.17 0.070 10.76 40.93 41.57 2
J123651.17+453904.1 1-620993 8341-12704 1892132  45.6512 14.69 0.030 10.44 40.39 40.73 2
1134300.79+360956.3 1-418023  8446-1901 205.7530  36.1657 16.32 0.024 9.49 39.67 40.48 2
J111803.22+450646.8 1-256832  8466-3704 169.5134  45.1130 16.43 0.107 11.30 41.28 41.91 2
J143031.19+524225.8 1-593159 8547-12701 217.6300  52.7072 15.23 0.045 10.76 40.23 40.56 3
J160505.15+452634.8 1210017 8549-12702 241.2715  45.4430 15.19 0.043 10.81 40.05 41.39 2
J153552.40+575409.5 1-90242  8553-1901 233.9680  57.9026 15.05 0.030 10.01 42.81 42.26 1
J153810.05+573613.1 1-90231  8553-9102 234.5420  57.6037 15.45 0.074 10.96 40.29 41.26 2
1162838.23+393304.4 1-594493  8603-6101 247.1590  39.5513 13.74 0.031 11.22 39.56 40.18 3
J170007.17+375022.2 1-95585  8606-12701 255.0300  37.8395 15.33 0.063 11.20 40.27 40.66 3
1212401.90-002158.7 1-550901 8615-3701 321.0080  —0.3663 16.2 0.062 10.50 40.66 4142 2
J075525.29+391109.8 1-71974  8713-9102 118.8554  39.1861 15.26 0.033 10.35 40.60 41.29 1
J075244.19+455657.4 1-604860 8714-3704 118.1842  45.9493 15.37 0.052 11.04 40.74 41.54 3
1075643.71+445124.1 1-44303  8718-12701 119.1820  44.8567 15.88 0.050 10.39 40.24 40.33 3
J082842.73+454433.3 1-574519  8725-9102 127.1781  45.7426 16.33 0.049 10.23 40.37 40.72 2
J080020.98+263648.7 1-163966 8940-12702 120.0870  26.6135 14.16 0.027 10.70 40.63 40.99 3
J164520.62+424527.9 1-94604  8978-6104 2513360  42.7578 16.3 0.049 10.32 39.66 40.59 3
J134401.90+255628.3 1-423024  8983-3704 206.0080  25.9412 15.9 0.062 10.54 40.63 41.15 2
J113409.01+491516.4 1-174631 8990-12705 173.5380  49.2546 16.95 0.037 9.92 40.50 39.89 3
J112637.74+513423.0 1-149561  8992-3702 171.6570  51.5730 15.87 0.026 9.87 39.80 40.11 2
J112536.16+542257.1 1-614567 9000-1901 1714010  54.3826 15.9 0.021 9.68 40.60 41.46 1
J160436.23+435247.3 1210186 9036-6101 241.1510  43.8798 16.33 0.060 10.53 39.88 40.50 3
J162501.44-+241547.4 1-295542  9048-1902  246.2560  24.2632 16.61 0.050 10.12 40.91 41.34 2
J075828.10+374711.6 1-71872  9181-12702 119.6170  37.7866 13.87 0.041 11.42 40.08 40.63 3
J075756.71+395936.0 1-71987  9182-6102 119.4860  39.9934 16.21 0.040 10.63 40.70 40.08 3
J030639.56-+-000343.1 1-37863  9193-12704  46.6649 0.0620 16.77 0.107 10.45 41.63 42.52 1
1030510.60-010431.6 1-37385  9193-9101  46.2942  —1.0755 15.66 0.045 10.82 40.09 41.11 3
J030652.09-005347.5 1-37336  9194-6101 467171  —0.8965 16.32 0.084 10.88 40.05 40.90 3
J030834.31+003303.3 1-37633  9194-6103  47.1430 0.5509 16.05 0.031 10.28 39.21 40.39 3
J172935.80+542940.0 1-24660  9196-12703 262.3990  54.4944 16.28 0.082 10.80 40.45 41.02 3
J081319.33+460849.6 1-574506  9487-3702 123.3310  46.1472 16.5 0.054 10.53 40.59 41.03 3
J081516.86-+460430.8 1-574504  9487-9102 123.8203  46.0753 15.08 0.041 10.70 41.78 42.50 1
J075217.84+193542.2 1-298111 9497-12705 118.0744  19.5951 15.81 0.117 10.90 43.35 43.10 1
J084654.09+252212.3 1-385623  9500-1901 131.7254  25.3701 16.10 0.051 10.16 41.68 42.70 2
1134245.70+4243524.0 1-523211  9881-1902 205.6900  24.5901 15.7 0.027 10.04 38.96 39.69 3

In this section, we classified the observed spectra in our type-
1 AGN MaNGA sample based on the relation of two spectral
emission/absorption lines. Using the information in the IR and
radio wavelengths, we locate our objects in the AGN classification
diagrams in those bands. We further look for correlations of lumi-
nosity indicators at X-rays, optical, IR, and radio wavelengths. That
information, taking into account the presence of upper limits in the
X-rays and Radio data, is useful to understand the impact of AGN
activity on other properties of the host galaxies.

5.1 An empirical type-1 AGN optical spectral classification

Type-1 AGN spectra show large spectral differences in the continuum
shape and emission line strengths of the narrow and/or broad
components (e.g. Boroson & Green 1992; Sulentic et al. 2000; Shen
& Ho 2014; Padovani et al. 2017; Hickox & Alexander 2018). The
differences in the spectral profile is a consequence of the different
SED and physical condition in the line emitting gas, ultimately
related to the accretion disc orientation. To classify this diversity
in terms of the host galaxy and power law (HG-PL) contributions,
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we propose to use spectral indexes similar to Lick indexes, designed
for stellar population studies that go from CNA4161 to TiO,A6233
(e.g. Worthey et al. 1994). We use particular EW measurements for
spectral regions containing stellar absorption lines or AGN emission
lines and their corresponding local nearby continua.

We define an H-Index in the spectral interval 3950-3990 A where
the Call H absorption line is strong in spectra dominated by stellar
absorption lines. When the AGN emission is dominant, the Call H
line is ‘filled’ by the non-thermal continuum, and the emission lines
of [Nel1]A3967 and He can be seen. The size of this interval is broad
enough to include the expected location of the Call H absorption
line for host galaxy dominated spectra (that can reach velocities
greater than 500 km s~!; Cherinka & Schulte-Ladbeck 2011), and
the [Nelr]A3967 and He emission lines in the power-law dominated
spectra. A second spectral interval intends to measure H § whether it
is in emission or absorption. In the case of strong AGN contribution,
part of the broad emission component is included. We choose the
Lick H B-Index defined in the spectral 4848-4878 A interval, where
the H B emission line could disappear if there is an intense stellar
absorption line (Greene & Ho 2005).

To compute the Call H and H B indexes, we used the continua
around 4020 and 5100 A, respectively, with a width of 50 A. The
continuum for estimating the Call H-Index (H-index) is intended
to consider the slope of the Balmer jump. For instance, Bruzual
A. (1983) characterized the amplitude of the discontinuity around
4000 A (D4000) using the intervals 3750-3950 and 40504250 A.
In the case of bluer galaxies, the amplitude of the discontinuities
decreases.

The upper panel of Fig. 10 shows the resulting index values for
the 47 type-1 AGNs. In this plot, positive values are for emission
lines. Since both quantities seem to be correlated, a linear relation is
fit obtaining,

H-Index = (—10.75 4 0.44) + (0.40 4= 0.02) HB-Index (1)

with a relation value 7> of 0.88.
A quadratic fit,

H-Index = (—=11.99 £ 0.38) + (0.71 £ 0.05) HB-Index

2
—(0.006 4 0.001) HB-Index* @

seems to fit better the data, with a 2 = 0.94, however, not a very
different 7> was found using a first-order exponential fit. The plot
shows that the H-Index values can be as negative as —14.2 A in the
case of dominant absorption lines, or positive, up to 14.7 A, in the
case of dominant emission lines. It is noticeable that 83 per cent of the
objects in this distribution have negative values which is a signature
of the presence of the stellar Call absorption lines. In the case of the
H g-Index, the range values are between —1.1 A and 69.2 A, with
only six objects measured in absorption. This empirical description
intends to emphasize the different levels of nuclear activity in the
observed spectra, where the most AGN dominant cases show positive
values of both (EWs) indexes.

An inspection to Fig. 10 shows that the 47 type-1 AGNs can be
grouped into three specific regions of this diagram.

(i) AGN dominant. They are in the extreme region where the H-
Index > —1.0 A (9 galaxies above the purple line). The spectra of
objects in this region show a Balmer broad emission line having
various components, with an apparent absence of absorption lines,
and the continuum dominated by the AGN power law.

(i1) Galaxy dominant. They are located at the other extreme, where
H-Index < —8 A and H B-Index < 4.1 A (blue stars, 24 galaxies).
The spectra of objects in this region show only a featureless H o
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Figure 10. Top figure. Index values for all 47 AGNs of the H 8 (abscissa) and
blue interval (ordinate). The dashed lines indicate the limits to separate our
AGN by the features in their spectra (see the text). The colour pattern indicates
each group of AGN, blue for dominant galaxy (1), green for intermediate
type (2), and purple for dominant AGN (3). Bottom figure shows an example
spectrum for each group, where we can see the differences in the continua,
the absorption/emission lines, and the shape of the broad lines.

broad component with a continuum mostly dominated by the stellar
contribution.

(iii) Intermediate. A third group can be described as in between of
the previous two extremes, in the region H-Index < —1 A and H -
Index < 18.7 A (green stars, 14 galaxies). The spectra of objects
in this region show both the He and H B broad emission lines, the
AGN power law as well as absorption lines.

The lower panel of Fig. 10 shows an example spectra for each
group, evidencing different levels of the nuclear activity contribution
in the observed spectra. The differences can be explained principally
by the host galaxy contribution, dust contamination, obscuration of
the broad line region, and the state of nuclear activity (Kauffmann
et al. 2003; Laor 2003; Hao et al. 2005; D’Onofrio, Marziani &
Chiosi 2021). More detailed analysis of the observed properties of
the broad emission lines for each group will be discussed in Cortes
et al. (in preparation).

5.2 Multiwavelength data

We have collected information at different wavelengths from the
WISE catalogue (Wright et al. 2010) at IR wavelengths, in the radio
continuum from FIRST (Becker et al. 1995) and NVSS (Condon et al.
1998), and in X-ray catalogue using ROSAT (Boller et al. 2016).
The detection fraction for our 47 type-1 AGN samples is complete
in the WISE NIR and MIR bands (W1 = 3.4 um, W2 = 4.6 um, W3
=12 pm, and W4 = 22 um). In the case of X-ray data the detection
fraction is 55 per cent coming from the ROSAT catalogue. The
matched radio continuum detection fraction is 51 per cent coming
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mainly from the FIRST and NVSS surveys. Sections 5.3 and 5.4
provide a more detailed description of the IR and radio properties of
the current sample, while Section 5.5 presents a correlation analysis
between optical and the multiwavelength luminosities by taking into
account the presence of upper limits in the 20 cm and X-ray data.

Table 4 reports the values found, Column 1 is the MaNGA
identification number, Columns 2-5 are the WISE fluxes, Column
6 is the flux in the soft X-rays range from ROSAT, Column 7 is
the radiocontinuum luminosity (Lgagio) coming from NVSS/FIRST,
Column 8 reports the radio-loudness classification using the X-ray
radio-loudness parameter (Rg; Terashima & Wilson 2003) with the
values of the FIRST and NVSS fluxes (Section 5.5), Column 9 shows
the excitation index characterization following Buttiglione et al.
(2010). Column 10 shows the radio source characterization following
Best et al. (2005), Best & Heckman (2012), Mingo et al. (2016).
Column 11 is the radio characterization (LERG/HERG) following
Best & Heckman (2012).

5.3 The WISE colour—colour diagram

The selection criteria using one (Stern et al. 2012; Assef et al. 2018)
or two (Mateos et al. 2012; Jarrett et al. 2017) WISE colours are
based on the fact that the SEDs of stars and star-forming galaxies in
the MIR are different from that of AGN. The reason is due to the fact
that stars have a blackbody SED that drops at wavelengths longer
than a few microns, and the reprocessed photons from very hot dust
around star-forming regions peak at around a few tens of microns.
For the case of AGN, the radiation from the accretion disc heats the
dust of the surrounding torus to the dust sublimation temperature
(1000-1500 K), so that the AGN spectral power law generated is
nearly flat, which is clearly distinguishable from stellar ones.

As described in Caccianiga et al. (2015), WISE colours may
be helpful to study the effect of the combination of the AGN
emission with the host galaxy contribution. The W1 and W2 bands
trace the continuum emission from low-mass evolved stars. The
W3 band is dominated by both the 11.3 um PAH (polycyclic
aromatic hydrocarbon) and the 12.8 pm [NelI] emission features.
The W4 band traces the dust continuum that is reprocessed from star
formation and AGN activity (Jarrett et al. 2017).

In this context, Stern & Laor (2012) studied the WISE colours of
AGN in the COSMOS Survey (Scoville et al. 2007), selecting the
galaxies with the active nucleus based on W1 and W2 magnitudes.
They show that down to a W2 magnitude of 15.05, 78 per cent of
Spitzer-identified AGN have W1 — W2 > 0.8 and 95 per cent of
the objects with such red WISE colours are bona fide AGN. Further
on, Assef et al. (2018) probed the AGN selection on significantly
deeper WISE magnitudes by extending and improving the WISE
AGN selection. These tests have provided different selection criteria
separately optimized for reliability and completeness (90 per cent
for W1 - W2 > 0.5).

We use the AIIWISE Source Catalogue (Wright et al. 2010;
Mainzer et al. 2014) to retrieve fluxes for the complete MPL-7
MaNGA sample. We found information for 4277 galaxies, including
all our type-1 and type-2 AGN objects except for three type-2 AGN.
We have adopted the magnitudes measured with a profile-fitting
photometry.

Fig. 11 shows the distribution of all the MPL-7 MaNGA sample
in the colour—colour W1-W2 versus W2-W3 diagram (Jarrett et al.
2011; Caccianiga et al. 2015). The colour dots correspond to the
type-1 AGN empirical classification described in Section 5.1: AGN
dominant (purple), host dominant (blue), and intermediate (green).
Type-2 AGN are shown in black, and the complement (non-AGN)
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Figure 11. The W1-W2 versus W2-W3 colour diagram. Our type-1 AGN
sample is shown as AGN dominant (purple dots), host dominant (blue dots),
and intermediate (green dots). 3992 galaxies of MPL-7 are shown as grey
dots. We also add the type-2 AGN population from Section 3.3 as black
dots. The inner box is the characteristic region for the AGN, including the
demarcation line of W1 — W2 = 0.8 (Stern et al. 2012) and W1 — W2 = 0.5
(Assef et al. 2018). The vertical dashed lines separate the galaxies between
spheroids (left-hand side), intermediate discs (middle), and star-forming discs
(right-hand side) from Jarrett et al. (2017).

DR15 sample in grey dots. The short-dashed black box encompasses
the region of different types of AGN presented in Caccianiga et al.
(2015, see its Fig. 1). Among the AGN types included in this box
are the blazar “WISE Gamma-ray Strip” (WGS) for BL Lacs, Flat
Spectrum Radio Quasars (FSRQ), defined by Massaro et al. (2012),
and the AGN wedge defined by Mateos et al. (2012), Mateos et al.
(2013) for X-ray-selected AGN. The horizontal dashed and dot-dash
lines are the AGN limit proposed by Stern et al. (2012, at W1-W2 =
0.8) and Assef et al. (2018, at W1-W2 = 0.5), respectively. Vertical
dashed lines show the regions occupied by spheroidal (early-type),
intermediate-discs and SF discs (late-type) galaxies as presented in
Jarrett et al. (2017).

Fig. 11 shows that about two-thirds (66 per cent) of our type-
1 AGN sample lies within the short-dashed black box enclosing
different types of AGN in Caccianiga et al. (2015), 14 of our type-1
AGN meet the revised infrared Assef et al. (2018) selection criteria,
and only five lie above the original Stern et al. (2012) criterion.
The rest of the objects are located below any of the specified AGN
regions. If our empirical classification of AGN is considered, the
AGN-dominant galaxies lie above the AGN Assef et al. (2018) line.
In contrast, the intermediate and host dominant groups remain below
this limit, indicating that an increasing contribution of the host galaxy
is placing the AGN below this limit. However, segregation between
host-dominated and intermediate AGN types can still be appreciated
in the sense that below W1-W2~0.25, there are no intermediate
types, although above and below this limit and within the 1.9 >
W2-W3 > 3.6 interval, it is possible to find host dominated ones,
which extend to values of W2—-W3 as low as 0.8. For comparison, in
the case of the type-2 AGN population, ~10 per cent is located in
the AGN region, 3 per cent is above the Stern et al. (2012) limit and
~ 6 per cent of the Assef et al. (2018) line. Most (~90 per cent) of
type-2 objects are outside this region, suggesting that the source of
the emission is highly contaminated or due to another kind of source
in the host galaxy (e.g. post-AGB or shocks, see Section 3.3).
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Table 4. The multiwavelength A L, luminosities (in log erg s~') of the AGN type-1 sample. Columns 2-5 are the WISE luminosities for each Near-IR
and MID-IR band. Column 6 is the X-Ray luminosity at 0.1-2.4 KeV from the Second ROSAT all-sky survey (2RXS) source catalogue. Column 7 is the
radio luminosity (LRradio) at 20 cm from FIRST catalogue. The bold values are from the NVSS catalogue. Column 8 is the X-ray radio-loudness parameter
from Terashima & Wilson (2003). Column 9 is the excitation index classification by Buttiglione et al. (2010). Column 10 is the radio source classification
obtained from Fig. 12. Column 11 is the Best & Heckman (2012) classification for galaxies with AGN radio detections. Italic values are the upper limits.

AGN with jets are indicated with an asterisk.

Radio
MaNGA-ID wl w2 w3 w4 0.1-2.4 KeV 20 cm Log Ry HE/LE source HERG/LERG
(H (@) 3) (C)) (5) (6) ) (®) (©)] (10) (11)
1-113712 43.75 43.66 43.60 43.82 42772 £0.14  38.70 £0.03 —4.92 HE SF -
1-180204 43.30 42.99 43.25 43.24 42.47 37.98 - HE - -
1-113405 42.73 42.60 4272 42.78 42.13 37.79 - HE - -
1-596598 43.04 42.81 42.41 42.44 41.86 £0.15 37.22 - LE - -
1-24092 4422 44.19 44.17 44.32 43.51 £ 0.04 38.51 - - - -
1-24148 42.99 42.56 42.24 42.33 41.57 37.47 - HE - -
1-548024 44.03 43.81 43.87 43.95 43.02 38.83 - HE - -
1-43214 44.81 4481 44.64 44.69 44.15£0.04  39.30 £ 0.05 —5.75 - SF -
1-121075 43.56 43.31 43.33 43.21 42.75 38.55 - LE - -
1-52660 42.92 42.66 42.37 42.65 42.41 - - HE - -
1-460812 43.67 43.46 43.27 43.36 42.54 38.96 & 0.04 —4.47 HE AGN HERG
1-523004 42.74 42.40 42.40 42.43 41.68 37.37 - LE - -
1-235576 43.73 43.57 43.50 43.52 43.06 £0.05  38.68 £ 0.02 -5.27 HE SF -
1-620993 42.95 42.69 4291 43.05 43.15+£0.03  38.11 £ 0.04 —5.94 HE SF -
1-418023 42.50 42.33 42.28 42.47 42.21 £+ 0.06 37.30 - HE - -
1-256832 44.07 43.88 43.84 4391 4398 £0.04  39.86 £ 0.02 —5.02 HE AGN HERG
1-593159 43.53 43.24 43.53 43.71 42,13 £0.12  38.59 £ 0.04 —4.43 HE SF -
1-210017 43.39 43.11 42.98 4291 42.30 37.81 - HE - -
1-90242 43.61 43.60 43.62 43.76 43.33 £0.01 38.25 £0.01 —5.58 HE SF -
1-90231 43.56 43.28 43.53 43.55 4283 £0.08  38.68 £ 0.07 —5.05 HE SF -
1-594493 43.45 43.07 42.20 42.09 4358 £0.02  41.12 £0.01 —3.36 - AGN LERG
1-95585 43.47 43.17 43.00 43.01 42.11 38.70 & 0.06 —4.30 LE AGN HERG
1-550901 43.43 43.17 43.44 43.68 4286 £0.08  38.12+0.05 —5.64 HE SF -
1-71974 43.25 43.13 43.41 43.51 43.12 £0.03 37.61 - - - -
1-604860 43.75 43.54 43.29 43.31 43.11 £0.05  40.60 £ 0.01 —3.40 LE AGN LERG
1-44303 43.01 42.66 4272 42.87 42.18 37.94 - HE - -
1-574519 43.14 4291 43.03 42.96 42.23 37.92 - HE - -
1-163966 43.62 43.51 43.52 43.72 42.02£0.12  38.42 +0.02 —4.50 HE SF -
1-94604 42.97 42.70 42.63 42.48 4222 40.12 37.91 - HE - -
1-423024 43.48 43.26 43.45 43.51 42.62 £0.11 38.14 - HE - -
1-174631 42.66 42.44 42.41 42.55 41.99 37.69 - HE - -
1-149561 42.64 4242 42.44 42.75 41.92 37.37 - HE - -
1-614567 43.13 43.06 42.89 42.88 42.08 £0.07  37.37 £0.04 —5.61 HE SF -
1-210186 43.12 42.83 42.79 42.57 42.84 38.12 - HE - -
1-295542 43.21 42.96 43.21 43.48 42.27 38.37 £ 0.08 —4.79 HE SF -
1-71872x% 43.72 43.35 42.64 42.57 4221 £0.11 41.22 £+ 0.01 —1.88 LE AGN LERG
1-71987 4291 42.72 43.00 43.62 42.61 40.22 £ 0.01 —3.30 HE AGN HERG
1-37863 44.15 44.10 44.10 44.24 4335+£0.11  39.31 £0.04 —4.93 HE SF -
1-37385 43.24 4291 42.55 42.38 42.32 37.87 - LE - -
1-37336 43.61 43.35 43.50 43.42 43.16 38.43 - LE - -
1-37633 42.95 42.58 42.03 41.86 41.97 38.03 & 0.05 —4.84 LE AGN LERG
1-24660 43.83 43.67 43.71 43.90 4230£0.17  38.72+0.03 —4.48 HE SF -
1-574506 43.26 43.03 42.90 42.98 42.92 £ 0.06 38.06 - HE - -
1-574504 43.60 43.48 43.77 44.07 42.85+0.05  38.67 £0.03 —5.07 LE SF -
1-298111 44.55 44.62 44.66 4491 43.14 £0.17  40.14 £ 0.02 -3.90 HE AGN HERG
1-385623 43.27 43.12 43.05 42.89 43.39 £0.05 37.95 - HE - -
1-523211 42.57 4222 41.67 41.68 41.65 37.39 - LE - -

5.4 FIRST/NVSS radio properties and the identification of
radio-jets

Radio observations are an alternative for detecting AGN. The
dominant emission process in the radio band is of non-thermal origin,
due to synchrotron emission. The intensity of this emission has been
associated with fundamental physical differences in nuclear activity,
mainly due to differences in the accretion efficiency (Padovani et al.
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2017). As a result, two intrinsically different populations of AGN
radio emitters, emerge. The first one is associated with quasars
in high-accretion (above 1 per cent of Eddington) high-excitation
regime showing strong emission lines. In this scenario, the material
is accreted in a radiatively efficient mode through an optically thick
and geometrically thin accretion disc. These are known as high-
excitation radio galaxies (HERGs) or radiative-mode AGN (e.g. Best
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& Heckman 2012). The second mode refers to objects showing highly
energetic radio jets and weak lines due to inefficient radiation, low
accretion (below 1 per cent of Eddington) and low excitation regime.
The radiation of these AGN is due to advection-dominated accretion
flows (ADAF). These are optically thin, geometrically thick accretion
flows, emitting the bulk of their energy in kinetic form through radio
jets. They are called low-excitation radio galaxies (LERGs) or jet-
mode AGN.

In this subsection, we intend to carry out a characterization of
our type-1 AGN sample in terms of their radio properties. Radio
detections were have found for 23 of 47 AGNs (21 from FIRST,
and 17 from NVSS, with 15 coincidences between them). The radio
data is reported in Table 4 (Column 7), bold-facing the ones from
NVSS. Three objects in our sample show higher density fluxes in
NVSS when compared to those reported in FIRST. A quick look
at the FIRST maps show that these are extended sources also with
filamentary emission (see Fig. 16). We recall the reader that the So
detection limits of FIRST (with a resolution 6 = 5.4 arcsec) and
NVSS (with 6 = 45 arcsec) are 1 mJy beam™! and 2.3 mJy beam™!
respectively, so that FIRST is more than twice as sensitive as the
NVSS to sources with angular diameters < 5.4 arcsec. However, in
terms of brightness, their RMS image noises are ¢ = 3.21 K and
0.14 K, respectively, so the NVSS is about 20 times more sensitive
than FIRST to extended sources. Thus we decided to report the NVSS
values for these extended sources (stars inside circles in Fig. 13). For
objects without FIRST detections, we report upper limits for the
radio emission by considering the catalog detection limit (including
the CLEAN bias).*

5.4.1 AGN versus star-forming emission

The origin of the radio emission in galaxies can emerge from both
nuclear activity and intense star formation. The radio emission from
star forming regions is mostly due to the synchrotron emission of
particles accelerated in supernova shocks. In this scenario, the radio
luminosity should be correlated with the star formation rate (SFR).
High SFR leads to correspondingly high radio power (e.g. Condon
1992; Sanders & Mirabel 1996, and references therein). Particularly,
intense star formation activity in radio quiet AGN would give rise
to radio emission. In terms of the Eddington ratio, higher values of
Eddington ratio are associated with concomitant high SFR (e.g. Sani
et al. 2010; Ganci et al. 2019).

To establish the origin of the radio emission in our sample,
whether thermal from the SF regions or non-thermal from radio
jets, we can use diagnostic diagrams. Using optical data, the BPT
diagram is useful to locate objects in the AGN-composite-SF regions
(Section 3). In the log[O 111]/H B versus log[N 11]/H « plane of Fig. 6,
blue stars shows our type-1 AGN sample, of which one object lies
in the SF region, while another 14 are placed in the composite
region. In the case of the WHAN diagram, we have two type-1
objects having EW(Ha) < 3 A, suggesting that for those objects,
the ionization processes could not be associated only with the AGN
(Cid Fernandes et al. 2011). However, as discussed previously, BPT
or WHAN diagrams are not optimized for broad-line AGN.

Taking into account the radio emission, several authors have use
different criteria to separate radio-emitting AGN from starbursting
galaxies (e.g. Best & Heckman 2012; Mingo et al. 2016; Hardcastle
et al. 2019). The log(L,aqi0) versus log(LH «) diagram proposed by

4The reader is referred to http://sundog.stsci.edu/first/catalogs/readme.html
for more details).
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Figure 12. The classification of radio sources for our type-1 AGNs. The top
plot is the relationship between H o« and radio luminosity. The dashed line
is the limit between radio loud sources and star forming sources (Best &
Heckman 2012). Bottom plot is the radio/mid-IR star formation correlation.
The dashed line is the best fit of star forming sources from Mingo et al.
(2016). Objects above this linear are classified as AGN source.

Best & Heckman (2012, see its fig. A1) shows that for star-forming
galaxies both luminosities are correlated, which provides a direct
measure of the SF rate. On the other hand, the location of radio-
loud AGN (RL) in this diagram is due to their much higher radio
luminosity to H o luminosity ratio.

The adopted division line (considering the observed Ha lumi-
nosity) is log(LHa/LO) = 1.12 x (log(Lragio/ W Hz™ ') - 17.5).
Galaxies placed above the theoretical model are considered star-
forming galaxies. We build the diagram (Fig. 12 upper panel) using
the radio flux (column 7, Table 4) and the flux of Hapc estimated
from our emission line fitting (Cortes-Suarez et al., in preparation)
using our host galaxy subtracted data (column 10, Table 3). As
expected, we find our three AGNs with extended radio emission
in the AGN radio-loud region.

Other option is to use the correlation between radio and MIR
emission at 12 pm for SF galaxies (Mingo et al. 2016, see also the
Fig. 11 for the location of the SF discs in the WISE diagram). The
correlation found by Mingo et al. (2016) for SF galaxies (log(Laocm)
= (0.86 £ 0.04) log(L12 ym) + (1.4 &= 1.5)) can be used to set the
division between star-forming sources and radio emitting AGN. The
lower panel of Fig. 12, locates our objects in this diagram, stars are
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Figure 13. [Om1] emission line luminosity versus radio luminosity. Type-1
AGNs are shown as AGN dominant (purple), galaxy dominant (blue), and
intermediate (green). We used the dashed line of Best & Heckman (2012) to
separate HERGs and LERGs for our nine objects in filled stars. We also add
the upper limits as left-hand triangles.

for radio measurements and inverse triangles show the radio upper
limits. We find 9 radio emitting objects in the AGN region: 7 of
them classified as host dominated AGN (3 of them with extended
radio emission), one intermediate and one AGN-dominated object.
In the SF region, the majority of the objects are intermediate and
dominated AGN (5 and 6 objects, respectively). Looking at the radio
upper limits, all except one host dominated object lie in the SF
region. Column 10 of Table 4 is a summary of the AGN-SF radio
source classification.

5.4.2 Radio classification

For objects whose radio emission has been labeled as coming from
an AGN in the previous section, we proceed to determine to which
AGN population (HERG/LERG) belongs depending on their radio
intensity following three criteria proposed by Best & Heckman
(2012).

[OmI]A5007 Equivalent Width — Objects with EW([O11]) values
lower than 5 A are considered LERGs, while objects with EW([O111])
greater than 5 A are considered HERGs. Since the [O11]15007 line
was detected for all our sources, we compute the EW([O111]) from
our emission line fitting (Cortes-Suarez et al., in preparation) using
our stellar subtracted data (see Section 3.3) finding in all the cases
values higher than 5 A, with 9.1 A as the lower value, suggesting
that with this single criterion, our nine objects are all HERGs. For
the remaining type-1 AGN, the lowest EW([O111]) value is 7.6 A.

Liom versus Lgqi, — A second criterion is based on the
[O 11]A5007 line luminosity (Ljom;) versus radio luminosity (Lradio)
diagram. Fig. 13 shows the distribution of our nine objects in
filled stars. For comparison, we also show the rest of the type-1
AGN sample in empty stars for the objects with radio detection,
and in empty left triangles for the upper limits. We use the Liom
obtained from our emission line fitting. Pipe3D does not report a
direct measure of the [O11] flux, and the derived one from other
emission lines associated with broad components may introduce
large uncertainties. The dashed line (black) is the lower limit for
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the distribution of HERGs, such that with these criteria, sources
below this limit can be classified as LERGs. The different colours
emphasize our empirical classification (purple for AGN-dominated,
green for intermediate and blue for host-dominated spectra).

This diagram identifies six HERGs and three LERGs. In the HERG
domain, we find one AGN-dominated, one intermediate type, and
four host-dominated types. In the LERG domain, we find three host-
dominated types, two of them showing radio jets (Fig. 16).

Eddington ratio — A third criterion takes into account the accretion
rate. Differences between LERGs and HERGs seems to be related to
the Eddington-scaled accretion rate, or equivalently, the Eddington
ratio, with the ADAF mode occurring when the accretion rate is well
below the Eddington limit (e.g. Narayan & Yi 1995; Kollmeier et al.
2006; Trump et al. 2011). Best & Heckman (2012) estimated the
Eddington-scaled accretion rate by comparing the total energetic
output of the black hole, calculated as the sum of the radiative
luminosity and the jet mechanical luminosity, with the Eddington
luminosity. On the other hand, the Eddington ratio, defined as the
ratio between the bolometric and Eddington luminosities (Lyo1/Lgdd),
considers only the radiative luminosity. HERGs typically accrete at
a rate between 1 and 10 per cent of Eddington rate, while LERGs
predominantly accrete at rates below one per cent of Eddington
rate (Best & Heckman 2012). The dependence between the radio
emission and the accretion rate has also been studied in quasars at
low and high z, up to 3, showing similar results (Sulentic et al. 2000;
Shen & Ho 2014; Marziani et al. 2018, and references therein). In
particular, for low z quasars (z < 0.8) lower black hole mass objects
in the range 10°~107 M, showing optical spectra dominated by low
ionization emission lines (such as Fell or the Balmer lines), almost
no high ionization emission lines (such as [O111]), have the highest
Eddington ratios, with no radio dominance (Marziani et al. 2003;
Ganci et al. 2019). In the other extreme, quasars with black hole
masses ~ 10°M, are dominated by high ionization emission lines,
showing broadest permitted lines, lowest Eddington ratios, and radio
emission.

The bolometric luminosity of each radio source was estimated
from the observed luminosity of the [O11]A5007 emission line, using
the bolometric correction Liy = Ciom Ljom), Where Cioy = 142
for AGN with log Liou; = 4042 (Lamastra et al. 2009). We adopt
the uncertainty ~ 0.4 dex on individual estimates of the bolometric
radiative luminosity, from the scatter around the Ly versus Liom
relation (Heckman et al. 2004).

The Eddington luminosity is Lggg = 1.3 X 103! Mpu/Mg W,
with an intrinsic scatter less than 0.3 dex. The black hole mass was
estimated from the velocity dispersion of the galaxy o, as measured
by Aquino-Ortiz et al. (2018) and then using the well-established
Mgy — o, relation of Tremaine et al. (2002), log(Mgu/Mp) = a +
B log(c,/200 km s~!, where (o, B= 7.67 £ 0.115, 4.08 + 0.751)
for barred active galaxies and («, f= 8.19 & 0.087, 4.21 & 0.44)
for non-barred active galaxies (e.g. Graham 2008; Giiltekin et al.
2009). We do not consider Mgy computations for seven AGN since
the reported velocity dispersion values are below 70 km s~!, the
resolution limit of MaNGA data. A visual inspection of those seven
objects shows that their spectra are AGN-dominant type where the
absence of prominent absorption lines can lead to underestimate the
velocity dispersion.

Fig. 14 shows the Eddington ratio distributions for the complete
type-1 AGN sample. The segregation in terms of our Host, Interme-
diate and AGN dominated empirical classification is also clear and
gradual. On one extreme the AGN-dominated hosts (purple bars)
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Figure 14. The distribution of Eddington-scaled accretion rates for the type-
1 AGN sample (black dashed line). We also show the distribution of each
type-1 AGN group defined in Section 5.1, purple bars for AGN dominant,
green bars for Intermediate, and blue bars for galaxy dominant.

show the higher Eddington-scaled accretion rates, while on the other,
the Host-dominated types (blue bars) show the lower accretion rates,
with the Intermediate types (green bars) in between these extremes.
For the case of the 9 objects, one of them could not be classified for
not having Mgy estimation. The resulting division between the two
populations is: 2 HERGs and 6 LERGs, separated by 10g(Lyoi/Lgaa)
~ —3. We used this limit considering the observed separation in our
distribution together with the LERG/HERG distribution shown in the
fig. 6 of Best & Heckman (2012). Since the results of each criterium
shows different fraction of HERG/LERG populations, we decided to
include a fourth criterium.

Buttiglione et al. (2010) proposed a classification based on
the emission line excitation properties of galaxies by defining an
‘excitation index’ (EI) parameter, combining four emission line
ratios: EI = log([O m]/H B) — %[log([N nl/Ha) + log([Sul/Hea) +
log([OI]/H @)]. They demonstrate that this parameter is bimodal and
use it to classify galaxies, dividing the low excitation (LE) and high
excitation (HE) populations at a value of EI = 0.95.

According to this diagram and using the emission line estimations
from Pipe3D, we found 4 high excitation galaxies and 4 low
excitation galaxies. Fig. 15 shows the location of these objects and,
for illustration, we also show the rest of the type-1 AGN sample in
empty stars. All the LE objects are host-dominated AGN. Among
the LE objects, we identify two extended radio sources (stars inside
circles in Fig. 13). A third object with extended radio emission it is
expected to share the same LE region, however not all of its emission
line data is reported.

5.4.3 HERGs and LERGs objects

Using the four criteria described in the last section, we proceed to
characterize our nine objects as HERGs or LERGs. A galaxy is
assigned as HERG if it meets two of the three criteria of Best &
Heckman (2012) and it is classified as HE in Fig. 15 otherwise, it is
assigned as LERG. According to this, we identify 5 HERGs and 4
LERGS (column 11, Table 4).

The HERG/LERG fraction found agrees with the number of galax-
ies that shows radio jets. The three AGN with the highest NVSS radio
flux density shown in Figs 13—15 as blue stars in circles are 1-594493,
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Figure 15. [O11]A5007 versus the excitation index (EI) plane. The dashed
line is the Buttiglione et al. (2010) limit between high excitation galax-
ies (>0.95) and the low excitation galaxies (<0.95). Type-1 AGNs are
shown as AGN dominant (purple), galaxy dominant (blue), and intermediate
(green).

1-604860, and 1-71872, were classified as LERGs. Fig. 16 is a mo-
saic showing their corresponding FIRST images. The images show
clear evidence radio jet structures powered by the active nucleus,
in agreement with the definition of LERGs. The three galaxies with
radio jets are of the host-dominated type according to our empirical
classification. The identification of an additional LERG candidate (1—
37633) in Fig. 13 may also suggest the presence of radio jets in its
radiocontinuum images, however we do not find visual evidence on
the FIRST image. This candidate also belongs to the host-dominated
type.

According to the radio luminosity functions, LERGs dominate at
radio luminosities below Lyoem ~ 10%° W Hz~! and HERGs become
dominant above this value. However, Best & Heckman (2012) found
that both classes can be found in all luminosities. We also agree with
this result since, in Fig. 13, we show that our higher value of Lypcm
is around 10> W Hz~! indicating that our HERGs are also found in
the low luminosity regime. Moreover, the number of HERGs could
increase if we consider the 14 SF radio sources since all can classify
as HERGs with the same criteria of radio characterization.

Comparing our results with those found by Comerford et al.
(2020), who in turn used the Best & Heckman (2012) catalogue
as described in Section 4.2 we find five coincidences: 2 HERGs, 1
LERG, and two unclassified. One of their HERGs is catalogued as
LERG by us. This reclassification corresponds to 1-6048960 and is
in agreement with the presence of jets (middle panel, Fig. 16). The
two objects unclassified by them, we considered them as HERGs.
Since we could classify 9 of the 23 radio-emitting galaxies (including
the seven coincidences), our type-1 AGN sample adds information
for six radio sources to the Comerford et al. (2020) radio MaNGA
catalogue.

5.4.4 Radio loudness

One of the common criteria to classify the radio loudness is the
Kellerman’s ratio Rx = f,, radio/fy, opt (Kellermann et al. 1989), defined
as the ratio of the radio flux density at 5 GHz and the optical flux
density in the B band. The radio-loud (RL) versus radio-quiet (RQ)
limit set by Kellermann et al. (1989) is Rx = 10.

MNRAS 514, 3626-3649 (2022)
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Figure 16. FIRST images of the radio sources with observable jets. From left to right, 1-594493, 1-604860, and 1-71872.

Since the optical flux is estimated at 4400 A and our AGN sample
is mostly intermediate and host-dominated types (see Section 5.1),
optical flux estimations could be biased by the stellar contribution to
the AGN continuum. But, if we look at the upper panel of Fig. 12,
were Hapc was used (instead the AGN continuum at 4400 A),
the three objects with extended radio emission of Fig. 16 are well
separated.

Other option is to classify RL/RQ objects using the X-ray radio-
loudness parameter Rx = L, radio/Ly, 2—10kev (Terashima & Wilson
2003), defined as the ratio of the radio luminosity at 5 GHz and
the X-ray luminosity in the 2-10 keV band. Indeed, the X-ray
luminosity is ideal to avoid extinction problems that normally occur
in the optical band. Objects with log(Rx) > —4.5 are considered
RL galaxies, while RQ galaxies have log(Rx) values lower than
—4.5. Table 4 shows the estimated log(Rx) (Column 8) values
from FIRST, NVSS, and ROSAT data. Applying this criterion to the
objects whose radio emission was classified as AGN in Section 5.4.1,
we find six radio-loud galaxies (and one in the borderline), with
the higher values being coincident with the LERGs showing radio
jets. In both cases, whether using optical or X-ray data, results
indicate that our sample is dominated by radio quiet high excitation
AGN.

5.5 Optical versus multiwavelength correlations

With fluxes available at different wavelengths, we estimate their
corresponding luminosities and explore the correlations of various
indicators of AGN emission power in our sample of type-1 AGN.
To this purpose, we estimate specific L, luminosities in Hopc and
[O111] emission lines as well as in the WISE, radio continuum, and
X-ray wavelengths as follows:

L, =4n DA F, 3)

where Dy is the luminosity distance and F is the flux retrieved at
different wavelengths from each catalogue.

As mentioned above, the [O111] and H apc fluxes were estimated
from our emission line fitting (Cortes-Suarez et al., in preparation)
using our host galaxy subtracted data. Values of Ljoyj and Ly o are
reported in Table 3 (Columns 9 and 10).

The WISE data are reported in Vega magnitudes (m1yeg,), S0 the
flux density (in Jansky) is:

FJyl = Fyp x 107™e/23, “
where F\ is the zero magnitude flux density of Vega for each WISE

band (309.540 (W1), 171.787 (W2), 31.674 (W3), and 8.363 (W4)).

MNRAS 514, 3626-3649 (2022)

The IR spectral slope was considered equal one.’> The FIRST and
NVSS data are reported in flux density units (mJy). The ROSAT data
are reported in count rates so we applied a factor of 1.08 x 10~!! erg
cm~2 to convert them into fluxes (Boller et al. 2016). Our estimates
to the corresponding luminosities are reported in Table 4 (Columns
2to 7).

Fig. 17 shows the correlations of the optical indicators of the AGN
power, log Ly 4gc and log Ljo ) with the continuum luminosity log LA
(A = NIR and MID-IR, x-Ray, and NVSS/FIRST). In all panels the
black dashed line represents the one-to-one correlation. The sample is
divided again in AGN-dominant (purple marks), intermediate (green
marks), and galaxy-dominant (blue marks).

X-rays. The fourth panel (from bottom to top) shows the relation
of the optical indicators of AGN luminosity versus X-ray continuum
luminosity from 0.1 to 2.4 KeV. Given the physical region where
the emission from these indicators come from, a tight correlation
is expected. The non-detections in the observations of the emission
properties of galaxies gives valuable information, and it is important
to take them into account in order to avoid biases in the interpretation
of possible relations. We have adopted X-ray upper limits coming
from the X-ray upper limit server® and use survival analysis methods
combining detections and non-detections (censored data, see Isobe,
Feigelson & Nelson 1986; Feigelson & Babu 2012). More precisely,
we used the Buckley—James (B-J) method for estimating the re-
gression parameters (Buckley & James 1979), which is robust when
the distribution of points around the regression line is not Gaussian
with no formal restriction about the random distribution of censored
points. As shown by James & Smith (1984), the Buckley—James
estimator of slope is asymptotically correct under a wide variety of
conditions.

The Lygpc — X-ray correlation (p = 0.70) is consistent with that
expectation despite of the low X-ray detection fraction (about 55).
We point out that (i) most of the non-detections correspond to the
Host-dominated types, (ii) loiii luminosities also show a good linear
correlation (p = 0.66) despite this narrow emission line could be
contaminated by other sources (post-AGB, shocks, SF) and (iii) the
X-ray detections corresponding to the AGN-dominated types tend
to follow closer the one-to-one relations. The three galaxies with
radio-jets now share the observed trend with the rest of the galaxies.

3In the slope range from -1 to 2, the differences in the derived flux are below
0.7 per cent.
Shttp://xmmuls.esac.esa.int/upperlimitserver/
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Figure 17. Optical luminosities versus other multiwavelength luminosities.
The sample was separated in AGN dominant (purple), intermediate (green),
galaxy dominant (blue circles), and with observable jet (with shadow circle).
In the case of non-detection in the radio and X-ray data, upper limits were
estimated and shown as downwards triangles. The black dashed lines are the
unity relation. The purple dashed line is a linear fit (see the text for details).

Near infrared. The third panel (from bottom to top) shows the
correlation of the optical indicators of the AGN power with the
NIR (W1 and W2) WISE luminosities. Given the aperture sizes
in the W1 and W2 flux measurements, and their sensitivity to the
continuum from old stellar populations, these luminosities should be
proportional to the host stellar mass. On the other hand, our optical
luminosity indicators are good tracers of the AGN power and thus
proportional to the mass of the black hole. Therefore, in principle, a
correlation should be expected, reflecting a scaling relation between
central black hole mass and host galaxy stellar mass (e.g. Reines &
Volonteri 2015). We find good and tighter correlations with Ly ¢
(p > 0.78) than those with Liou (o > 0.74). This may be due to
the fact that the BLR is closer than the [O111] emitting region (NLR)
to the ionizing source. We also find a clear segregation in terms of
our empirical classification with AGN-dominated types lying in the
high luminosity region and the Host-dominated types lying in the
corresponding low luminosity region, with the Intermediate types

Identification of 47 type-1 AGNs 3645

Table 5. Pearson correlation coefficients for Fig. 17 of the best-fitting linear
regression line, Y = aX + b. Lxr is the luminosity at 0.1-2.4 keV, Ly and
Ly are the NIR luminosities, Lw3s and Ly4 are the FIR luminosities, and
Lradio is the luminosity at 20 cm. The parenthesis values do not include the
3 AGNs with observable jets. For the cases of Lxr and Ly,4io We calculated
using Buckley—James linear regression method to consider the upper limits.
This method only gives the error of the slope.

Variables p-value a b
log(LxRr) versus log(Lo ) 0.66 0.61 +0.11 17.71
log(Lw1) versus log(L{o ) 0.74 0.40 +0.05 27.07 £2.12
log(Lw?2) versus log(Lio ) 0.81 0.48 +£0.05 23.37 +£2.08
log(Lw3) versus log(Liom) 0.81 0.69 +0.06 14.64 +2.38
log(Lwa) versus log(Liom)) 0.82 0.78 £0.06 11.03 +2.53
log(Lradio) versus log(Liomm) 0.33(0.60)  0.50 £0.23 17.71
log(Lxr) versus 10g(Luagc) 0.70 0.77 £ 0.14 10.70
log(Lw1) versus log(Luage) 0.78 0.43 +£0.05 25.69 +2.14
log(Lw2) versus log(LHep) 0.83 0.52+0.05 21.74 +2.13
log(Lws3) versus 10g(LHagc) 0.79 0.57 £0.07 19.61 £+ 2.69
log(Lwa) versus log(Luagc) 0.75 0.59 £ 0.08 19.06 + 3.18
log(Lradio) versus 10g(Lygp.)  0.26 (0.47)  0.83 +£0.29 3.07

in between. The three galaxies with radio-jets also follow the trend
dictated by the rest of the galaxies.

Mid infrared. The second panel (from bottom to top) of Fig. 17
shows the correlation of the optical indicators of the AGN luminosity
and the MIR (W3 and W4) WISE luminosities. Since the optical
emission emerging from the broad and narrow line regions can be
partially absorbed by the hot dust surrounding the central region and
re-emitted in the infrared a correlation is also expected. As shown
in Table 5, the Pearson correlation coefficients after linear fittings
confirm strong correlations, exceeding p > 0.75 in the case of Ly 45c
and tighter (p > 0.81) in the case of Loy, also with less scatter than
the other correlations. This result confirms that the MIR luminosity is
also a good indicator of the intrinsic AGN power. A clear segregation
is seen with the AGN-dominated types lying in the region of higher
optical and WISE luminosities, while the host-dominated types lying,
in contrast, in the region of low optical and WISE luminosities, with
the intermediate types in between. The three galaxies with radio-jets
follow the observed trend dictated by the other galaxies. The outlier
in the Loy versus LIMIR) diagram is 1-43214, an AGN-dominated
object that seems to have a nuclear starburst (Lakicevié, Kovacevié-
Dojc¢inovi¢ & Popovié 2017).

Radio. The first lower panel shows the relation of the optical
indicators of AGN luminosity versus radio-continuum luminosity
at 20cm (Lygem OF Lpgio). Filled circles are for radio-detections,
downwards triangles indicate upper limits and the larger filled circles
with an outer ring are three galaxies showing radio-jets (Fig. 16). The
fitto the observed data with the (B—J) method is shown (purple dashed
line) and reported in Table 5. Notice that, if the three galaxies with
extended radio emission are omitted in both optical indicators, the
(B-J) fit provides a correlation p = 0.47 for Ly 4pc and p = 0.60 for
Liom. As shown in the previous section, the position of sources in
this diagram reflects the variation of the radio properties (e.g. Best &
Heckman 2012). The amplitude of log Ly range expands towards
the sources with radio-jets that significantly depart from the rest of
the sources. In these plots, we can appreciate a trend (although with
some scatter) of AGN-dominated galaxies having higher optical and
radio luminosities, in contrast to host-dominated AGN having lower
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optical and radio luminosities, with the Intermediate types in between
these.

Table 5 shows the results of the Pearson correlation coefficient
after fitting the observed distributions of optical and multiwavelength
luminosities. We also include the slopes and intercepts of our best-
fitting linear regression lines. We can see that all slopes are positive
and lower than 1, which is indicative that the luminosity of [O 111]
or Hagpc increases faster than the other wavelengths. Other authors
have previously found these types of correlations (e.g. LaMassa et al.
2010). On the other hand, we observe that the slopes of the X-ray and
radio correlations are higher for Hagc. In comparison, the slopes of
the correlations with [O111] are higher for the MIR. The difference
in the slopes can be explained in terms of the distance from the BLR
or NLR to the emission regions of the other wavelengths (the hot
corona, the dusty torus or the jets). For the NIR, we have found that
the increment of these luminosities is almost half of the increase in
the optical luminosities.

From Fig. 17, we can see that for X-ray and IR relations, the
AGN dominant group is closer to a 1:1 relation than the host galaxy
dominant or intermediate groups. This can be explained by the stellar
contamination since [O 1] could be strongly affected by the host
galaxy emission. When we compare both upper panels, the [O111]
— X-ray relation is shallower than the Hapc — X-ray due that the
nuclear [O111] could be contaminated with emission from the host
galaxy light or star formation processes. The IR relations are stronger
than the other wavelengths. However, we can see that NIR relations
are shallower than MIR, despite the use of [O 1] or Hapgc, since
W3 and W4 are more related to the nuclear emission of the AGN.
In the case of the radio emission, only jetted galaxies (6 per cent of
our sample) are closer to the 1:1 slope. We consider that the main
differences in the slopes found in this work for each wavelength lie
both in the group of AGNs used (host dominant, intermediate, and
AGN dominant) and in the accuracy of the subtraction of the stellar
component.

6 SUMMARY AND CONCLUSIONS

A main goal of the MaNGA survey has been to map the detailed
composition and kinematic structure of 10 000 nearby galaxies using
IFU spectroscopy. Its unprecedented detail allows us for a more
detailed census of active galactic nuclei located at the centers of
galaxies over a wide range of physical parameters.

We present a method for identifying type-1 AGN, using flux
ratios to look for the Ha broad emission line. Considering the
central three arcsec integrated spectra of the MaNGA DR15 galaxies,
we estimated the fluxes in two bands placed at the blue and red
side near the expected position of the broad He line. The line
flux ratios are between the bands and the adjacent continuum.
The position of the bands and the continuum take into account
possible Hape asymmetries and the presence of stellar absorption
lines. Then using the statistical tool boxplot-whiskers diagram, we
identified and separated type-1 AGN candidates from quiescent
galaxies.

Our selection method was tested, on one side, in the host galaxy
subtracted spectra from the MaNGA DR15, and on the other side,
in the observed spectra from the SDSS DR7 sample. For the case
where the HG was subtracted, it was proved that even for the lowest
S/N of our sample (S/N = 26, and 11 for the candidate objects),
our method is good enough to detect the broad He component, so
we can omit the HG-subtraction, avoiding the bias introduced with
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such procedures. It seems that the identification of the objects could
depend on the line intensity, as considered by Liu et al. (2019) where
they propose a lower limit for the Hagc flux of 107'% erg s™! cm 2.
Another possibility is that the minimum S/N of the sample affects
the upper whisker limit, as in the case of SDSS DR7, where the
minimum S/N = 1. The results of the broad AGN identification were
also compared with those from other methods applied to the SDSS
DR7 and MaNGA spectroscopic data.
Our main results are as follows:

(i) We identified 47 broad emission line AGN from a sample of
~4700 galaxies in the DR15 sample, amounting to 1 per cent up to z
~ 0.13. The broad H e luminosity of this sample spans from 103
< LHa < 10" erg s!, and logFWHM(H apc) ~ 3—4 covering a
range of Eddington ratio —4.18 to —0.34 in logarithm values. The
details of the broad component measurements will be presented in
Cortes-Sudrez et al. (in preparation).

(ii) The result of our selection method was compared with those
from other methods based on the BPT and WHAN diagrams using
MaNGA data as well as the SDSS DR7 spectroscopic data. We lose
66 per cent of our sample using the BPT diagrams, and 11 per cent
using the WHAN diagram (considering a threshold of 3 A). Applying
our method in the DR7 spectra that match with the MPL-7 objects,
we missed 17 per cent of the galaxies. The missing eight objects,
two do not have DR7 spectra, two are changing look objects, and the
other four have a weak H arpc.

(iii) In the comparison with type-1 AGN catalogues built with the
SDSS DR7 data base and with different MPL versions of MaNGA,
we found that our method selects more efficiently the broad line
galaxies. The percentage of detected objects for different authors on
the basis of equal samples using SDSS DR7 are: Liu et al. (2019)
81 per cent, Oh et al. (2015) 65 per cent, Stern & Laor (2012)
67 per cent. Using MaNGA data: Rembold et al. (2017) 36 per cent,
Sanchez et al. (2018) 21 per cent, Wylezalek et al. (2018) 26 per cent,
and Comerford et al. (2020) 72 per cent.

(iv) We classify the AGN-HG contribution empirically using
spectral indexes into AGN-dominated (19 per cent), Intermediate
(30 per cent) and Host-dominated types (51 per cent), evidencing
different levels of nuclear activity contributing in the observed
spectra.

(v) Using the [O1]A5007 versus excitation index plane, we find
that our sample is composed of 4 HE and 4 LE galaxies.

(vi) From the photometric information in the IR and radio
wavelengths, we identify our type-1 AGN sample in the WISE
colour—colour diagram finding a good agreement between AGN-HG
dominance and WISE colours, bluer for AGN-dominated and redder
for HG dominated objects. In the radio emission characterization, we
find 5 HERGs and 4 LERGs, three of them showing visible evidence
of radio-jets in the FIRST images.

(vii) In the multiwavelength analysis, luminosity indicators of
the AGN power in the X-ray, optical, IR, and radio ranges were
confronted, finding that L(H ac) provides similar correlations than
L[O111]. The correlation with the broad emitting region is expected,
given that the proximity of this region is best related to nuclear
activity. Our type-1 AGN sample also shows segregation in these
diagrams when our empirical classification is considered.

The identification of this type-1 AGN sample, the analysis of their
most basic properties combined with the multiparametric space of
the MaNGA data and their properties in different wavelengths, will
enable further comprehensive investigations of the properties of this
sample AGN, and their connection with the host galaxies.
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Table S1. Main properties of the 236 type-2 AGN.
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APPENDIX A: TYPE-2 AGN LIST

In Section 3.3 is described the selection of AGN using the classical
BPT diagrams (Baldwin et al. 1981) and WHAN diagram (Cid
Fernandes et al. 2011). Here we present the remaining list of AGN
classified as type-2 found with the flux ratio method and using the
Sénchez et al. (2018) criterion.
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Table Al. Main properties of the 236 type-2 AGN. ¢ The magnitude corresponds to the g band provided by SDSS (DR14). ? The redshift and [O 111] luminosity
was obtained by Pipe3D (Sdnchez et al. 2016, 2021). ¢ Stellar masses from NSA catalog derived from Sersic fluxes. 4 The Hagce luminosity was obtained from
our emission lines fitting (Cortes-Suarez et al., in preparation). Note. The entire type-2 AGN Catalogue will be available online.

SDSS-ID MaNGA-ID Plate-IFU RA. Dec my 2 MS (MO)
(M 2 €) “4) &) (6 M ®)
1162640.78+274639.1 1-561297 9025-6101 246.6700 27.7775 —20.97 0.079 10.89
J162926.70+293228.0 1-272639 9025-6104 247.3613 29.5411 —20.97 0.053 10.81
J163617.87+440808.5 1-93793 9026-12701 249.0745 44.1357 —20.64 0.031 10.79
J163716.42+442505.6 1-94784 9026-9101 249.3184 44.4182 —20.80 0.031 10.72
J161211.26+293426.8 1-561325 9028-9102 243.0469 29.5741 —21.19 0.054 11.03
J162852.06-+424843.2 1-135285 9029-12704 247.2170 42.8120 —20.28 0.032 10.53
J162954.43+413616.3 1-569178 9029-9101 247.4768 41.6045 —20.27 0.031 10.67
J161116.61+450716.7 1-209772 9031-12703 242.8192 45.1213 —20.18 0.055 10.52
J154137.28+441619.9 1-247804 9035-1901 235.4053 442722 —17.39 0.037 9.44
J155627.25+420604.1 1-248003 9036-3701 239.1136 42.1011 —20.78 0.039 10.84

APPENDIX B: CHANGING-LOOK AGN ' ' ' i —r-vy

CANDIDATES 301 — 2013 ]

In Fig. B1 we report two examples of broad He and H 8 type-1 x 28 _ igig 7

AGN that were not detected by Oh15 and SL12 but whose broad E 26k i

H o components have significantly changed or are now visible in the N

MaNGA DRI15 data. S 2.4} .
Since there is a time base of 8-16 yr between observations, we E

speculate for a change in the physical conditions associated to the < 22y / " |

emission of these lines or even a turning off of the nuclear activity 2.0 M\/V\,\/A”A f»-MQ

in these objects. An example is shown in Fig. B2 where we compare 4

four different single-epoch spectra for the MaNGA galaxy 1-604860. o - T o

The SDSS DR7 spectrum (black) was observed in 2004, the SDSS 6200 6400 6600 6800 7000

DR12 (purple) in 2013, the MaNGA spectrum (blue) in 2016, and Wavelength [4]

an additional spectrum obtained at the Observatorio Astrondmico

Nacional San Pedro Martir (yellow; OAN-SPM, México) in 2019. A Figure B2. Comparison of four different epoch spectra for one of our type-1

direct inspection shows that the narrow lines fluxes change while the AGN, 1-604860. The black spectrum is from SDSS DR7 observed in 2004,

broad components show different level of prominence and shape Purple from SDSS DR12 observed in 2013, Blue from MaNGA observed in
2016, and Yellow from OAN-SPM observed in 2019. Fluxes were normalized
at 6350 A for comparisons.

55,4500 4750 5000 5250 6400 6600 6800
= Moncnspemmn” along this time base. In the DR12 observation, the broad Ha
line shows two broad components, while in the DR15 MaNGA
‘ observations these components are barely present. In the OAN-SPM
2.0 2.0 observation, the broad component located beetween 6600 and 6800 A
seems to be emerging again.

LAWY W These changes are thought to be likely associated to either rapid
§ 15 15 outflow or inflow with light from the inner disc and BLR that is being
> obscured by dusty clouds (Guo et al. 2016), or possible changes in
_L‘;U accretion rate of the central black hole, changes in accretion disc
2 1.0 1.0 structure, or tidal disruptions (Kokubo 2015; Merloni et al. 2015;

MacLeod et al. 2016; Ross et al. 2018).
05 L L ‘ 05
007500 4750 5000 5250 6400 6600 6800 00

Wavelenght (4)

Figure B1. Two examples of possible changing-look AGN. The red spectra
comes from DR7 SDSS spectroscopic data and black spectra from MaNGA
data. Left-hand panel correspond to the H 8 region and right-hand panel to

the Ho region. This paper has been typeset from a TEX/IATEX file prepared by the author.

MNRAS 514, 3626-3649 (2022)
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4 Analisis de la region interna: Estimacion
de parametros del AGN y variabilidad

En esta seccion se describe el andlisis espectral de los AGNs tipo 1 del cual derivara la publica-
cién de un articulo con el trabajo presentado a continuacion. Para ello, se probaron y utilizaron dos
métodos independientes para desacoplar la componente estelar y la contribuciéon del AGN. Uno de
ellos utiliza el método de sintesis de poblaciones estelares con el software Starlight (Cid Fernandes
et al., 2005) el cual fue aplicado a todos los espectros integrados de la region central en la muestra
DR15 de MaNGA. El otro método utiliza el software QDeblend3D (Husemann et al., 2013; Hu-
semann et al., [2014)) que es una interfaz grafica para cubos de datos con espectroscopia de campo
integral cuyo proposito principal es desacoplar la emisién de un AGN no obscurecido y la de su
galaxia huesped subyascente. En las siguientes subsecciones se detallardn estos procedimientos y

se describird la forma en que se obtuvieron los pardmetros del nicleo activo.

4.1. Sustraccion de la galaxia anfitriona

El proceso para segregar el espectro observado en sus diferentes componentes puede ser un pro-
ceso degenerado ya que pueden existir diferentes combinaciones que puedan recrearlo. El problema
se complica cuando se hace de forma automatizada en grandes catdstros ya que no se tiene control
del resultado en diferentes circunstancias, como cuando los espectros no tienen lineas de absorcién
y/o tienen multiples lineas de emision (delgadas y/o anchas). Cuando se tiene una muestra reduci-
da en numero, se puede tener un mejor controlar de estas condiciones. Asi mismo, empleando dos
metodos conceptualmente diferentes e independientes, nos permite discutir y entender mejor los re-
sultados dando una mayor confiabilidad. A continuacién se describirdn los dos metodos utilizados

para realizar este proceso.

4.1.1. Starlight

Starlight (Cid Fernandes et al., 2005) es un programa que emplea el método de sintesis de
poblaciones estelares para realizar un modelo del espectro estelar de una galaxia. Este programa fue
disefiado principalmete para galaxias cuyo espectro este dominado por un conjunto de poblaciones
estelares, omitiendo la presencia de lineas de emision sea cual sea su origen. Para el caso de galaxias

con lineas de emisidn, el modelo estelar que obtiene Starlight se puede restar al espectro observado

66



y asi obtener un espectro residual o de lineas de emision. Este espectro puede ser utilizado para
estudiar las propiedades de las fuentes que lo originan y, en el caso de los AGNs, para estimar los
pardmetros del nicelo activo. Para realizar esta sintesis de poblaciones estelares se tomo en cuenta

lo siguiente:

= Se usé una base espectral compuesta por 150 poblaciones estelares simples con 6 metalici-
dades y 25 edades diferentes (Bruzual y Charlot, 2003)).

= Se introdujeron 6 leyes de potencia que abarcan el UV cercano y el espectro éptico, cada una
con un factor diferente que va de 0.5 a 3 para modelar el continuo del AGN. El mejor modelo

es una combinacidn lineal de éstas, en caso de que exista este continuo.

= Se empled un archivo de mascara con 39 intervalos correspondientes a lineas de emision y

huecos en el espectr(ﬂ

= Se utilizo la ley de Cardelli-Clayton-Mathis (CCM abreviado, Cardelli et al.,|1989) para tratar

la extincién por polvo.

= Se introdujo una velocidad de dispersion inicial, la cual fue medida por Pipe3D (Sanchez

et al., 2016b) pero dejandola libre para que Starlight pudiera ajustarla si fuera necesario.

Aunque MaNGA cubre un amplio intervalo del espectro dptico, se modeld solo el intervalo
3500 - 7500 A. De esa manera, evitamos malos ajustes ya que Starlight no cubre muy bien la regién
con A > 7500y las regiones de interés son las de HB y Ha. Para asegurar que se esta obteniendo el
mejor modelo, se realizaron diversas pruebas. Una de ellas consistié en crear 100 espectros pertur-
bando el flujo de uno ya conocido para ver que tanto variaban los espectros resultantes obteniendo
similitudes en el continuo estelar pero ligeras variaciones en los flujos de las lineas de emision. Pa-
ra corregir esto, se tuvieron que usar mascaras muy amplias para ignorar tanto las lineas delgadas
como las lineas anchas. De esta forma, Starlight logra modelar los espectros estelares con gran pre-
cisién, utilizando el factor de 2 divido por el niimero de As (NA) utilizadas en el ajuste, asi como
la desviacion media porcentual sobre todos los pixeles ajustados como indicadores de la calidad
del ajuste. Asi mismo, se le indic6 al software que realizara 7 cadenas de Markov para minimizar
el ajuste. En la figura {1 se muestra un ejemplo de la sustraccién estelar realizada con Starlight.
La linea en color negro corresponde al espectro observado y la linea en rojo al mejor ajuste de
Starlight. Este ajuste es la combinacion de la componente estelar (linea verde) y el continuo o ley
de potencias del AGN (linea naranja). Los espectros residuales (linea azul) se obtienen de restar el
espectro modelo al espectro observado. Los espectros que se utilizaron para estimar los pardmetros
observables de los AGNs corresponden a la combinacién del espectro residual + el continuo del

ILas bibliotecas de (Bruzual y Charlot, 2003) presentan algunos errores en los espectros que Cid Fernandes et al.,
2005|sugieren enmascarar.
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AGN. El resto de los ajustes se puede observar en la figura en el apéndice B] Los valores de
2*/NA encontrados van de 0.6-0.9 con una desviacién media porcentual del 5 %.

2.5
MaNGA-7815-6104

T 201
q
TU]
N 15+
g
O
w0
$ WWW
o
—= 05 |
i . I

0.0 1--4 \ ) - - - L -

4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000
Longitud de Onda [A]

Figura 4.1: Sintesis espectral de las poblaciones estelares realizada con Starlight para la galaxia
MaNGA-7815-6104. Los espectros mostrados son: Espectro integrado original de la regién nuclear
(negro), Modelo propuesto por Starlight (rojo), el cudl, es una combinacién del espectro estelar
(verde) y la ley de potencias que mejor se ajusta (naranja). El espectro inferior corresponde al
residual después de sustraer el mejor modelo de Starlight al espectro observado (azul).

4.1.2. QDeblend3D

El otro método utilizado esta basado en el software QDeblend3D (Husemann et al., 2013 Hu-
semann et al., [2014)) el cual, aprovecha la naturaleza tridimensional de los datos IFU. Utiliza un
algoritmo iterativo que separa el AGN de su galaxia anfitriona, una mejora de la técnica introducida
por Christensen et al., 2006. El concepto basico de QDeblend3D es tratar los spaxels de un cubo de
datos IFU como un conjunto de espectros independientes en lugar de una secuencia monocromaética
de imédgenes. El primer paso es extraer el espectro del AGN del cubo de datos. En ausencia de tur-
bulencia atmosférica, el espectro de una fuente puntual (como un AGN) tendria que ser el mismo
en cada spaxel multiplicado por un factor de escala de acuerdo a la definicién de PSF (Point Spread
Function). En el caso de las observaciones de AGNs, la presencia de lineas anchas serd mayor en
el nicleo que fuera de €l, por lo que los factores de escala PSF se pueden determinar directamente
a partir de la prominencia de las lineas anchas con respecto al continuo adyacente (descrito por

Jahnke et al., 2004). Después de crear una PSF a partir de las lineas anchas del AGN, éste es res-
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tado de cada spaxel después de multiplicarlo por el factor de escala del PSF correspondiente. Si el
espectro nuclear del AGN estd contaminado por la luz de la galaxia anfitriona, habra una sustrac-
cion excesiva significativa. Es entonces cuando comienza el proceso iterativo de QDeblend3D para
intentar minimizar esta contaminacion. El programa estima iterativamente un espectro promedio
de la galaxia anfitriona a partir del cubo de datos residual. Una abertura rectangular y el anillo
que la rodea se utilizan como regiones predeterminadas para extraer los espectros del AGN y la
galaxia anfitriona respectivamente, sin embargo, se puede especificar cualquier conjunto de spaxels
para extraer estos espectros. Dado que la galaxia anfitriona se vuelve mas brillante hacia su centro,
el espectro promedio extraido del anillo circundante debe escalarse en brillo antes de restarlo del
espectro nuclear inicial del AGN. El factor de escala de brillo no esté restringido por los datos de
IFU en si, por lo que se tuvo que determinar un perfil de brillo superficial analitico. La iteracién se

detiene cuando converge el espectro nuclear descontaminado de AGN.

Galfit

Para determinar los perfiles de brillo superficial de cada una de las galaxias anfitrionas, se reali-
z6 una descomposicion bidimensional de su distribucién Galfit (Peng et al., 2002) es un codigo
que permite el ajuste de multiples componentes con diferentes formas funcionales para modelar la
distribucion de brillo de una galaxia. Para ello se utilizaron las imdgenes de cada galaxia de la base
de datos SDSS en la banda r. En la figura[4.2] se muestra la descomposicién bidimensional de la ga-
laxia 8550-6103. Antes de realizar el ajuste, se estimaron las estadisticas correspondientes al fondo
de la imagen (background) e imagen de sigma. Las estrellas circundantes y todos los componentes
luminosos fuera de la galaxia de interés se tuvieron que enmascarar, construyendo la imagen PSF
correspondiente dentro del campo de visién de las galaxias (segundo recuadro de la figura §.2)).
Una vez hecho esto, se procedi6 al ajuste bidimensional modelando inicialmente un componente
tipo Sérsic (tercer recuadro de la figura [4.2). Después, se revisaron los residuos correspondientes
tras sustraer el mejor modelo de la imagen original. En caso de encontrar residuos significativos, se
incluyeron componentes adicionales como un disco, una barra y una fuente puntual (cuarto recua-
dro de la figura[4.2)). El ajuste se considera bueno cuando el residual solo muestra cosas que no se
pueden modelar como los brazos espirales o efectos de marea.

En funcién de las diferentes componentes ajustadas, GALFIT nos da los pardmetros de cada una
de ellas, las cuales son: el Radio Efectivo, Re, el indice de Sérsic, n, el Radio de Escala del disco,
Rd, 1a magnitud aparente, m, el &ngulo de posicién, PA y la elipticidad, €. Algunos de estos valores
se reportan en la tabla incluidos los mejores modelos para realizar la descomposion (segunda
columna). En algunos casos, una descomposicion bulbo/disco fue suficiente para utilizarla como
modelo del brillo superficial en QDeblend. Sin embargo, dado que la muestra tiene una fraccién
significativa de barras (>50 %) (como se vera en el capitulo[5.5)) fue necesario implementar un mejor

modelo bulbo/disco/barra. Adicionalmente, se encontré6 que en muchos casos la fuente puntual
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MaNGA-ID Modelo m, Flujo, Re, n my Flujo, Ry PA.; m,,
7815-6104 gbd 1820 5248  8.87 2.32 16.18  337.29 11.14  29.33  17.51
7968-3701 gbd 2397 026 [2.0] >4 14.60 144544 12.11 -3.16  18.69
7972-3704 gb 16.86 180.92 8.61 1.54 - - - - 18.84
7977-9101 gbd 17.30 120.23 3.53 0.42 1453 1541.70 1445 3284 17.08
7991-1901 gbd 16.26 31333 5.73 1.31 18.88  28.05 3.44 7590 16.90
7991-6104 ndbar - - - - 15.14  879.02 1146 -22.74 20.23
8132-6101  gbdbar 18.63 3532 255 0.21 1640 275.42 15.55 [73.50] 18.18
8135-1902 ed - - - - 1697 162.93 5.79 56.88 16.38
8144-3702 gbd 1593 42462 596 4.37 17.38  111.69 1496 -78.15 20.21
8158-3704 bd 16.89 17537 5.22 4.61 16.67 21486 2128 72.36 -
8241-9102 bd 15.67 539.51 14.12 3.20 17.66  86.30 9.01 78.76 -
8320-6101  nbdbar 17.78  77.27 1.18 0.60 15.05 954.99 11.76 8.83  20.64
8326-6102 bdbar 17.68 84.72  7.28 0.36 16.03  387.26 997  -26.14 -
8341-12704 nbdbar 17.74 80.17  2.53 0.36 14.19 2108.63 14.87 -13.55 18.02
8446-1901 bd 16.20 331.13 5.20 5.00 16.60  229.09 3.31 63.64 -
8466-3704 gbd 15.69 529.66 12.73 4.70 16.60  229.09 16.19 1940 17.90
8547-12701  bdbar  16.37 283.61 1.47 2.50 1493 1070.83 20.29 -20.10 -
8549-12702 nbdbar 17.53 97.27 275 0.13 1450 1584.89 17.35 -73.85 18.12
8553-1901 gbd 15.67 53738 193 3.89 15.52  619.04 10.01  65.60 15.66
8553-9102 gbd 17.76 78770  4.15 0.32 15.15 870.96 12.34  -28.81 18.05
8603-6101 ggbd  13.44 4207.27 27.82 0.62 12.12 14190.58 79.48  32.11 20.00
8606-12701  gdbar - - - - 1471 1306.17 16.62 [55.98] 17.55
8615-3701 gdbar - - - - 16.07 373.25 855 -73.19 18.10
8713-9102  nbdbar 16.77 19588 2.25 0.42 14.83 116950 1990 -1.14 16.51
8714-3704 b 14.20 2089.30 19.66 5.00 - - - - -
8718-12701  bdbar 17.88  70.53  2.37 0.98 16.22  324.37 18.28 5198 19.10
8725-9102 gbd 16.78 194.09 891 1.03 16.59  231.21 13.71  85.85 18.42
8940-12702  bdbar  15.17 855.07 2.66 1.09 13.98 2558.59 21.70 -54.33 -
8978-6104 bd 1642 27040 5.30 5.29 16.44  265.46 7.83 2.39 -
8983-3704 gdbar - - - - 15.73  508.49 10.84 -46.46 18.18
8990-12705 gbd 18.39 4406 3.23 2.95 16.59  231.21 7.62 3442 18.36
8992-3702 bdbar 17.37 11290 1.88 0.82 16.23  320.77 1047 -41.79 -
9000-1901 b 14.95 104790 5.92 4.21 - - - - -
9036-6101  gbdbar 18.56  37.64 1.32 0.26 15.63  559.71 8.81 18.97 19.90
9048-1902 gbd 16.38 279.80 4.40 4.11 17.23  127.93 8.94 -4.15  17.80
9181-12702 gbd 13.55 3801.89 20.75 22910.00 13.13 5597.58 111.97 -37.95 17.00
9182-6102 bd 15.72 51523  9.95 [4.5] 17.12 14191 757 4771 -
9193-12704 nbd 17.51  98.71 1.51 1.90 16.61  226.55 7.79 36.19  18.30
9193-9101  gbdbar 17.54 96.29  3.15 0.41 15.03 968.72 2193 -15.54 1749
9194-6101 gbd 17.15 138.59 5.93 0.56 16.20  332.51 10.88 -69.15 17.85
9194-6103  gbdbar 1543 67298 13.51 [5.0] 16.60  229.09 10.61 -69.81 17.45
9196-12703  gdbar - - - - 1591  431.52 11.00 -55.33 18.65
9487-3702  gbdbar 17.21 130.62 1.02 1.75 16.54  242.19 17.56  -85.53 20.00
9487-9102  gbdbar 16.13 353.18 1.20 4.00 15.10  912.01 25.54  25.16 19.00
9497-12705 nbd 17.76  78.68  6.32 0.40 16.67 215.06 14.11  -75.27 17.00
9500-1901 - - - - - - - - -
9881-1902 bd 15.17 851.84 10.67 3.56 16.53 245.02  36.65 -86.68 -

Cuadro 4.1: Propiedades fotométricas de los 47 AGNs tipo 1 obtenidas con Galfit. En la segunda
columna se muestra el mejor modelo que se utiliz6 para realizar la descomposion siendo (detalles
en el texto). Las columnas 3 - 6, se muestran los pardmetros obtenidos del bulbo (si existe) tales
como su magnitud aparente (m), flujo (F), radio efectivo (Re) e indice de Sérsic (n). Las columnas
7 -10 muestran los valores de los pardmetros del disco (si existe) tales como su magnitud aparente,

flujo, radio de escala (Rd) y dngulo de posicion (P.A.). La columna 11 muestra la magnitud del

modelo del nicleo (si es posible modelarlo).
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Figura 4.2: Descomposicion Estructural 2D (Bulbo/Disco/Nucleo) para la galaxia MaNGA-8550-
6103 con Galfit (Peng et al., 2010). Panel superior de izquierda a derecha: Imagen original en la
banda r de la base de datos SDSS, Imagen con todas las fuentes espureas enmascaradas, y el mejor
modelo 2D de la distribucién de brillo obtenido con Galfit. Panel inferior, de izquierda a derecha:
Imagen residual (Imagen original - mejor modelo de Galfit), Imagen residual antes de sustraer
la componente residual nuclear, y después de sustraer la componente residual nuclear. El flujo
sustraido de esta componente nuclear es utilizado para corregir los colores, magnitudes absolutas y
masas estelares de las galaxias anfitrionas (Ver Capitulo E[)

central era muy prominente por lo que también se procedié a modelarla y sustraerla lo cual, permitié
tener una estimacion del flujo asociado con la fuente central y asi tener una mejor estimacion de la
masa estelar libre de la fuente central. Las abreviaturas mostradas siguen el siguiente c6digo: gon =
modelo gaussiano o psf nuclear para ajustar la contribucion de brillo de una fuente puntual (AGN),
b =bulbo, d = disco y bar = barra. Con estos parametros, podemos definir un modelo analitico de
brillo superficial de la galaxia anfitriona para utilizar en QDeblend3D. Por conveniencia, las barras
se modelaron con un perfil Sérsic ya que QDeblend3D no puede aceptar un modelo mas complejo
como una barra de Ferrer.

Se realizaron diversas pruebas para cada una de las galaxias ya que, ademds de poder construir
el perfil de brillo superficial que requiere QDeblend3D para realizar la separacion AGN-galaxia
anfitriona, los diferentes pardmetros que nos brinda Galfit nos pueden ayudar a estimar la masa de
cada componente (ver Capitulo [5). En la figura 4.3 se muestra un ejemplo de como se sustrae la
componente estelar con QDeblend3D en la misma galaxia 7815-6104. El recuadro superior izquier-
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Figura 4.3: Extraccion y ajuste de la fuente puntual nuclear en un cubo de datos IFS. QDeblend3D
proveé un visualizador del cubo de datos interactivo para seleccionar pardmetros y llevar a cabo el
desacople (deblending) de forma iterativa. Es posible visualizar al mismo tiempo el cubo de datos
correspondiente al AGN y a la galaxia huesped, asi como sus espectros (recuadro inferior) para
optimizar el proceso de desacople.
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do corresponde al cubo de datos con las regiones seleccionadas para representar al AGN (cuadros
rojos) y a la galaxia anfitriona (cuadros verdes). Una vez realizado el proceso iterativo para sustraer
la PSF y de reconstruir el brillo superficial, el programa crea dos cubos de datos que se pueden vi-
sualizar en el recuadro superior derecho. En el recuadro inferior se muestra el espectro del cubo de
datos (linea negra) y el espectro del cubo individual (linea roja, en este caso del cubo de la galaxia
anfitriona). Para la obtencién de los pardmetros de los AGNss, utilizamos el cubo de la PSF.

4.2. Starlight vs QDeblend3D

Dado que tenemos dos resultados obtenidos con metodos diferentes, decidimos compararlos
para tratar de entender las similitudes y diferencias. En la figura [4.4] se pueden ver los espectros
residuales tanto de Starlight (linea azul) como de QDeblend3D (linea roja) para la galaxia 7815-
6104. El espectro observado se muestra con una linea negra. El espectro de la PSF se obtuvo al
integrar los spaxels contenidos en los 3 segundos de arco centrales para ser consistentes con el
espectro de Starlight.

Lo primero que se puede destacar es el flujo del continuo del AGN que es similar en ambos
resultados, sin embargo, en el caso de QDeblend3D, la pendiente del continuo es mas pronunciada
que la obtenida por Starlight. No obstante, esta diferencia no es notable en la region de 5100 A
que es la necesaria para estimar la masa del agujero negro supermasivo utilizando la ecuaién [I.1]
En el resto de los 46 AGNS, las diferencias se pueden agrupar asi como con las familias de AGNSs.
La figura .5 muestra la comparacién de espectros para una galaxia de cada familia siguiendo el
mismo codigo de colores que la figura4.4

Para el caso de los AGN dominante (espectro superior de la figura[4.5), QDeblend3D muestra
un mejor ajuste de la ley de potencias del AGN, caso contrario a Starlight que muestra un espectro
plano. Esto se debe a que Starlight utiliza las lineas de absorcion para realizar su mejor ajuste de
poblaciones estelares pero al ser espectros dominados por puras lineas de emision, el programa
tiene problemas para modelar el espectro estelar asi como su contribucién. El ajuste con Starlight
puede verse en el apéndice [B| donde el “mejor modelo” no recupera bien la forma del continuo
observado. Para esta familia, QDeblend3D realiza mejor la separacién. Para el caso intermedio
(espectro de enmedio de la figura [4.5)), tenemos espectros residuales bastante similares, tanto en
la forma del continuo como de las lineas anchas, siendo el ejemplo mostrado, un caso donde la
componente ancha de Hf apenas es visible pero ambos programas pudieron rescatarla. Para esta
familia, ambos programas dan resultados similares. Por tltimo, el caso de una galaxia dominante
(espectro inferior de la figura 4.5)) donde notamos que ahora Starlight es el que muestra un mejor
residual. Al ser un espectro dominado completamente por el espectro estelar, se espera un residual
plano con lineas de emisién, resultado que vemos con Starlight pero no con QDeblend3D. De

hecho, el resultado de éste muestra un continuo creciente hacia el rojo, el cual no tiene una razén
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Figura 4.4: Comparacion de los resultados obtenidos con Starlight y QDeblend3D para el espectro
de la region nuclear de la galaxia MaNGA-7815-6104. De arriba a abajo: Espectro integrado ob-
servado de la region nuclear (negro), espectro desacoplado del AGN obtenido con Starlight (azul)
y el correspondiente con QDeblend3D (rojo).

fisica que lo explique. La razén por el cual tiene problemas se debe a que al ser AGNs poco
luminosos, no puede ajustar y quitar correctamente la fuerza de la inica componente ancha visible
(Ha), asi como modelar su continuo. Para esta familia, Starlight realiza mejor la separacion AGN
+ Galaxia Anfitriona. En el Apéndice|C|se muestran el resto de comparaciones de ambos espectros.
Aunque notamos diferencias claras entre los resultados para 2 de las 3 familias de AGNs, se decidi6
utilizar ambos resultados para realizar el ajuste de las lineas de emisén. De esta forma podremos
cuantificar de mejor forma estas diferencias y hacer un mejor cdlculo de los pardmetros de los

nucleos activos.

4.3. Analisis espectral

Para hacer la estimacién de los pardmetros definidos en el capitulo [I] se requieren modelar y
ajustar las lineas de emision cuya fuente sea el nucleo activo. Para ello se hacen las siguientes
consideraciones: las lineas de emision provenientes de regiones de formacion estelar tienen un
maximo de anchura de 300 km s~ ! (Netzer, 2013)). Una anchura mayor a dicho valor se considerard
de origen AGN. En casos muy especificos se han observado lineas de emision nebular aceleradas
por la expansién de un radio 16bulo, alcanzando anchuras de hasta 500 km g1 (O’Dea et al.,

2002) y en simulaciones pueden alcanzar los ~1000 km s~! (Tanner y Weaver, 2022), por lo
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Figura 4.5: Similar a la Figura ahora ilustrando los resultados para la galaxia con espectro
AGN dominante MaNGA-8135-1902 (panel superior), la galaxia con espectro de tipo Intermedio
MaNGA-8549-12702 (panel intermedio) y la galaxia con espectro de galaxia dominante MaNGA -
8606-12701 (panel inferior).
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que pueden llegar a confundirse con la componente delgada de Ha. Sin embargo, las diferentes
propiedades fisicas que se infieren de los nucleos activos solo necesitan de las caracteristicas de
las componentes anchas. Para discernir entre ambas componentes, se consideré que la componente
delgada tenga anchos < 800 km s~!. Cualquiera de las gaussianas adicionales usadas para ajustar
las lineas de Balmer Hat y HB con FWHM > 1000 km s~! se consideré ancha. El FWHM utilizado
para la estimacién de la masa virial del agujero negro es el FWHM resultante de la suma de estas
componentes gaussianas anchas (si es que hay mas de una).

Estimar la masa de un agujero negro con espectros de una sola época representa un gran reto
ya que se debe descomponer el espectro y ajustar multiples lineas de emision sobrepuestas, entre
las que se encuentran las componentes delgadas y las anchas. Para realizar esta tarea, se utilizé
el sotfware Specfit (Kriss, 1994) de IRAF que proporciona una interfaz interactiva que ajusta al
mismo tiempo una amplia variedad de lineas de emision, lineas de absorcion y el continuo para un
espectro dado.

Utilizando tanto los espectros de lineas de emision de Starlight como de QDeblend3d, se rea-
lizaron dos ajustes que corresponden a cada una de las regiones alrededor de las lineas de Balmer
(HB y H) con las siguientes especificaciones (el método esta basado en Negrete et al., 2018 pero
con modificaciones):

= El modelo incluye valores iniciales del continuo del espectro, las lineas delgadas, la compo-
nente ancha de la respectiva linea de Balmer y la emision de Fell. Utilizando simulaciones
de espectros de AGN (Marziani et al.,|[2003)) se estim¢é visualmente la emision 6ptica minima
detectable de Fell en funcién del ancho de HB para diferentes intervalos de S/N. El templete
puede visualizarse en la regiéon de HB y Ha variando en intensidad y anchura.

= El ajuste del continuo incluye un modelo de ley de potencia. En algunos casos, el flujo del

continuo no se encontraba cercano al O por lo que se tuvo que dar un valor inicial.

= El perfil de las lineas fue en su mayoria del tipo gaussiano. En casos muy contados, la com-
ponente ancha tuvo que ser modelada con un perfil Lorentziano (ver p.ej. figura 3 de Sulentic
et al., 2002)).

= Los valores de los centroides de las lineas delgadas correspondieron al valor de la longitud
de onda donde se da la emision en un sistema en reposo. Para ello, los espectros deben ser
corregidos por corrimiento al rojo antes de modelar las lineas. En el caso de las componentes
anchas, este pardmetro se dejo libre ya que la fuente de emision no es la misma que la de las
lineas delgadas.

Asi mismo, se tuvieron otro tipo de consideraciones para realizar el ajuste de las lineas:
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= Considerando que la fuente de todas las lineas delgadas es la NLR, primero se ajusté una
linea prominente en cada region y el resto se fijaron al ancho que obtengan éstas lineas. Para
la region de HP se utilizé [O11]A5007 y para la regién de Her, [NIT]A6584.

= En el caso de las lineas que son dobletes ([O111] y [N11]), las lineas se fijaron con su respectivo
par en separacion y relacion en flujo. En el caso del doblete de [S11], solo se fijo la separacion

entre las lineas.

= En el caso de las componentes anchas, el FWHM se dejé libre ya que su fuente de emision

proviene de la BLR.

= Por cada linea delgada, se contemplaron dos componentes gaussianas, en caso de que haya
multiples componentes, por ejemplo, una componente adicional de [O111]A5007 originada

por vientos o una componente adicional de Ha debida a la emision nebular.

= Por cada linea ancha, se contemplaron tres componentes gaussianas. En algunos casos, se
puede observar tanto la componente proveniente de la BLR asi como otras dos que pueden
asociarse a un segundo agujero negro o a las componentes separadas, roja y azul, del disco
de acrecion (e.g. Peterson, 2006; Lewis et al., 2010; Storchi-Bergmann et al., 2017)).

El ajuste resultante debe, en su conjunto, asemejarse al espectro de emision. En caso de que no
se logre en una primera iteracion, se procede a realizar una minimizacion utilizando un algoritmo
de Marquardt, el cual realiza el ajuste de los datos, flujo vs longitud de onda, hasta encontrar los
mejores parametros de la funcién que minimizan la desviacién con respecto al espectro observa-
do. En caso de que el ajuste siga siendo malo después de la minimizacién, se procedié a realizar
cambios en los pardmetros iniciales. Se utiliz6 el estadistico x> para conocer la bondad del ajuste,
considerando que el ajuste es bueno cuando este estadistico obtiene valores cercanos a 1.

En la figura {4.6] se muestran los ajustes de las lineas de emisién de la galaxia 7815-6104, utili-
zando tanto el espectro de Starlight (paneles superiores) como el espectro de QDeblend3D (paneles
inferiores). De lado izquierdo se muestran los ajustes en la region de HB y de lado derecho los ajus-
tes en la region de Ha. En todos los paneles se muestra el espectro de lineas de emision (negro),
el mejor ajuste (azul), las lineas delgadas (gris), las segundas componentes de las lineas delgadas
(amarillo), las lineas anchas asi como sus componentes extra (rojo) y la emisién de Fell (verde).
Cada panel de ajuste viene acompaiiado de un panel inferior donde se rest6 al espectro de lineas de
emision el mejor ajuste obteniendo residuales bastante cercanos a cero. El eje X en la parte inferior
muestra la velocidad sistémica centrada en el marco de reposo de la respectiva linea ancha y en
la parte superior muestra la longitud de onda. En el eje Y se muestran los flujos, los cuales tienen
una escala diferente debido a que el espectro de Starlight fue normalizado y no se corrigié por
ese factor al momento de hacer el ajuste de lineas. Podemos ver en este caso particular multiples

componentes tanto para las lineas delgadas como para las lineas anchas. Los ajustes realizados en
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el espectro de Starlight son los mismos que se implementaron en el de QDeblend3D salvo por la
casi nula presencia de Fell en éste dltimo. En el apéndice [D|se muestra el resto de los ajustes cuya

descripcidn de casos particulares se tratard a continuacion.

4.3.1. Casos comunes

En la mayoria de los casos, las lineas de Balmer delgadas son faciles de distinguir y de ajustar.
Se tratard como casos comunes aquellos donde el ajuste de lineas de emision se componen prin-
cipalmente de: I componente ancha + 1 componente delgada por linea de emision. Estos casos
se pueden describir como aquellos donde la NLR y BLR estdn bien definidas al encontrarse solo
una componente por linea de emision. Dentro de esta categoria, podemos ver algunos ejemplos
como 8158-3704, 8940-12702 0 9487-3702 en la figura[D.1|del apéndice[D] Este es el modelo mds
comun y estd presente en la mayoria de los AGNs del grupo Galaxia Dominante.

4.3.2. Casos irregulares

Sin embargo, hay otros casos en los que las lineas anchas son tan intensas que opacan a las lineas
delgadas, lo que dificulta una identificacién exitosa del FWHM virial apropiado. El perfil de esta
linea no se ajusta correctamente con un ajuste gaussiano. En ocasiones es necesario el uso de dos
perfiles gaussianos o uno de tipo lorentziano. De acuerdo al espacio de pardmetros Eigenvector 1
(p-€j. Sulentic et al., 2000; Marziani et al., 2021), este AGN tiene las caracteristicas para pertenecer
a la poblacion A debido al perfil de la linea ancha. Los AGNs de ésta poblacién son en su gran
mayoria radio callados, el FWHM de la componente ancha es menor a los 4000 km s~! (Narrow
Line Seyfert 1, NLS1) y presentan lineas de emision de Fe II. Al no presentar las lineas delgadas de
Ha y [NIIJA 6584, se utilizé [SIT]AA 6717,31 para estimar el FWHM vy fijarlo para el resto de las
componentes delgadas. Ejemplos de éste tipo de AGNs son 7991-1901 y 8135-1902 que pueden
verse en la figura[D.T|del apéndice

4.3.3. Casos con emision de hierro (Fell)

Los AGN suelen exhibir una emisién de Fell que consta de una gran cantidad de lineas indivi-
duales en las regiones 6ptica y UV del espectro (p.ej. Kovacevic et al., 2010). Estas lineas parecen
mezclarse debido al ensanchamiento por la rotacion del gas que las emite, y la magnitud de este
ensanchamiento varia significativamente de una fuente a otra. La presencia de emision de Fell en
los intervalos del 6ptico y UV del espectro puede ser una complicacién importante cuando se in-
tenta medir con precision los perfiles de linea. Por lo tanto, es crucial que el modelo utilizado para
derivar los anchos de linea para las mediciones de masa de agujeros negros también tenga en cuenta

la emision cercana de Fell.
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Figura 4.6: El ajuste de las lineas de emision para la galaxia MaNGA-7815-6104. Los paneles
superiores muestran el ajuste al espectro obtenido con Starlight y los paneles inferiores al obtenido
con QDeblend3D. Asi mismo, de lado izquierdo se tienen los ajustes de la regién de HB y de lado
derecho los de la region de Ha. En cada ajuste se muestra: el espectro a ajustar (negro), el mejor
ajuste (azul), las componentes delgadas (amarillo), las componentes anchas (rojo) y la emision
de Fell (verde). Debajo de cada ajuste se muestra un sub-panel que muestra los residuales de los
mejores ajustes.
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Las fuentes con una relacién S/N baja normalmente tendrdn pocas o ninguna sefial de emisién
de Fell; es probable que cualquier exceso de emision de Fell se ajuste a la ley de potencia conti-
nua. Por otro lado, los objetos dominados por la galaxia pueden tener residuales de la sustraccion
estelar que frecuentemente son confundidos con los multipletes de Fell (Bon et al.,2020). Algunos
ejemplos pueden verse en 7977-9101, 8135-1902 o 8553-9102 de la figura[D.1|en el apéndice

4.3.4. Casos con miltiples componentes anchas

Por tltimo, se tienen casos en los que se ve claramente una doble componente ancha, cada
una desplazada al rojo y al azul respecto al marco de referencia sistémico. Estos son conocidos
como “emisores de doble pico” y son en su mayoria radio emisores que estdn siendo vistos a una
inclinacion relativamente grande en direccion al radio jet (fuentes de radio de amplio espectro,
Netzer, 2013). La fraccion de AGNs con doble pico es muy pequeiio, incluso méds pequefio que
la fracién de AGNs radio emisores y solo han sido observados en nicleos activos de muy baja
luminosidad. Los intentos més satisfactorios para ajustar perfiles de doble pico estdn basados en
un modelo donde la fuente principal de ionizacién y calentamiento del gas estd afuera del disco de
acrecion (modelos de discoﬂ Algunos de estos modelos fueron propuestos por Sulentic et al., 1998
basados principalmente en el trabajo de Chen y Halpern, 1989, quienes fueron de los primeros en
estudiar estos perfiles. Actualmente han habido avances signficativos en estos modelos incluyendo
sistemas binarios de agujeros negros supermasivos (e.g. Peterson, 2006; Lewis et al., 2010; Storchi-
Bergmann et al., 2017). Algunos ejemplos los podemos encontrar en 8549-12702, 8714-3704 o
9500-1901 en la figura[D.1]

4.4. BPT vs método de cociente de flujos

Las razones por las que se desarroll6 una técnica diferente para encontrar AGNs Tipo 1 en lugar
de utilizar los diagramas BPT (Baldwin et al., |1981) o el diagrama WHAN (Cid Fernandes et al.,
2010) se encuentran mencionadas en el primer paper (ver [3.4). Una de ellas es la contaminacion
que puede producir el continuo estelar y las mismas componentes anchas en el flujo real de las
lineas delgadas que se utilizan en estos diagramas. En la figura (figura 6 del primer articulo)
se muestran estos diagramas para las 4636 galaxias del MPL-7 de MaNGA. Las estrellas azules
corresponden a los 47 AGNss tipo 1, las estrellas verdes a los AGNs tipo 2 seleccionados con los
criterios de Sanchez et al., 2018y los puntos grises son el resto de las galaxias.

Los flujos de las lineas de emision utilizadas para construir estos diagramas se obtuvieron del
VAC de Pipe3D (Sdnchez et al., 2016b). Para obtener estos flujos, el “pipeline” descompone los

2 Actualmente no hay modelos completos de este tipo que expliquen satisfactoriamente todas las intensidades y
perfiles de las lineas de emisién asi como su patrén de varabilidad esperado para esta estructura.
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Figura 4.7: Diagramas BPT y WHAN para las 4636 galaxias del MPL-7. Los datos se obtuvieron
del VAC de Pipe3D. mostrando los AGNs tipo 1 como estrellas azules y a los AGNs tipo 2 como
estrellas verdes. El diagrama WHAN se muestra en la parte inferior derecha con el umbral AE(Ho)

>1.5 A como una linea discontinua. Las barras de error se muestran como cruces moradas.

cubos de datos de cada galaxia en uno estelar y en otro de lineas de emision. Esto lo logra haciendo
una sintesis de poblacidn estelar a la par de un ajuste de lineas de emision, spaxel por spaxel. No
obstante, este ajuste de lineas de emision, al ser automatizado, hace un ajuste de lineas delgadas
de primer orden. Es decir, solo ajusta una componente delgada por linea de emisién sin considerar
que puedan tener una segunda componente o se tenga la presencia de una componente ancha. En
funcién de este ajuste de primer orden es que se obtuvieron los valores de los flujos por lo que
puede discrepar del flujo real. Es por ello que, al visualizar la posicion de los AGNs tipo 1 en estos
diagramas, se puede observar que varios caen en la region de emision compuesta (AGN+formacién
estelar) del diagrama de [NII] e incluso varios caen en la regién de formacién estelar. También en-
contramos casos donde la componente ancha es tan intensa que opaca a las lineas delgadas por lo
que no se pudieron graficar (ver p.ej. a 8135-1902 en la figura[B.T). Si utilizamos los criterios tra-

dicionales donde solo se ocnsideran las galaxias ubicadas por arriba de la linea de Kewley (Kewley
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Figura 4.8: Diagrama BPT de [N11]. En éste se observa la reubicacion de los AGNs tipo 1 cuando se

considera correctamente el flujo de las lineas delgadas. Las cruces representan el error promedio.

et al.,[2001), se perderia el 66 % de nuestra muestra usando los diagramas BPT, y el 11 % usando el
diagrama WHAN (considerando un umbral de 31&).

Para el caso particular del diagrama de [NI11], se rehizo este diagrama pero utilizando los flu-
jos de las lineas delgadas obtenidos de nuestro anélisis espectral con Specfit, es decir, después de
sustraer el continuo estelar y las lineas anchas (ver seccion4.3).

En la figura[4.8| se muestran como estrellas moradas a los AGNs tipo 1 con los flujos de Pipe3D
y como estrellas verdes a los mismos AGNs pero con los flujos obtenidos con nuestro analisis
espectral. Se agregaron flechas para visualizar la reubicacion de cada AGN dentro de este diagrama.
Podemos ver que algunos pasan de las regiones compuesta y de formacion estelar a la region de
AGN, por arriba de la linea de Kewley et al., 2001}, quedando tinicamente 6 en la regién compuesta.
Asimismo, se muestran otros dos AGNs tipo 1 con estrellas azules que se pudieron graficar después
de sustraer la componente ancha que opacaba a las lineas delgadas. Este resultado demuestra que
los diagramas de diagndstico no funcionan correctamente para detectar AGNs tipo 1. Para hacer
que lo hagan, hay que agregar pasos adicionales como sustrear el continuo estelar y modelar todo
tipo de linea de emision para considerar inicamente el flujo de la componente delgada. En cambio,
el método que se desarroll6 puede detectarlos utilizando directamente el espectro observado y sin

pasos adicionales.
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4.5. Variabilidad

Uno de los aspectos mas importantes de los nucleos activos es la alta variabiliadad que presentan
en su espectro, el cual puede cambiar en cuestion de aflos. En el capitulo [3|se hizo una comparacion
entre nuestra muestra de AGNs tipo 1 y las de Stern y Laor, [2012; Oh et al.,|[2015;; Liu et al., 2019
encontrando objetos cuyas componentes anchas eran visibles en los espectros de SDSS y ya no lo
eran en los espectros de MaNGA, o viceversa. La razon es que la diferencia entre las observaciones
de SDSS y MaNGA van de 3 a 16 afos (con los espectros de DR7 de SDSS siendo los mas viejos y
los de DR 15 los més recientes) por lo que hay tiempo suficiente para notar el cambio en la actividad
nuclear. Storchi-Bergmann et al., 2003|le dieron seguimiento espectroscépico a un AGN variable
realizando 24 observaciones durante 11 afios demostrando que los tiempos de variabilidad son muy
cortos. Comparando ambos espectros, se pudo realizar una caracterizacion de la variabilidad en
nuestra muestra de AGNs tipo 1 cuyos resultados se describirdn a continuacion.

MaNGA-9487-9102
—— SDSS spectrum

MaNGA spectrum

Region de HB Regién de Ha

m J
] |
A | / \\.M L L W,LMW’) (. )LM

4786 5011 6310 6607 6918
Longitud de Onda (A)

Flujo Arbitrario [1e~Y"erg/cm?/Angstrom]

Figura 4.9: El espectro integrado de la region nuclear (en una apertura circular de 3 segundos de
arco) del cubo de datos de la galaxia MaNGA-9487-9102 (amarillo) y el correspondiente espectro
de una sola fibra obtenido en el catastro SDSS (ptrpura). La diferencia de afios entre observaciones
es de 15 afios (2002 SDSS DRI15 - 2017 MaNGA). De lado izquierdo se tiene a la region de HB y
de lado derecho a la regiéon de Hor.
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4.5.1. Objetos no variables

Se buscaron los espectros Opticos de los 103 AGNs tipo 1 de nuestra muestra y otros 6 AGNs
catalogados como tipo 1 por otros catdlogos pero no por el nuestro. De éstos, solo se pudieron en-
contrar ambos espectros en 96 galaxias, el resto no tiene observaciones espectroscopicas en SDSS.
La comparacion se realizé al sobreponer ambos espectros tanto en la region de Ho como en la de
Hp3, para observar si hay un cambio notorio en las lineas de emision, tanto delgadas como anchas.

Dado que los espectros de SDSS son de una sola apertura a 3 segundos de arco y nuestros es-
pectros de MaNGA se obtuvieron de integrar los spaxels dentro de los 3 segundos de arco centrales,
consideramos que es una muy buena aproximacion para realizar esta comparacion y que la variabi-
lidad encontrada es real y no debida a un efecto de instrumentacion. De los 96 objetos, 15 (~16 %)
no muestran cambios en la forma o intensidad de sus lineas anchas aunque algunos si tienen cam-
bios en la intensidad de sus lineas delgadas. En la figura [4.9] se muestra a la galaxia 9487-9102
donde, a pesar de que hay una diferencia de 15 afios, entre el espectro de MaNGA (linea amarilla,
2017) y el espectro de SDSS DR15 (linea purpura, 2002), no se percibe un cambio como los que
se mostrardn en las siguientes sub secciones. Estos objetos se pueden catalogar como AGNs con

acrecion constante dado el nulo cambio en su espectro.

4.5.2. Objetos variables en todo el espectro

Se tiene una categoria para el cual notamos variabilidad tanto en la componente ancha de Ha
como en la de HB3. Constituyen el grupo mds grande ya que de las 96 galaxias que se compararon,
43 (45 %) tienen este tipo de variabilidad. Asi mismo, notamos que este grupo se podia subdividir
en objetos con un incremento en la actividad nuclear o un decremento de la actividad. Dado que los
espectros de MaNGA son mads recientes que los de SDSS, se clasific6 como decremento cuando
la intensidad de las lineas anchas era menor en el espectro de MaNGA que en el de SDSS. Si la
intensidad es mayor en los espectros de MaNGA, entonces hablaremos de un incremento.

En la figura[4.10|se muestran dos ejemplos de variabiliadad en ambas regiones. El panel izquier-
do muestra los espectros de MaNGA-7815-6104 cuyos espectros se observaron en 2002 (SDSS
DR15) y 2014 (MaNGA), mostrando un decremento de la actividad nuclear en un intervalo de 12
afios de diferencia. El panel derecho muestra los espectros de MaNGA-9186-9101 con una dife-
rencia de 9 afios entre las observaciones (SDSS DR15 2008, MaNGA 2017 ) y donde se aprecia un
incremento en la actividad nuclear. De los 43 objetos que muestran variabilidad en todo su espectro,
33 tienen un decremento y 10 tienen un incremento en la actividad nuclear. Las razones por las que

se tienen estas fracciones serdn objeto de estudio en el futuro.
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Figura 4.10: Similar a la Figura Panel Izquierdo: Galaxia MaNGA-7815-6104. El espectro de
una sola fibra corresponde al catastro DR15 del SDSS con un intervalo de tiempo entre espectros
de 12 afos. Panel Derecho: Galaxia MaNGA-9186-9101. El espectro de una sola fibra corresponde
al catastro DR15 del SDSS con un intervalo de tiempo entre espectros de 9 anos. El panel izquierdo

muestra un caso de decremento y el panel derecho un caso de incremento en la actividad nuclear.

4.5.3. Objetos variables en solo una region

Asi mismo, encontramos casos donde la variabilidad solo es evidente en una regién lo cual
evidenciaria que en algunos objetos, las regiones donde se emiten Ho y HB pueden ser diferentes.

En la figura[d.11a] se muestra la variabilidad solo en la regién de Ha mientras que en la figura
se muestra la variabilidad solo en la regién de HB3. Los objetos que solo muestran variabi-
lidad en la regiéon de Hoe son 31 de los cuales 24 tienen decremento en su actividad y 7 tienen un
incremento. En cuanto a los objetos que solo varfan en la regién de Hf3, se tienen solo 3 objetos, 1
con decremento y dos con incremento. El porque se tiene una mayor de objetos con variacién en
Ho se debe porque gran parte de nuestra muestra tiene el espectro dominado por la galaxia anfi-
triona (53 de las 103), lo cual no deja visualizar directamente a la componente ancha de Hf (si la
hay). También se debe a que la linea de Ha es tres veces mds intensa que la linea de HB (Greene
y Ho, 2005} Netzer, [2013), y al tratarse una muestra de AGNs de baja luminosidad, es complicado
que se muestra dicha componente ancha.

4.5.4. Objetos encendidos y apagados

Por udltimo, se caracteriz6 un pequefio grupo de 4 objetos que muestran un apagado y encendido
de la actividad nuclear.

En la figura .12 se muestra un ejemplo de apagado (panel izquierdo) y encendido (panel de-
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(a) Variabilidad en la regién de Ha.
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(b) Variabilidad en la regién de Hf3.

Figura 4.11: Ejemplos de variabilidad en una solo regién. Panel superior izquierdo: Galaxia
MaNGA-8714-3704. El espectro de SDSS DR15 fue observado en 2013 y el de MaNGA en 2016,
con un intervalo de tiempo entre espectros de 3 afios. Panel superior derecho: Galaxia MaNGA-
9193-9101. El espectro SDSS DR7 fue observado en el 2000 mientras que el de MaNGA en 2016
con un intervalo de tiempo entre espectros de 16 afios. Panel inferior izquierdo: Galaxia MaNGA-
8553-1901. El espectro de SDSS DR7 fue observado en 2002 y el de MaNGA en 2016, con un
intervalo de tiempo entre espectros de 14 afios. Panel superior derecho: Galaxia MaNGA-9048-
1902. El espectro SDSS DR7 fue observado en el 2005 mientras que el de MaNGA en 2017 con un
intervalo de tiempo entre espectros de 12 afios. Al igual que en[4.9|El panel izquierdo muestra un

caso de decremento y el panel derecho un caso de incremento en la actividad nuclear.

86



MaNGA-8998-12705 MaNGA-8992-3702

—— SDSS spectrum —— SDSS spectrum
MaNGA spectrum MaNGA spectrum

Region de HB Regi6n de Ha Regién de HB \ Regién de Ha

| | |

| | \ “'
, " J\ ‘ [l ,‘l [
A A | 4 TN TR Wy, aall .y
WWHWWF I ooy oA apmsacty

Flujo Arbitrario [1e~1"erg/cm?/Angstrom]
Flujo Arbitrario [1e~Y7erg/cm?/Angstrom]

4786 5011 6310 6607 6918 4786 5011 6310 6607 6918
Longitud de Onda (A) Longitud de Onda (A)

Figura 4.12: Panel izquierdo: Galaxia MaNGA-8998-12705. El espectro de SDSS DR7 fue obser-
vado en 2003 y el de MaNGA en 2017, con un intervalo de tiempo entre espectros de 14 afos.
Panel superior derecho: Galaxia MaNGA-8992-3702. El espectro SDSS DR7 fue observado en el
2002 mientras que el de MaNGA en 2017 con un intervalo de tiempo entre espectros de 15 afios.
El panel izquierdo es un ejemplo de apagado y el panel derecho un ejemplo de encendido en la
actividad nuclear.

recho) de la actividad nuclear. Estan clasificados de esta forma ya que, en el caso de los 2 objetos
que consideramos apagados, los catdlogos de SDSS (Stern y Laor,|[2012; Oh et al., 2015; Liu et al.,
2019) los tienen clasificados como AGNs tipo 1 pero nuestro método y con el posterior analisis uti-
lizando diagramas BPT, no logramos clasificarlas como AGN. Para los casos de encendido ocurri6
lo opuesto aunque son considerados marginales por la apenas visible presencia de la componente
ancha de Ha.

Finalmente, la fracciéon de objetos encontrados que muestran un cierto grado de variabilidad
es del 84% de 96 AGNs tipo 1, la cual, es una muestra muy grande y se le dard seguimiento
en el futuro. Una galaxia en particular ya ha sido observada cuatro veces y fue presentada en el
primer articulo (Cortes-Sudrez et al., 2022)) en un apéndice. Se trata de MaNGA-8714-3704 y es
una galaxia especial porque muestra 3 componentes anchas que podrian estar relacionadas con la
region de lineas anchas y el disco de acrecion del AGN.

La figura [4.13] muestra cuatro espectros en la regiéon de Ha de la galaxia 8714-3704 obser-
vados en diferentes afios. En ella, podemos notar la presencia de multiples componentes anchas
cuya intensidad ha variado en un intervalo de 15 afios. Otro objeto que estd en estudio y que mues-
tra el mismo espectro es la galaxia UNAM-KIAS 613 (Lacerna et al., 2016), en la cual estamos
explorando modelos de disco de acrecién y esperamos publicar pronto.
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Figura 4.13: Comparacion de cuatros espectros de la galaxia MaNGA-8714-3704 en la region de
Hao. Las diferentes lineas corresponden a diferentes observaciones realizadas por SDSS (DR7 ne-
gro, DR15 ptrpura), MaNGA (azul) y por nosotros en el OAN-SPM (amarillo). El espectro del
OAN-SPM forma parte de un programa de seguimiento observacional de este tipo de objetos. Esta

figura se encuentra también en Cortes-Sudrez et al., 2022,

4.6. Estimacion de parametros de los AGNs Tipo 1

Después de realizar el mejor ajuste de los perfiles de linea de emision, Specfit (Kriss, 1994)
proporciona una tabla con los pardmetros del ajuste: la ley de potencias utilizada, la intensidad de
las lineas de Fe II (si es que estdn presentes) y el flujo, el valor del centroide y el FWHM virial
de todas las lineas de emisi6n ajustadas. En la Tabla§.2] se reportan tnicamente los utilizados pa-
ra estimar la masa del agujero negro supermasivo y el cociente de Eddington. Para estimar
las luminosidades de la componente ancha de Ho y del continuo a 5100 A, se utiliz6 el flu-
jo estimado del ajuste con Specfit y se calculé su distancia luminica con la ecuacion |1.4, Esta
ecuacion funciona bien para dar un estimacion de la distancia a la que se encuentran los obje-
tos de bajo corrimiento al rojo como las de la muestra (z<0.15). Para comprobarlo, se estim6
de otras dos formas diferentes notando pequenas diferencias que estan dentro de los errores
considerados. Este analisis se puede ver en el apéndice /Al Debido a que los espectros residuales
de Starlight y QDeblend3D pueden ser diferentes, se decidié realizar una comparacién de ambos
graficando los FWHM de Ha y Hf3 de las lineas anchas, asi como la luminosidad del continuo del
AGN a 5100A. La figura muestra en la abscisa los valores obtenidos con el espectro de Star-
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light y en la ordenada los valores obtenidos con el de QDblend3D. Para los AGNs con muiltiples
componentes se hizo la suma cuadratica de los FWHM para tener un valor representativo, es decir:

FWHM = \/ FWHM, 2 + FWHM,?2 + FWHM32 4.1)
10000 | * 10000 a5r
# *
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Figura 4.14: Diagramas donde se comparan los pardmetros de las lineas anchas obtenidos con
los espectros de Starlight y QDeblend3D para la muestra de 47 AGNs tipo 1. Panel izquierdo:
FWHM de la linea ancha de Ho estimada con el espectro de Starlight (abscisa) y con el espectro
de QDeblend3D (ordenada). Panel central: Lo mismo que en el panel izquierdo pero para la linea
ancha de H. Panel derecho: El logaritmo de la luminosidad en el continuo a 5100A. Las lineas
grises representan la relacion 1:1 mientras que las lineas rojas representan el mejor ajuste lineal.
Los simbolos de colores representan al grupo que pertenece cada AGN de acuerdo a su clasificacion

en la seccién@ AGN dominante (purpura), intermedio (verde) y galaxia dominante (azul).

Salvo en casos muy puntuales, los ajustes demuestran resultados similares. Las lineas gri-
ses muestran la relacién 1:1 mientras que las lineas rojas al mejor ajuste lineal. Para el caso del
FWHM(Ho) la pendiente tiene un valor de 0.95+0.06 mientras que para el FWHM(HJ) ésta tiene
un valor de 0.924-0.07, ambos valores muy cercanos a 1 y con un R? de 0.89 y 0.86 respectiva-
mente. En el caso de las luminosidades a 5100 A tenemos una mayor dispersion y esto se debe a
que los continuos mostraban muchas diferencias en los casos AGN Dominante (Starlight falla) y
Galaxia Dominante (QDeblend3D falla). La pendiente del mejor ajuste lineal es de 0.71+0.11 con
un R? = 0.52. Atn asf la tendencia creciente es evidente. Para darle solucion a las fallas, se tiene
que considerar un nuevo cédigo. Una modificaciéon a QDeblend3D donde se mejore la construccion
de la PSF utilizando tinicamente la componente ancha de Ho puede ser una buena solucion.

Otro resultado que podemos notar es el amplio intervalo de valores encontrados de FWHM en
esta muestra de AGNs Tipo 1, que va de los 1000 a 11,000 km s~ ! Para el caso del FWHM(Ha)
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Starlight QDeblend3D
MaNGA-ID | Log Lsg FWHMy,, FWHM; Log Lygpc | Log Lsigo FWHMy, FWHM5 Log Lyasc
7815-6104 | 42.404+0.54 5337.70+7.07 5175.864+22.56 42.144+0.67 | 43.13+0.67 5358.56+16.44  5176.23+£10.21  42.36+0.74
7968-3701 | 41.72+0.59 2218.64+1.74  2503.56+8.22  40.47+0.66 | 42.18+0.63 2517.89+41.61 2504.19+8.62  40.36+0.73
7972-3704 | 41.73+0.65 5001.18+1.86  4201.38+1.96  40.314+0.67 | 42.49+0.68 5008.45+3.41 4203.78+£5.06  40.58+0.72
7977-9101 | 42.01+0.69 1645.61+1.13  2200.5943.67 41.154+0.69 | 42.55+£0.62 1669.58+13.04  2054.84+6.65  41.33+0.71
7991-1901 | 45.03+0.68 1591.394+6.83  2297.73+4.72  43.47+0.68 - - - -
7991-6104 | 40.884+0.44 4047.17+4.62 - 40.141+0.63 | 41.98+0.68 4045.79+4.11 - 40.59+0.72
8132-6101 | 42.244+0.49 4986.84+6.64  5832.40+11.11 41.38+0.56 | 43.62+0.66 5580.93+7.01 - 41.654+0.77
8135-1902 | 44.32+0.67 1853.20+35.87  2336.14+6.39  43.29+0.67 | 44.444+0.66 1806.05£13.81  2306.49+28.20  43.49+0.76
8144-3702 | 42.04+0.41 2520.41£3.70 - 41.094+0.54 | 42.774£0.57 2551.31+16.64 - 41.411+0.66
8158-3704 | 41.874£0.42 5919.97£1.70  6008.98+4.54  41.14+0.68 | 42.00+£0.53 5969.53+4.28  7515.61+26.98 41.33+0.73
8241-9102 | 41.72+£0.59 4020.83£3.13 - 40.661+0.63 - - - -
8320-6101 | 40.284+0.17 2537.80+7.01 2506.81+7.77  39.81+£0.58 | 41.124+0.41  2633.70+6.57 3001.90+0.00  40.36+0.71
8326-6102 | 42.96+0.68 2749.74+£1.08  2908.09+£2.97 41.57+£0.68 | 43.28+0.68 2918.02+6.88  2926.75+10.60  41.83+0.74
8341-12704 | 41.49+0.68 3220.95+3.23  3273.91+£5.77 40.73+0.67 | 42.2840.69 3201.84+£3.20  5181.91+14.93  40.86+0.72
8446-1901 | 41.694+0.66 2303.10+1.71 2999.99+3.99  40.48+0.69 | 39.844+0.27 2336.93+12.43  2948.96+51.45  40.644+0.71
8466-3704 | 41.434£0.15 6786.70£7.28 10504.57+£18.99 41.91£0.62 | 43.43+0.67 9028.05+£19.33  8848.94+31.11 42.26+0.76
8547-12701 | 41.58+0.56 6413.39+9.06 - 40.56+0.51 | 42.01£0.62 6000.03+14.28 - 40.78+0.72
8549-12702 | 41.91+£0.62 4619.39+2.77  3960.04£12.65 41.39+0.68 | 42.07+0.64 4618.02+20.04 3969.974+22.27  41.56+0.72
8553-1901 | 43.444+0.69 9487.28437.50 8697.64+15.80 42.26+0.68 | 43.37+£0.69 9515.54+19.61  8865.39+52.38  42.42+0.72
8553-9102 | 42.34+£0.68 5393.52+1.59  5392.72+11.90 41.26+0.67 | 42.87+0.67 5477.79+£14.13  5510.70+38.73  41.52+0.74
8603-6101 | 40.65+0.11 2513.07+£2.18 1801.74+£5.91  40.184+0.67 | 42.2940.69 2451.15+£7.41 1807.03+£80.93  41.03£0.72
8606-12701 | 41.27+£0.26  7500.00+2.18 - 40.65+0.66 | 42.81+£0.67  7500.00£0.00 - 41.09+0.73
8615-3701 | 42.68+0.67 3828.26+1.98  4819.87+6.64  41.42+0.67 - - - -
8713-9102 | 42.524+0.69 1090.45+£1.10 1351.32+1.92  41.2940.69 | 42.944+0.66 1176.09£5.51 1618.20+5.33  41.474+0.72
8714-3704 | 41.46+£0.03 11100.82+£5.92 9556.69+£16.63 41.54+0.65 | 41.81+0.48 9984.64+23.84 9573.11+76.73  41.62+0.73
8718-12701 | 41.59+0.52 7284.49+2.64 - 40.331+0.65 | 42.26+£0.65 7280.34+2.14 - 40.84+0.73
8725-9102 | 41.71£0.67 5725.71£2.02  5735.67+£8.78  40.71£0.67 | 42.59+0.68 3203.56+3.39 4997.24+6.80  41.01+0.73
8940-12702 | 41.49+0.63 5123.08+3.18 - 40.991+0.68 | 42.56+£0.63 6198.61+£8.69 - 41.28+0.71
8978-6104 | 41.32+0.37 7142.83+£5.22 - 40.59+0.61 - - - -
8983-3704 | 42.37+0.68 2785.30£2.78  2559.76+£6.24  41.15£0.67 | 42.57+£0.66 2795.85+4.78  2561.75+12.35  41.25+0.73
8990-12705 | 40.81+0.02 2015.24+4.02 - 39.8940.61 | 42.00+0.65 2212.20+2.42 - 40.014+0.72
8992-3702 | 41.40+£0.69 3318.444+2.65  3269.96+3.83  40.11£0.67 | 41.564+0.63 3306.10+£27.94  3359.92+34.79  40.394+0.71
9000-1901 | 41.954+0.69 5726.43+17.34  6245.06+4.49  41.4640.69 | 41.85£0.69 5734.95420.20  6257.03£27.11  41.60+£0.71
9036-6101 | 41.70+0.65 2499.84+1.69  3204.05+2.88  40.50£0.66 | 42.37+0.64 2496.78+4.31 3205.10+£6.50  40.79+0.73
9048-1902 | 42.51+0.68 4759.48+0.81 5063.22+4.22  41.34+0.66 | 42.50+0.67 2704.71£11.58  3501.39+10.47 41.474+0.73
9181-12702 | 41.71£0.57 2494.19+4.17 - 40.631+0.61 | 42.35£0.68 2504.30+£8.42  4203.15£14.69  40.904+0.72
9182-6102 | 41.72+0.60 4004.58+1.94 - 40.084+0.64 | 42.11+£0.66  4005.92+6.59 1199.56+53.36  40.21+0.72
9193-12704 | 43.19+0.66 4334.88+14.97  4270.10+7.07  42.52+0.67 | 43.65+0.56 4315.43+12.55 4284.81+13.99  42.62+0.76
9193-9101 | 41.584+0.64 7948.36+23.25 4206.66+547 41.114+0.66 - - - -
9194-6101 | 42.194+0.51 3454.61+1.43  2300.40+£1.88  40.90+0.63 - - - -
9194-6103 | 41.17+0.17 6466.97+8.91 - 40.384+0.59 | 41.93+£0.67 6333.33+28.83  5204.994+83.58  40.81+0.72
9196-12703 | 41.56£0.02 4496.41+3.46 - 41.0240.65 | 42.65+£0.63 4501.55+6.46 - 41.184+0.74
9487-3702 | 41.71+0.45 4503.41£10.80 5001.56+5.18  41.034+0.63 | 42.60+0.67 4504.82+3.44 5001.95+3.78  41.34+0.73
9487-9102 | 43.114+0.62 1778.26+2.46 1708.96+4.74  42.5040.68 - - - -
9497-12705 | 43.994£0.67 9417.324+65.60 9718.584+48.01 43.10+£0.66 | 44.03+£0.64 9437.50+£52.23 9720.34+1578.18 43.27+0.76
9500-1901 | 43.33+0.64 4848.36+3.54 6080.83+84.36  42.70+£0.67 - - - -
9881-1902 | 40.93+0.63  2338.90+7.70 - 39.694+0.45 | 41.23+0.48 2355.90+7.82 1600.30+3.87  40.03+0.71

Cuadro 4.2: Pardmetros de las lineas de emision estimadas con Specfit. Se reportan el logaritmo

de las luminosidades del continuo en 5100A en unidades de erg g1 A‘l, el FWHM de las lineas

anchas de Ha y HB (si estd presente) en km s~!, asf como el logaritmo de la luminosidad de la

linea ancha de Hor en unidades de erg s~ !, tanto para el espectro de Starlight como para el espectro
de QDeblend3D.
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el valor mas pequefio es de ~1100 km s~! que pertenece a la galaxia 8713-9102 la cual es una
NLSyl. El valor més alto encontrado es de ~11,100 km s~! el cual corresponde a la galaxia
8714-3704. Este AGN muestra 3 componentes anchas pudiendo ser producto de la dindmica de la
BLR y del disco de acrecion. En el caso del FWHM(Hp), el valor més pequefio encontrado es de
~1200 km s~! para la galaxia 9182-6102, aunque esta componente solo es visible en el espectro
de QDeblend3D. Le sigue 8713-9102 con un FWHM(H)~1350 km s~! cuya componente si es
visible en ambos espectros. El valor mds alto encontrado es de ~10,500 km s~! en la galaxia
de 8466-3704, la cual muestra dos componentes anchas de HB. Nuevamente, estas componentes
pueden ser visualizadas en la figura En el caso de las luminosidades del continuo a 5100A,
estan cubren un intervalo en escala de logaritmo de 39.8 a 45 erg s~!. Estos valores corresponden a
AGNs de luminosidad baja a intermedia lo cual corresponde con el tipo de muestra obtenido ya que
estos AGNs tienen un bajo corrimiento al rojo, aunque los objetos con luminosidades mayores a 44
ya entran dentro de la categoria de luminosos y eso da indicios a que estos AGNs acretan grandes
cantidades de gas. Estos resultados nos indican que, aunque se trate de una muestra de AGNs Tipo
1 de baja luminosidad y a bajo corrimiento al rojo, la dindmica del gas que produce estas lineas es
tan variada e intensa, que es comparable a la observada en cuasares, que son los AGNs mds lejanos

y luminosos que han sido observados.

4.6.1. La Masa de los Agujeros Negros

Con los datos mostrados en la seccion anterior, se procedié a estimar los pardmetros observables
de un nicleo activo. Para empezar, se estim6 la masa del agujero negro supermasivo con la ecuacién
de Vestergaard y Peterson, 2006/ (VP06) mostrada en el capitulo |1} Esta formula require del
FWHM(HJ) de la componente ancha y de la luminosidad en 5100 A, cantidades que se encuentran
en la tabla Sin embargo, no todos los AGNs tienen la linea ancha de Hf, solo 33 fueron
encontradas en los espectros de Starlight (70 %) y 30 en los espectros de QDeblend3D (64 %). Para
los casos donde esta linea no fue visible utilizamos la relacién de Shen et al., [2008, la cual nos da

un estimado de la anchura que tendria esta linea a partir de la de Hox.

4.2
103km s—! 103km s—1 (4.2)

En la tabla[4.3|se reporta la masa de los agujeros negros supermasivos para los 47 AGNs Tipo 1.

0,9940,02
FWHM(H FWHM(H ’ ’
FWHM(HB) _ (1,16 4£0,02) (W_(a))

Dado que en la seccidn anterior notamos que los FWHM estimados con los espectros de Starlight
y QDeblend3D no difieren demasiado, se estim6 individualmente la masa y reportar el promedio
de ambas cantidades. Por otro lado, dado que en esta muestra todas las galaxias si tienen la compo-
nente ancha de He, utilizamos la relacion de Greene y Ho, 2005 (GHOS) también para hacer esta
estimacién. La ecuacion [[.2] requiere del FWHM(H) y la luminosidad de la linea ancha de Ha,
ambas cantidades reportadas en la tablad.2]
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MaNGA-ID z Drium log(Mpx(VP06)) log(Mpr(GHOS))

7815-6104  0.0807 375.80+39.43 7.72+0.07 7.75£0.05
7968-3701  0.0515 235.73£24.34 6.68+0.07 5.98+0.06
7972-3704  0.0425 193.12+19.84 7.21£0.06 6.67£0.05
7977-9101  0.0266 119.67+£12.18 6.71£0.06 6.13+0.05
7991-1901*  0.0930 436.63+46.07 8.15+0.05 7.37£0.06
7991-6104  0.0282 127.14£12.94 6.96+0.07 6.43+0.05
8132-6101  0.1294 620.651+66.62 7.94+0.07 7.33£0.06
8135-1902  0.1180 562.23+60.04 7.83+0.06 7.4540.06
8144-3702  0.0979 376.061+48.73 7.04+0.08 6.5240.07
8158-3704  0.0569 261.144+27.03 7.53£0.08 7.27+£0.05
8241-9102* 0.0665 307.33+31.98 7.10£0.06 6.59+0.06
8320-6101 0.0266 119.65+12.16 6.14+0.13 5.87+£0.06
8326-6102 0.0704 325.90+33.98 7.40£0.06 6.88+0.05
8341-12704 0.0303 137.00£13.96 7.08£0.06 6.47+0.05
8446-1901  0.0237 106.35+10.79 6.24+0.09 6.05+0.05
8466-3704  0.1072 507.76+53.95 8.10£0.11 8.00+0.05
8547-12701 0.0449 204.53+21.03 7.50£0.07 6.99+0.06
8549-12702  0.0433 197.32420.27 7.10£0.06 7.19+£0.05
8553-1901 0.0302 136.45+13.90 8.50+0.06 8.32+0.05
8553-9102  0.0737 341.79435.70 7.69£0.06 7.28+0.05
8603-6101 0.0312 140.82+14.36 6.16+0.13 6.13+0.05
8606-12701 0.0633 292.01£30.33 7.79+0.09 7.2740.05
8615-3701* 0.0618 284.70+29.55 7.62+0.05 6.98+0.05
8713-9102  0.0332 150.00+15.31 6.62£0.06 5.87+£0.05
8714-3704  0.0517 236.611+24.42 7.69£0.15 7.98+0.05
8718-12701 0.0499 228.23+23.53 7.711£0.07 7.08+0.05
8725-9102  0.0491 224.14423.10 7.4410.06 6.77+0.05
8940-12702 0.0267 120.43£12.25 7.54£0.06 7.17£0.05
8978-6104* 0.0493 225.36+23.23 7.39£0.09 7.07£0.06
8983-3704  0.0621 286.04+29.69 6.96£0.06 6.58+0.05
8990-12705 0.0372 168.84+17.28 6.38+0.14 5.61£0.06
8992-3702  0.0264 118.95+12.09 6.69£0.06 6.19+0.05
9000-1901  0.0207  92.80+9.40 7.45+0.05 7.41£0.05
9036-6101  0.0598 275.31+28.54 6.94+0.06 6.16£0.05
9048-1902  0.0503 230.03+23.72 7.41£0.06 6.92+0.05
9181-12702 0.0408 185.56+19.03 7.00£0.06 6.23+0.06
9182-6102  0.0403 182.88+£18.75 7.19£0.06 6.30+£0.05
9193-12704 0.1074 508.77+54.06 7.88+0.06 7.75+£0.05
9193-9101* 0.0451 205.35+21.11 6.95+0.05 7.46£0.06
9194-6101* 0.0840 392.46141.22 6.73+0.07 6.59+0.06
9194-6103  0.0308 138.99+14.17 7.27+0.11 6.98+0.06
9196-12703 0.0819 376.494+40.01 7.38+0.14 6.95+0.05
9487-3702  0.0538 246.661+25.49 7.39+£0.07 6.99+0.05
9487-9102* 0.0410 186.26+19.10 6.93£0.05 6.92+0.05
9497-12705 0.1170 557.19+59.47 8.89+0.11 8.80+0.05
9500-1901* 0.0508 232.40+23.97 8.14+0.06 7.93+0.05
9881-1902  0.0270 121.63£12.37 6.31£0.07 5.66+0.07

Cuadro 4.3: Estimacion de las masas de los agujeros negros supermasivos para la muestra de AGN's
Tipo 1. La distancia luminica se muestra en Mpc y las masas en escala de logaritmo. Se utilizaron
las relaciones VP06 y GHOS para hacer este calculo. Las galaxias con asterisco (*) son aquellas a

las que no se pudo obtener su espectro con QDeblend3D.
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Figura 4.15: Masas de los agujeros negros supermasivos estimadas con las relaciones de Vester-
gaard y Peterson, |2006 (abscisa) y de Greene y Ho, 2005| (ordenada) para los 47 AGNs tipo 1. La
linea gris representa la relacion 1:1 mientras que la linea roja muestra nuestro mejor ajuste lineal.
Los simbolos de colores representan al grupo que pertenece cada AGN de acuerdo a su clasifica-
cién en la seccién 3.3} AGN dominante (pirpura), intermedio (verde) y galaxia dominante (azul).

La cruz purpura representa el valor promedio de los errores sistemdticos de las masas.

Finalmente, en la tabla [4.3] se reportan las masas de los agujeros negros estimadas con ambas
relaciones. Estas se obtuvieron de hacer un promedio entre las masas estimadas con los espectros
de Starlight y las masas estimadas utilizando los espectros de QDeblend3D. El hacer esto nos da
una dispersion promedio de ~0.18 dex para GHOS y de ~0.37 dex para VP06. En promedio, los
errores tipicos de las masas encontrados van de los 0.05 dex con la relaciéon de GHOS a los £0.07
dex con la relaciéon de VP06. No obstante, no se estd considerando la dispersién antes mencionada
y tampoco las desviaciones intrinsecas de cada método. Estas son +0.20 dex para la relacién de
GHOS y de £0.43 dex para la de VP06. Haciendo una suma cuadrdtica, los errores promedios
finales para las masas estimadas son de +0.27 dex para GHOS5 y de £0.57 dex para VP06. En los
casos donde no se pudo obtener el espectro de QDeblend3D, se report6 la masa estimada con los
espectros de Starlight.

En la figura se muestra la comparacion de ambos resultados. El mejor ajuste lineal tiene
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Figura 4.16: En esta figura se muestra a la galaxia MaNGA-8320-6101 de lado izquierdo, la cual,
hospeda al agujero negro supermasivo con menos masa mientras que, de lado derecho, se muestra
a la galaxia MaNGA-9497-12705 que es la que hospeda al de mayor masa en esta muestra. Los
hexagonos purpuras respresentan el campo de vision (FoV) de las observaciones IFS del proyecto
MaNGA.

una pendiente de 1.0744-0.074 con un R?=0.83. En esta figura podemos ver que la relacién de
VP06 nos da valores 0.5 dex mds grandes que la relacion de GHOS, especialmente para los agujeros
negros menos masivos. Salvo ese detalle, la relacidn tiene una pendiente muy cercana a 1 por lo que
ambos indicadores son buenos para hacer este cdlculo. En cuanto a los valores obtenidos, tenemos
que con la relaciéon de VP06, la menor masa encontrada es de ~6.14 y corresponde a la galaxia
8320-6101 mientras que la masa mas alta encontrada es de ~8.89 y se encuentra en 9497-12705.
Con la relacién de GHOS, se encontré una masa minima de ~5.61 en la galaxia 8990-12705 y
la galaxia con el agujero negro mds masivo igual se encuentra en 9497-12705 con una masa de
~8.80. Con estos resultados se concluye que la masa de los agujeros negros supermasivos de esta
muestra de AGNs Tipo 1 cubre un intervalo de 5.61 a 8.89 en escala de logaritmo. Este intervalo de
masas cae dentro del rango de baja masa e intermedios. En la figura[4.16| se muestran las galaxias
8320-6101 y 9497-12705, las galaxias huesped de los agujeros negros supermasivos con menor y
mayor masa de esta muestra, respectivamente. Al compararlas, se puede notar un nicleo menos
brillante y la forma de la galaxia mds definida en el caso menos masivo. Para el mds masivo, el
nucleo es mas brillante que la galaxia huesped y la forma de ésta no esta bien definida por baja
visibilidad. Se pueden apreciar algunas colas de marea, posiblemente relacionado a un proceso de
fusion entre galaxias. Todas estds propiedades se exploraran en el siguiente capitulo y el como
afectan la actividad nuclear.
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Figura 4.17: Distribucién de los cocientes de Eddington usando la My estimada con VP06 (iz-
quierda) y GHOS (derecha). La linea negra es el total de la muestra, la azul representa los objetos

galaxia dominante, la verde los intermedios y la purpura los AGN dominante.

4.6.2. Cociente de Eddington

A partir de las masas de los agujeros negros, se pueden estimar otros pardmetros relacionados
con la actividad nuclear, para conocer el estado de la acrecion de gas en el agujero negro superma-
sivo. La acrecion de material en objetos masivos y la liberacion de energia gravitacional asociada,
son fuentes importantes de radiacion en astrofisica. Las dos cantidades fundamentales que estan
relacionadas con estos procesos son la Luminosidad de Eddington y el Cociente de Eddington y
dependen fuertemente de la geometria (acrecion esférica o no esférica). En el caso de un AGN, el
objeto masivo se trata del agujero negro supermasivo en donde cae gas completamente ionizado.
Este gas de particulas, localizado a una distancia r del agujero negro con masa Mpy, esta siendo
sometido a dos fuerzas. La primera es la que ejerce la presion de radiacion que actia sobre una par-
ticula de gas que evita que caiga hacia la fuente puntual, f,, y la segunda es la fuerza gravitacional,
fg» que ejerce el agujero negro por particula. Una acrecion esférica del gas completamente ionizado
hacia la fuente central se dard siempre que f>f,. Entonces, el requerimiento minimo para que se
dé la acrecion, fo=f,, nos permite definir a la luminosidad de Eddington como:

47L'CGMBH Hmy

Ligg = o~ ~1,5x 10%® (Mpy/Mg) erg s (4.3)

donde u es el peso molecular promedio y o7 la seccién eficaz de Thomson pero se puede

escalar directamente con la masa del agujero negro. Esta luminosidad es la maxima permitida que
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MaNGA-ID Ly, Lggi(VP) Lgga(GH) Rgge(VP)  Rpgi(GH)

7815-6104  44.38 45.90 45.93 0.031 0.028
7968-3701  41.63 44.86 44.16 0.001 0.003
7972-3704  42.21 45.39 44.85 0.001 0.002
7977-9101  42.15 44.88 44.31 0.002 0.007
7991-1901  44.37 46.32 45.54 0.011 0.067
7991-6104  42.38 45.13 44.61 0.002 0.006
8132-6101 43.16 46.12 45.50 0.001 0.005
8135-1902  44.86 46.01 45.63 0.072 0.173
8144-3702 4231 45.22 44.70 0.001 0.004
8158-3704 42.35 45.71 45.45 0.000 0.001
8241-9102  42.38 45.27 44.77 0.001 0.004
8320-6101 41.44 4431 44.05 0.001 0.002
8326-6102  43.19 45.58 45.05 0.004 0.014
8341-12704 42.60 45.26 44.65 0.002 0.009
8446-1901 41.88 44.42 44.22 0.003 0.005
8466-3704  43.46 46.27 46.18 0.002 0.002
8547-12701 42.35 45.68 45.17 0.000 0.002
8549-12702 4224 45.28 45.36 0.001 0.001
8553-1901 44.34 46.68 46.50 0.005 0.007
8553-9102  43.66 45.86 45.46 0.006 0.016
8603-6101 41.98 44.33 44.31 0.004 0.005
8606-12701  42.55 45.97 45.45 0.000 0.001
8615-3701 42.81 45.79 45.16 0.001 0.005
8713-9102  42.83 44.79 44.05 0.011 0.061
8714-3704  42.89 45.87 46.16 0.001 0.001
8718-12701 42.55 45.88 45.26 0.000 0.002
8725-9102  42.57 45.62 44.94 0.001 0.004
8940-12702  42.83 45.72 45.34 0.001 0.003
8978-6104 41.81 45.56 45.25 0.000 0.000
8983-3704  42.81 45.14 44.75 0.005 0.011
8990-12705 42.65 44.56 43.79 0.012 0.072
8992-3702  42.06 44.87 44.36 0.002 0.005
9000-1901  42.81 45.63 45.59 0.002 0.002
9036-6101  43.36 45.11 44.34 0.018 0.106
9048-1902  43.10 45.59 45.09 0.003 0.010
9181-12702  42.40 45.18 44.40 0.002 0.010
9182-6102  42.87 45.37 44.47 0.003 0.025
9193-12704 43.84 46.06 45.92 0.006 0.008
9193-9101  42.25 45.12 45.64 0.001 0.000
9194-6101 42.21 4491 44.77 0.002 0.003
9194-6103  41.41 45.44 45.15 0.000 0.000
9196-12703  42.70 45.56 45.12 0.001 0.004
9487-3702  42.87 45.56 45.17 0.002 0.005
9487-9102  43.93 45.10 45.09 0.068 0.070
9497-12705 45.19 47.07 46.97 0.013 0.017
9500-1901  43.83 46.32 46.10 0.003 0.005
9881-1902  40.98 44.49 43.83 0.000 0.001

Cuadro 4.4: Luminosidades bolométricas y de Eddington para los 47 AGNs Tipo 1 asi como sus
respectivos cocientes de Eddington. Se muestran las cantidades derivadas de las relaciones de VP06

y de GHOS5. Los valores que estdn en 0.000 indican una cantidad menor a 5x 1074,
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puede tener un nucleo activo cuya energia se ha obtenido de un estado de acrecién estacionario en
una escala de tiempo prolongado. El indicador que se utiliza para conocer el estado de acrecion
de un nucleo activo es el cociente de Eddington que compara la luminosidad bolométrica con la
luminosidad de Eddington. Este cociente se estima con la ecuacion Para estimar la luminosidad
bolométrica, Lp,;, empleamos la ecuacion de Lamastra et al., 2009; Ly = CjommLjony. donde
Ciom) es su factor y depende del valor de las luminosidades en [O111]. Para los 47 AGNs Tipo 1, las
luminosidades estan en el intervalo 38.7-43.3 en escala de logaritmo (ver tabla 3 de Cortes-Sudrez
et al., 2022 en la seccién siendo el promedio 40.6 por lo que utilizamos el factor Copy=142
que es el empleado para AGNs con Ligpj=40-42. Las luminosidades bolométricas, de Eddington,
asi como los cocientes se reportan en la tabla4.4]

De acuerdo a los cocientes estimados, tenemos ocho objetos con alta acrecién (1072 <Rgzq <1)
siendo el nicleo activo de la galaxia 8135-1902 el de mayor acrecion con Rgyq ~ 0.173 . El resto
se considera de baja acrecién al tener un Rg ; < 10~2. Por lo anterior, salvo el 23% (11) de objetos
que no tienen emision en Fell (ver Apéndice @), aquellos AGNs con Rgzy <10~! pueden clasifi-
carse como objetos de poblacién B dentro del plano 6ptico Eigenvector 1 (Sulentic et al., [2000).
Estos serian el restante 77 % (36) de objetos. Este resultado concuerda con el tipo de objetos que
componen esta muestra, 70% (33) low luminosity AGNs (L ~ 104043 erg s~ 1) de acuerdo a
Giustini y Proga, [2019] En la figura[d.17] mostramos la distribucién de de los cocientes de Edding-
ton en funcién de las cantidades estimadas con las relaciones de VP06 (grafico de la izquierda) y
GHOS5 (grafico de la derecha). Esta en escala de logaritmo para tener una mejor visualizén de los
valores minimos encontrados. Asi mismo, se separaron las distribuciones de acuerdo a las fami-
lias de AGNs mostrando que, en ambos graficos, los AGN Dominante son el grupo con las tasas
de acrecion mads altas, seguidos del grupo intermedio y con los Galaxia Dominante como el gru-
po con las tasas de acrecién més baja, aunque se tienen algunas excepciones. En Cortes-Sudrez
et al., 2022 mostramos 3 galaxias con radio jets observables dentro de la muestra de 47 AGNs tipo
1, 8603-6101, 8714-3704 y 9181-12702 en las iméagenes de FIRST en el radio continuo (Becker
et al., [1995). Con los datos encontrados en esta tesis, ademas de haberlas clasificado como Radio
Galaxias de baja excitacion (LERG), también caen dentro del regimen de baja tasa de acrecidn,

estan en el grupo de Galaxia Dominante y son LLAGN:S.

4.7. Variabilidad y estado de acrecion.

Los diferentes estados de variabilidad encontrados en la muestra nos pueden ayudar a com-
prender mejor los procesos de alimentacion del agujero negro supermasivo a través de los cambios
visibles en la region de lineas anchas. Si bien, la caracterizacion fue de primer orden, se explord
una posible correlacion entre las tasas de acrecion y los objetos variables.

En la figura[d. 18] se muestra la distribucién de cocientes de Eddington (linea negra) estimados en
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Figura 4.18: Distribuciones del cociente de Eddington separados por incremento (rojo) y decremen-
to (azul) en la intensidad de las componentes anchas. De lado iziquerdo se muestran los cocientes
obtenidos con la relacion VP06 y de lado derecho los obtenidos con GHOS.

el capitulo [ con las ecuaciones de VP06 (panel izquierdo) y GHOS (panel derecho). Se muestra asi
mismo la distribucién de los AGNs con un decremento (azul) y un incremento (rojo) en su actividad,
donde podemos ver que los AGNs con un decremento tienen un amplio intervalo de valores en
las tasas de acrecidon mientras que, los que tienen un incremento, se encuentran alrededor de la
mediana de la distribucién global, con valores por debajo de log(Rg 4)<-2, que son considerados
de baja acrecion. No obstante, este resultado no nos muestra alguna diferencia evidente entre ambas
poblaciones. Dado que pudimos separar la muestra de AGNs variables en 5 grupos, quisimos ver
su distribucion dentro del histograma de cocientes de Eddington.

La figura .19 muestra cuatro distribuciones de los cocientes de Eddington. Los de lado iz-
quierdo corresponden a los estimados con VP06 y los de lado derecho con GHOS. Los histogramas
superiores muestran los grupos Variable en todo el espectro (10jo), Variable solo en Ho, (verde) y
Variable solo en H (amarillo). Los histogramas inferiores muestran los grupos Sin variabilidad
(azul) y Objeto encendido (purpura). En los histogramas superiores podemos ver que los AGNs
con variabilidad en todo el espectro son los de mayor tasa de acreciéon mientras que los AGNs que
solo varian en Ha muestran las tasas de acreciéon més bajas. En cuanto los AGNs que varian solo
en HP se encuentran en un punto intermedio. Este resultado nos sugiere que altas tasas de acrecién
afectan la region de lineas anchas mostrando cambios en la forma e intensidad de las componentes
anchas. La region de lineas anchas esta virializada y es algo observado en AGNs luminosos (Ra-
ki¢,[2022). Sin embargo, con bajas tasas de acrecion, caracteristico de AGNs de baja luminosidad,
Hogc puede variar pero HBgc no (cuando es visible) lo cual sugiere que el gas que emite ambas

lineas no esta virializado. Para dar soporte a esta afirmacion se tiene que hacer la estimacion de los
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Figura 4.19: Igual que en la ﬁgurapero separando los AGNs en Variable en todo el espectro
(rojo), Variable solo en Ha, (verde), Variable solo en HB (amarillo), Sin variabilidad (azul) y
Objeto encendido (purpura).

cocientes de Eddington con lo espectros de SDSS para compararlos con los obtenidos con MaNGA
y ver como varian. Esto se dejard como trabajo a futuro.
En el siguiente capitulo se exploraran las propiedades de las galaxias anfitrionas de un nucleo

activo de tipo 1.
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5 Analisis de la Galaxia Anfitriona: Propie-
dades fotométricas

En esta seccion se describirdn algunas propiedades de las galaxias anfitrionas que se pueden
derivar de fotometria y de los cubos de datos de MaNGA. Algunas ya fueron exploradas en el
articulo SDSS-1V MaNGA:The Incidence of Major Mergers in type I and I AGN Host Galaxies in
the DR15 sample (Hernandez-Toledo, Cortes-Suarez et al. 2023 de ahora en adelante HT23) el cual
ya fue aceptado para su publicacion en la revista Monthly Notices of Royal Astronomycal y del cual
soy el segundo autor.

En este articulo se explora la naturaleza del encendido de un nicleo activo; si es debido a pro-
cesos de fusién entre galaxias (mergers), o bien, debido a efectos seculares promovidos por una
barra estelar en la galaxia huesped. Para ello, se utilizaron los 283 AGNs encontrados en la muestra
del DR15 de MaNGA (incluyendo los 47 AGNs tipo 1) asi como una serie de muestras control
extraidas de la misma muestra DR15 y con las mismas propiedades (tipo morfologico, masa estelar
y color) pero sin nucleo activo. Los resultados encontrados indican que la incidencia de mergers
mayores es significativamente mayor en la muestra combinada de AGNs (tipo 1 + tipo 2) que en
la muestra control. Entre los mergers mayores identificados en las muestras de AGNs, el 51 % se
encuentran asociados a las etapas finales del proceso de fusion (post-coalescence), indicando que
el encendido del nucleo activo esta asociado con las etapas finales del proceso de fusion. Este re-
sultado indica que los mergers mayores juegan un papel importante en el encendido de los AGN.
Utilizando la luminosidad en [O111]A5007 como un indicador de la actividad nuclear, se encontré
que dentro de las muestras de AGNs tipo 1 y 2, las galaxias que hospedan una barra estelar tam-
bien pueden alcanzar niveles de luminosidad comparables a los de las galaxias identificadas como
mergers mayores, sugiriendo que los mergers mayores no son el mecanismo mds importante pero
tampoco el tnico posible detras del encedido del AGN.

A partir de una descomposicion estructural bulbo/disco/barra/fuente-puntual 2D a las imdgenes
del SDSS en banda r de las galaxias huesped de los AGN tipo 1 y 2, en este trabajo se estimé
una correccion a las propiedades fisicas fotométricas (magnitudes absolutas, masas estelares) que
toma en cuenta la contaminacién del flujo proveniente de la fuente puntual nuclear (AGN). Se
encontrd que existe una correlacién empirica entre la cantidad de flujo contaminante proveniente
de la fuente puntual y la clasificacion del espectro optico segun el diagrama Ip-Iyg. Practicamente
todos los espectros clasificados como intermedio y galaxia-dominante muestran una cantidad de

flujo contaminante que no supera el 20 % del flujo total de la galaxia huesped en la banda r. Solo
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Figura 5.1: Distribuciones del tipo morfolégico (paneles superiores), masa estelar (paneles centra-
les) y distribucidén de color (g — i) (paneles inferiores) para los AGNs tipo 1 (barras sélidas de color
purpura). Los subpaneles izquierdos corresponden a las cantidades observadas y los subpaneles
derechos a las cantidades corregidas por volumen.

aquellas galaxias cuyo espectro 6ptico es clasificado como del tipo AGN-dominante, muestran un
porcentaje de contaminacion > 20 % pero variable. Esta clasificacion empirica puede ser ttil como
una correccion de primer orden para estimar cantidades fotométricas en galaxias que hospedan
AGN en los catdstros masivos de AGNs.

5.1. Parametros morfolégicos

La contribucién que realicé dentro del segundo articulo fue la obtencién de las muestras de
AGNs tipo 1 y tipo 2 asi como la clasificacion de los AGNs tipo 2 por familias (AGN-Dominante,
Intermedio y Galaxia Dominante) encontrando que, el 94 % de toda la muestra es de esta tercer

familia siendo objetos menos luminosos que los AGNs tipo 1. Con esta informacion, se exploro
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la naturaleza del encendido de los 283 AGNs (47 tipo 1 + 236 tipo 2) utilizando como referencia
una muestra control de no-AGNs, empatada en propiedades como tipo morfolégico, color (g —i) y
masa estelar. En la figura 2 de dicho articulo muestro las distribuciones de estas propiedades tanto
para la muestra de AGNs como para la muestra control, incluso separando la primera en AGNs tipo
1 y tipo 2. Asi mismo, inclui diagramas de caja y bigotes para observar el comportamiento de las
3 distribuciones y asi mostrar de manera visual sus diferencias o semejanzas. También realicé una
correccion del color (g — i) debido a que, al tratarse de AGNS, la contribucién en flujo del nicleo
puede ser bastante considerable (ver Apéndice A de HT23). Las conclusiones obtenidas de esta
figura son que los AGNss (tipo 1 + tipo 2) tienden a estar en galaxias de tipo temprano, de colores
mds rojos y con las de mayor masa estelar. No obstante, no se estd considerando que la muestra de
MaNGA no es representativa de las galaxias del Universo observable dado que el catastro tiene un
sesgo por masa estelar (Blanton et al., 2017). Para tener distribuciones representativas, se tuvo que
hacer una correccién por volumen cuyas nuevas distribuciones son mostradas en la misma figura
con la leyenda "VC"(volume corrected). El resultado obtenido con esta correccion es el mismo que
el anterior pero haciendo més evidente las diferencias entre las galaxias con nicleo activo y las que
no lo tienen.

Debido a que la poblacion de AGNss tipo 1 era muy pequefia, especialmente cuando se compara
con el tamafio de la muestra control, el resultado obtenido considera tanto a los tipo 1 como a los
tipo 2. Dado que en el capitulo [3|se encontraron 103 AGNs Tipo 1, se procedi6 a recrear la figura 2
de HT23 pero solo para esta poblacién. En la figura[S.1|se muestran las distribuciones en tipo mor-
foldgico (paneles superiores), masa estelar (paneles de enmedio) y color (g-1) (paneles inferiores);
tanto para la muestra observada (paneles izquierdos) como para la corregida por volumen (paneles
derechos). En las distribuciones observadas, se tiene su respectivo diagrama de caja y bigotes para
visualizar su comportamiento. Para las distribuciones corregidas por volumen se sigui6 el procedi-
miento de HT23. Los pardmetros utilizados para estimar el color g — i fueron obtenidos del catdlogo
del NASA-Sloan Atlas. Las magnitudes g e i fueron corregidas por el factor M — 5 logo(h) dado
que nuestro sistema de referencia cosmolégico considera una constante de Hubble 2 = 70 km s~
Mpc~!. También se corrigieron por extincién galdctica y factor evolutivo (Dragomir et al., 2018).
Debido a que el AGN puede llegar a ser mds luminoso que su galaxia anfitriona, se tuvo que hacer
la correccion debido a la presencia de éste. En el apéndice A de HT23 se explica la sustraccion
de la componente del AGN apartir del modelado bidimensional realizado con Galfit (Peng et al.,
2002} Peng et al., [2010) asi como en la seccién 4.1.2] de esta tesis. En su figura A2, se muestra
que la contribucién nuclear en el fujo total de la galaxia puede ser cercano o de hasta un 60 %.
En la misma figura se muestra que la contribucién del AGN varia dependiendo de la familia: en
promedio, en los AGN dominantes el nucleo activo tiene una contribucién del 20 % en el fujo total,
en los AGN intermedio un 8 % y en los dominados por la galaxia un 6 %. Utilizando estos valores
promedio, se llevd a cabo la correccién correspondiente para las galaxias restantes cuyo espectro
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Parametro Q1 Q2 Q3 RIQ
Morfolégico  SOa Sab Sb  S0Oa-Sb
Masa Estelar 10.19 10.55 10.81  0.62

g—i 0.86 1.01 1.11 0.25

Cuadro 5.1: Valores de los cuartiles para cada una de las distribuciones observadas.

optico fue clasificado como intermedio y galaxia-dominante obteniendo asi, los colores corregidos

(g —i). Las masas estelares se derivaron de la relacion de Taylor et al., 2011

log(M,/M®) = 1,15 +0,70(g — i) 4 0,40M; (5.1)

para lo cual utilizamos los colores corregidos previamente. Finalmente, el tipo morfoldgico se
obtuvo del catdlogo de Vazquez-Mata et al., 2022|

Comparando los valores reportados en la tabla [5.1] para la muestra de 103 AGNs tipo 1 con
los de la tabla 3 de HT23, notamos que en la distribucién de tipo morfolégico hay diferencias
ya que se encontraron mas AGNs en galaxias de tipo tardio. La mediana de ésta muestra pasé a
ser de tipo Sab a diferencia de la muestra anterior que era de tipo Sa. No obstante el aumento
de galaxias de tipo tardio no implicé un cambio en las distribuciones de color y masa estelar.
Haciendo las mismas comparaciones de los valores en los cuartiles, vemos que en la masa estelar
hubo un incremento de 0.04-0.05 dex teniendo una muestra un poco mdas masiva pero dentro del
intervalo de errores reportado en el articulo. En cuanto al rango intercuantil (RIQ), disminuy6 0.02
dex haciéndola una muestra mas compacta. Para el caso de la distribucién de color, los valores
permanecen similares excepto por la mediana que aumenté 0.03 dex, pero cuyo incremento se
encuentra dentro del intervalo de errores reportado.

Visualizando las mismas distribuciones pero corregidas por volumen (paneles derechos de la
figura [5.1]), notamos el mismo comportamiento que con la muestra de la figura 2 de HT23: las dis-
tribuciones se mueven hacia tipos morfolégicos mas tempranos, las masas estelares hacia galaxias
menos masivas y con colores menos rojizos pero aun dentro de los intervalos que se pueden consi-
derar diferentes a las distribuciones de las galaxias que no tienen un nucleo activo e incluso a las de
los AGNs tipo 2. El resultado es similar al de HT23: los AGNs tipo 1 se encuentran en galaxias de
tipo temprano, de colores mds rojos y con de mayor masa estelar. Después de una primer anélisis
de las propiedades fisicas y fotométricas se exploré la naturaleza del encendido del nicleo activo

el cual se describe en las siguientes secciones.
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5.2. Encendido del AGN

Recordando la definicién de un nucleo activo, ésta es la manifestacion observada de la acrecion
de gas y polvo a un agujero negro supermasivo localizado en el centro de una galaxia. El cémo llega
el material a la regién nuclear sigue siendo tema de debate pero en este trabajo se exploraron algu-
nos de los mecanismos mas probables: caida directa de gas por una fusion de galaxias, interaccién

con galaxias vecinas y através de un mecanismo secular interno como el de una barra galctica.

5.3. Fusion de galaxias: Parametro LD1

Uno de los mecanismos para llevar gas a las regiones internas de una galaxia es a través de la
interaccion gravitacional entre galaxias que también contempla las etapas més avanzadas y que, de
manera genérica, denominaremos aqui como la fusién de galaxias. Las fusiones se pueden clasificar
como menores 0 mayores, segun la relacion de masas entre las galaxias interactuantes; de 1:5a 1:10
en el primer caso y en el segundo con una relacién de masas 1:2 o 1:3. De acuerdo a Bickley et
al., 2021} 1a morfologfa de la galaxia fusionada puede estar perturbada hasta por 2.5x10° afios,
teniendo un pico de mayor perturbacién notable hasta los 0.5x10° afios después de la colisién.
Con estas escalas de tiempo, las huellas dejadas por los procesos de fusion pueden ser observadas
o no dependiendo de la época en que este proceso se consumd. Las huellas més caracteristicas
de estos procesos son las mareas o colas de gas y estrellas que pueden extenderse mds alla de las
galaxias fusionadas. A partir de estads caracteristicas, Nevin et al., [2019| propuso una método para
identificar fusiones mayores y menores que utiliza como predictores primarios 7 pardmetros que
se pueden estimar a partir de la distribucién de brillo en las imigenes de galaxias como las del
SDSS. Estos indicadores son: Gini, My, Concentracién, Asimetria, Indice de Sérsic, Grumosidad
y la Asimetria extendida (shape asymmetry).

En una primera etapa, Nevin et al., [2019|1levé a cabo una serie de simulaciones hidrodindmi-
cas de encuentros entre galaxias contemplando un intervalo amplio de variacion de los principales
pardmetros que intervienen en estos encuentros, como los cocientes de masa, fracciones de gas,
angulos de vision, entre otros. Enseguida se generaron un conjunto de imdgenes simuladas que
rescataban las distintas etapas de estos encuentros y que fueron utilizadas para intentar reconocer
las principales huellas dejadas en las imdgenes y cuyo origen se conocda en detalle a partir de las
simulaciones. Para ganar generalidad en la aplicabilidad de este procedimiento, las imagenes simu-
ladas fueron estandarizadas agregandoles las principales caracteristicas de las imagenes observadas
en catdstros como el SDSS, como el ruido caracteristico, la profundidad, la respuesta espectral de
los filtros fotométricos u, g, r, i,z y las caracteristicas de la PSF, entre otros. Finalmente estas image-
nes simuladas y estandarizadas con las caracteristicas de las imdgenes del SDSS fueron analizadas

con una serie de predictores fotométricos estimados sobre las imdgenes mismas con los cuales, se
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procedio a optimizar y encontrar la mejor combinacién posible de pardmetros que reprodujeran los
resultados de las simulaciones.

El Andlisis Lineal Discriminatorio (LDA por sus siglas en inglés) se utiliza para optimizar la
informacion que estos pardmetros aportan para identificar mergers en distintos estados (ver, por
ejemplo, Lotz et al., 2004; Lotz et al., 2008) y se procede a generar el predictor con la mayor
probabilidad de identificar un merger mayor o menor que es sensible a la fraccién de masa, gas,
distintos parametros de la interaccion y etapas de fusion.

Los valores obtenidos con el LDA son el Pardmetro Lineal Discriminante (LD1), la probabilidad
de fusion (pyerg) y 1a Funcion de Distribucion Acumulativa (CDF), siendo el primero utilizado para
clasificar el estado de una fusion galictica.

De acuerdo a Nevin et al., 2019, LDI es conocido como el primer eje discriminante utilizado
para separar galaxias que estdn en un estado de fusion de las que no lo estdn. Es una combinacion
lineal de los siete predictores de imagen y sus términos de interaccion, con pesos y términos de
intercepcion. Cada elemento de peso es diferente para cada predictor y sus valores absolutos re-
lativos representan su grado de importancia para la clasificacion. Las galaxias con LD1 >1.16 y
Pmerg >0.76 serdn consideradas como fusiones mayores y se trabajardn con ellas. En la figura @
se muestra la distribucion del pardmetro LD1 para la muestra control (linea azul), los 103 AGNs
Tipo 1 (linea cian), los 236 AGNs tipo 2 (linea purpura) y la combinaciéon de ambos tipos (linea
roja). El panel de en medio de la misma figura muestra la distribucién acumulativa de las 4 mues-
tras y el panel inferior la misma distribucién pero solo para los AGNs tipo 1 y AGNs tipo 2. De
esta figura podemos visualizar que la fraccion relativa de fusiones mayores son del ~34 % para
los AGNs tipo 1, ~22 % para los AGNs tipo 2 y del ~19 % para los que no tienen nucelo activo.
Aunque estos valores representan solo una fraccién de las muestras completas, es importante notar
que las muestras con nucleo activo tienen fracciones més altas, incluso la de los tipo 1 es de 1/3
de la muestra completa. Este resultado sugiere que, la fusion galdctica es un mecanismo que puede
promover la actividad nuclear observada en los AGNs. Sin embargo no es el unico mecanismo que
puede hacerlo y para saber si es el dominante, se exploraron también otros mecanismos como la

presencia de galaxias vecinas y la presencia de una barra galéctica.

5.4. Galaxias vecinas

Si bien, la fusidn entre galaxias es una de las formas mas directas de llevar material al centro de
la galaxia, entre galaxias vecinas también puede haber transferencia de gas, efecto visto en ctimulos
de galaxias. Algunos estudios sugieren que el ambiente a gran escala y la interaccion entre galaxias
puede influir de manera indirecta en la presencia de un ntcleo activo. Para tratar este tema, se
exploré al pardmetro de fuerza de marea Q, el cual se define como una estimacion de la fuerza de

interaccion gravitacional total que producen galaxias vecinas en una galaxia central con respecto
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Figura 5.2: Panel superior: Distribuciones del pardmtro LD1 para la muestra control (linea roja),
de AGNs tipo 1 (linea cian), AGNs tipo 2 (linea purpura) y la suma de ambos tipos (linea azul).
Panel de enmedio: Las mismas distribuciones pero acumulativas. Panel inferior: Misma distribucién

acumulativa pero mostrando unciamente a los AGNs tipo 1 y tipo 2.
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a sus fuerzas de enlace internas. Se consideraron esas estimaciones en dos escalas: Q,, definido
como la fuerza de marea que hay con el primer vecino mds cercano y Qs definido como la fuerza
de marea de la estructura a gran escala (LSS, Large Scale Structure por sus siglas en inglés). Este
ultimo es una caracterizacion mas global producida por el entorno de la LSS, es decir, la fuerza de
marea producida por todos los vecinos dentro de una diferencia de velocidad de linea de vision de
500 km s~ !, con distancias de separacién proyectadas de hasta 5 Mpc en una muestra de volumen
limitado hasta z <0.15. Cabe aclarar que el entorno sondeado con estos pardmetros no considera la

influencia de regiones mucho mas densas, donde se podrian encontrar diferencias.
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Figura 5.3: Distribuciones de los pardmetros Qs Y Qnn para las 4 muestras estudiadas. De lado
izquierdo se tienen las distribuciones en forma de histograma y de lado derecho, las distribuciones

acumulativas.

En la figura [5.3] se muestran las distribuciones de estos dos pardmetros, los paneles superiores
para el parametro Qg y los paneles inferiores para el pardmetro Qp,. De lado izquierdo se muestran
las distribuciones de frecuencia y de lado derecho, en la misma figura, se muestran las distribucio-
nes acumulativas. Al igual que en la figura[5.2]se muestran la muestra control (linea azul), los 103
AGNs Tipo 1 (linea cian), los 236 AGNs tipo 2 (linea purpura) y la combinacién de ambos tipos

(linea roja).
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Para entender estas distribuciones, se adoptaron valores representativos de Qjg. Para clasificar
a una galaxia con un entorno aislado, ésta debe tener un valor Qs <-5.5; para pares o tripletes de
galaxias aisladas deben cumplir -5.5 <Qygs <-5.0 y, para una galaxia dentro de un grupo de galaxias,
ésta debe tener Qg >-5.0. Conforme mds cercano a -5.0 se dice que la galaxia esta dentro de un
grupo pobre pero si la galaxia tiene un valor més alto, la galaxia se encontrard dentro de un grupo
mas rico (Argudo-Ferndndez et al.,|[2015)). Por grupo pobre, nos referimos a un conjunto de 3 a 15
galaxias; por grupo rico a uno compuesto por 15 o hasta 50 galaxias y como cimulo a un conjunto
de més de 50 galaxias (Yang et al., 2007).

De la figura [5.3| podemos ver que un ~27 % de las galaxias sin nticleo activo tienen un valor
de Qs menor a -5.0, ~30% y ~32% para los AGNs tipo 2 y tipo 1 respectivamente indicando
que esa es la poblacion de galaxias aisladas. EI mismo comportamiento es visible en la distribucién
de Qqn salvo por un ligero incremento de las poblaciones aisladas pero esto es esperado dado que
Qnn estéd considerando tnicamente al vecino mds cercano. De estos andlisis notamos que no hay
diferencias significativas entre las muestras de AGNs y la muestra control por lo que el ambiente

no esta influyendo de manera significativa en el encendido de los nicleos activos.

5.5. Incidencia de Barras

Otro posible mecanismo es la presencia de barras, la cual es capaz de mover material de las
regiones mds externas de una galaxia hacia el centro. Sin embargo, no todas las galaxias con barra
tienen un nucleo activo por lo que debe haber otro mecanismo que lleve el material del centro hacia
el agujero negro supermasivo. Para visualizar la incidencia de barras en la muestra de AGNs tipo
1, utilizamos la clasificaciéon morfoldgica del catdlogo de Vazquez-Mata et al., 2022, De ésta se
encontrd que el 55% (57) de la muestra tiene barra, porcentaje que puede incrementar si se hace
un estudio en el cercano infrarrojo ya que el catdlogo se realizé con imagenes en el 6ptico (Knapen
et al., 2000; Menéndez-Delmestre et al., [2007)). De éstas, 15.8 % (9) son AGN dominante, 31.6 %
(18) intermedio y 52.6 % (30) galaxia dominante, mostrando una mayor presencia en los AGNs
menos luminosos. Para ver si la barra influye en la actividad nuclear, observamos la luminosidad
de [Or111] tanto para las galaxias con barra como las galaxias que no la tienen. Se podria utilizar
de igual forma la luminosidad de la componente ancha de Ho pero en Cortes-Sudrez et al., 2022
se demostré que ambas son buenos indicadores de la actividad nuclear. En la figura [5.4] podemos
ver la distribucién de la luminosidad de [O111] (datos de la tabla [4.2)) asi como el del cociente de
esta luminosidad con la masa del agujero negro, estimados en el capitulo[d] La masa utilizada es la
estimada con la férmula de VPO6.

Ambos histogramas incluyen un diagrama de caja y bigotes para visualizar mejor el comporta-
miento de las distribuciones (azul para la muestra con barra y rojo para la muestra sin ella). Este
andlisis solo se hizo con la muestra de 47 AGNs dado que es la tnica con la que contamos con
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Figura 5.4: Panel izquierdo: Distribuciones de la luminosidad de [O111] para las galaxias con barra
(azul) y las galaxias sin barra (rojo) de la muestra de 47 AGNs tipo 1. Panel derecho: Igual que el
panel izquierdo pero mostrando las distribuciones del cociente luminosidad de [O111] y la masa del

agujero negro supermasivo, como indicador de la actividad nuclear.

estos datos por lo que es un resultado preliminar. Podemos notar que no hay diferencias notables en
ambas distribuciones. Las medianas (Q2 en los diagramas de caja y bigotes) que obtuvimos de log
L[OIII] son de 40.46 y 40.55 para la muestra sin barra y con barra respectivamente, valores no tan
diferentes. Sin embargo podemos ver que la muestra con barra tiene el valor mds alto y la otra tiene
el valor mds bajo. En el caso del cociente log L[OIII|/Mpy, igual notamos medianas muy similares,
-0.22 para la muestra sin barra y -0.07 para la barrada. Aunque esta ultima tiene un valor mayor,
la distribucidn en general tiene valores menores a la muestra sin barra. Para cuantificar estos resul-
tados, realizamos un unpaired two sample t-test cuya hipétesis nula es comprobar si las medianas
de dos distribuciones son iguales. Para el caso de las luminosidades en [O111], el p-value obtenido
es de 0.984 y, en el caso del cociente, se obtuvo un p-value de 0.306. Ambos valores, al ser altos,
sugieren que la hipétesis es cierta y que las medianas entre las galaxias que tienen y no tienen
barra no son diferentes. No obstante, como en HT23 se encontraron valores mayores de L[OI11I] en
los AGNs que tienen barra y en esta tesis también, aunque esta diferencia no sea tan significativa,
el resultado encontrado sugiere que la barra también actia como un mecanismo que influye en la
actividad nuclear observada. Este resultado preliminar se estudiard mas a fondo cuando se tenga el
andlisis de los 103 AGNss.

De todas las pruebas mostradas en este capitulo se concluyé que los AGNs tienen dos mecanis-
mos que pueden inducir su actividad, uno externo que son las fusiones entre galaxias y uno interno
que son las barras galdcticas. Por lo tanto, no se tiene un mecanismo dominante, de hecho am-

bos juegan un papel importante en el encendido del nicleo, incluso llegdndose a presentar ambos
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fendmenos en una misma galaxia.
Como trabajo a futuro, se analizaran el resto de los AGNs tipo 1 para ver como cambia este

resultado.

5.6. Mapas de velocidad y de lineas de emisién

Diferentes grupos dentro de la colaboracion MaNGA han desarrollado herramientas para ana-
lizar los cubos de datos. Dentro del grupo de la UNAM, se encuentra el trabajo de Sanchez et al.,
2016a donde se desarrollé Pipe3D, un pipeline que analiza datos de espectroscopia de campo inte-
gral. Pipe3D utiliza FIT3D, una paqueteria que sirve para ajustar espectros en el optico y hacer una
separacion entre las poblaciones estelares y el gas ionizado y, de esta forma, extraer informacion
fisica de cada componente. Otro grupo de MaNGA que se encarga de hacer un trabajo similar es
Marvin (Cherinka et al., 2019), la cual es una herramienta que permite visualizar y analizar los
cubos de datos de MaNGA. A través de una interfaz web EI, cualquiera puede acceder a los dife-
rentes data products que se pueden obtener de cada galaxia de MaNGA. En el capitulo [2] se hace
mencién de que algunos de los data products que se pueden obtener con Pipe3D o con Marvin son
los mapas de velocidades y mapas de lineas de emision. Dadas las propiedades de MaNGA, éstos
mapas pueden utilizarse como indicadores cinemdticos y de lineas de emision del campo de vision
observado, que dependiendo del objeto, puede abarcar a toda la galaxia o solo a la regién central.
Los mapas de velocidad suelen describir bien la cinemadtica de las galaxias de acuerdo su morfo-
logia, rotacional en el caso de discos y de dispersion en el caso de elipticas. No obstante, existen
excepciones y la cinematica puede verse perturbada por procesos seculares como brazos espirales,
barra y/o anillos y también por mecanismos externos como la interaccion y/o fusion entre galaxias.
Otro mecanismo que puede afectar la cinemadtica puede ser un nicleo activo, tanto por su intensidad
como el mecanismo que lo alimenta. Asi mismo, el nicleo activo puede liberar gas ionizado (en
forma de vientos) al medio o a la misma galaxia que puede modificar la distribucion del gas ioniza-
do. Para ver si el AGN puede afectar a su galaxia anfitriona tanto cinemdticamente como en su gas
ionizado, se hizo una inspeccidn visual de diferentes mapas para la muestra de 47 AGNs tipo 1 con
miras a terminarlo para las 103. Estos mapas se descargaron del sitio web de Marvin y son: mapas
de velocidad del gas y de las estrellas, mapa de la emisién de Ha en ancho equivalente y el mapa
del indice espectral D,(4000). Los mapas de velocidad se obtienen de separar el cubo ajustando
las poblaciones estelares y las lineas de emision con perfiles gaussianos y después estimando la
dispersion de velocidades de ambos cubos. Para el caso del mapa del gas, se utilizé la linea de Ha.

En la tabla[5.2]se muestran una serie de indicadores que fueron utilizados para inferir algunas de
las posibles huellas fotométricas y cinematicas de los procesos de interaccion y fusién en las mues-

tras estudiadas de AGNs. Se analizaron visualmente los mapas cinemadticos del gas y las estrellas

'https://dr16.sdss.org/marvin/
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Indicadores Cinematicos Indicadores de Ha
Plate-IFU | Disc Rot. Disc Rot. Gas & Estrellas  Galaxia Ha Anillo Ancho Equivalente Pob. Joven
(Gas) (Stars) Acoplada Acoplada | Nuclear Nuclear de Ha >6A Nuclear
8144-3702 Si Si Si No Si No Si Si
9193-12704 Si Si Si No Si No Si Si
9500-1901 Si Si Si No No No No Si
8553-1901 No No No No No No No Si
7991-1901 Si Si No No Si No Si Si
9048-1902 Si Si No No Si No Si Si
9487-3702 Si Si No No Si No Si No
7815-6104 Si Si Si No Si No Si Si
7968-3701 Si Si Si No Si No Si Si
7977-9101 Si Si Si? No Si Si Si Si
8132-6101 Si Si Si No Si No Si Si
8326-6102 Si Si Si No Si No Si Si
8341-12704 Si Si Si No Si No Si Si
8553-9102 Si Si Si No Si No Si Si
8615-3701 Si Si Si Si Si No Si Si
8713-9102 Si Si Si No Si Si Si Si
8718-12701 Si Si Si No Si Si Si No
9182-6102 No Si No No Si No Si Si
9193-9101 Si Si Si No Si Si Si No
9487-9102 Si Si Si No Si No Si Si
9497-12705 No No No No Si No Si Si
8446-1901 Si No No Si Si No Si Si
8466-3704 Si Si Si No Si No Si Si
8714-3704 Si Si Si No Si No Si Si
8978-6104 Si Si Si No No Si Si No
9000-1901 Si Si No No Si No Si Si
9181-12702 No Si No No Si No No No
8549-12702 Si Si Si No Si No Si Si
8606-12701 Si Si Si No Si Si Si No
8725-9102 Si Si No No Si No Si Si
8940-12702 Si Si Si No Si No Si Si
8983-3704 Si Si Si No Si No Si Si
9036-6101 Si Si Si No Si Si Si Si
9194-6101 Si Si Si Si Si Si Si Si
9196-12703 Si Si Si No Si No Si No
8990-12705 Si Si Si No No No Si No
8603-6101 No No No Si Si No Si Si
9194-6103 Si Si No Si Si No Si Si
9881-1902 Si Si No No Si No Si No
8158-3704 Si No No No Si No No Si
8241-9102 Si Si Si No Si No Si Si
8320-6101 Si Si Si No Si Si Si Si
8547-12701 Si Si Si Si Si No Si Si
8992-3702 Si Si Si No Si No Si No

Cuadro 5.2: Indicadores cinemdticos y de Ho utilizados para clasificar el grado de perturbacién
de las galaxias anfitrionas, posiblemente debida a la presencia de un AGN. Estos indicadores son

cualitativos y se obtuvieron de observar los mapas 2D resueltos de Marvin.
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para inferir la presencia de rotacién a gran escala o de subestructura cinemadtica evidente en estos
campos de velocidades. Se compararon las orientaciones del eje mayor cinemético (PA, cinemati-
co) en ambos mapas para encontrar evidencia de posible desacoplamiento cinematico entre ambas
componentes, definida como A PA >20°. En la figura[5.5]se muestran los mapas de velociad de las
galaxias MaNGA-8547-12701, MaNGA-9182-3703, MaNGA-9048-1902 y MaNGA-8553-1901.
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Figura 5.5: Mapas de velocidad de 4 galaxias con AGN tipo 1. Por cada galaxia se muestran dos
mapas, de lado izquierdo se encuentra el mapa de velocidad de Ha y de lado derecho el mapa de
velocidad de las estrellas.

Por cada galaxia se muestra el mapa de velocidad del gas (izquierda) y el mapa de velocidad
estelar (derecha). Estas galaxias muestran la amplia variedad de propiedades cinemadticas encon-
tradas en estos 47 AGNs. La galaxia MaNGA-8547-12701 muestra un caso donde los mapas de
velocidad estelar y del gas estdn acoplados. De estos casos encontramos que el 64 % (30) de la
muestra tiene esta cinemadtica, la cual es la mds general. La galaxia MaNGA-9182-3703 muestra
un caso donde ambas componentes parecen estar acoplados salvo en la region central donde se
puede apreciar una perturbacion local en el mapa de gas. Los casos donde no hay un acoplamiento
cinematico entre el centro y el resto de la galaxia corresponden al 87 % (41), aportando evidencia en
favor de posible(s) evento(s) que perturbaron la cinemaética nuclear. Un caso extremo de desacople
cinematico es MaNGA-9048-1902, donde ambos mapas tienen cinematicas rotacionales que difie-
ren completamente. La fraccion de casos donde no hay un acoplamiento entre los mapas estelar y
de gas es de 30% (14). El origen de estos descaoplamientos puede deberse a procesos relaciona-
dos con la interaccién entre galaxias y fusiones mayores y menores. Por tltimo se tiene el caso de

MaNGA-8553-1901, donde la emision nuclear es tan intensa que opaca a su galaxia anfitriona y no
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se puede estudiar correctamente aunque podemos ver que la cinematica estelar en el centro difiere
completamente del resto de la galaxia.

Por otro lado, a partir de las simulaciones de encuentros entre galaxias se sabe que las torcas
generadas permiten llevar grandes cantidades de gas a las regiones centrales de las galaxias involu-
cradas generando regiones circumnucleares con tasas elevadas de formacion estelar y que adicio-
nalmente, una fraccién del gas puede llegar por diferentes procesos a las regiones mas centrales y
alimentar el AGN.

En linea con esos resultados, hemos llevado a cabo una inspeccion visual entre los data products
de Marvin, buscando evidencia de emision intensa de la linea Hot en las regiones centrales de las
galaxias huesped de los AGN y tambien hemos inspeccionado los mapas 2D de pardmetros como
Dn(4000) (Balogh et al., 1999) que nos permiten visualizar la distribucién de edades relativas de

las poblaciones estelares en las regiones centrales de estas galaxias.
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Figura 5.6: Mapas de lineas de emision de 4 galaxias con AGN tipo 1. Por cada galaxia se muestran
dos mapas, de lado izquierdo se encuentra el mapa del ancho equivalente de Hor y de lado derecho
el mapa del indice D,,(4000).

Sin embargo, atin es necesario llevar a cabo un andlisis conjunto de estos resultados. En la
figura [5.6) se muestran los mapas de ancho equivalente de Her y del indice D,,(4000) para las ga-
laxias MaNGA-9500-1901, MaNGA-7977-9101, MaNGA-8978-6104 y MaNGA-8990-12702 que
ejemplifican la diversa variedad de emision encontrada en nuestra muestra de 47 AGNs tipo 1.
Utilizamos el criterio de Cano-Diaz et al., 2016 para determinar que la emision nuclear es debida
al AGN y/o formacién estelar si el ancho equivalente de Hor es mayor a 6A. La galaxia MaNGA-

9500-1901 es un caso donde la region nuclear tiene baja emision de Ha pero la poblacion mas
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joven se concentra en esta region. Caso contrario ocurre en la galaxia MaNGA-7977-9101 donde,
ademds de un anillo, la emision se concentra en la regiéon nuclear asi como la poblacién més joven
de la galaxia. En la galaxia MaNGA-8978-6104 podemos observar un caso donde no hay emision
nuclear considerable de Ho y esto se observa con una poblacion mds vieja en esta region. Final-
mente, MaNGA-8990-12702 es un caso donde no hay mucho gas en la galaxia y la poblacién es
vieja en todas las regiones. Los dltimos dos casos representan el comportamiento general de las
galaxias, en donde, no se esperan observar brotes de formacion estelar o regiones con poblaciones
jovenes cuando hay baja o nula presencia de gas ionizado. Pero, si llegan a tener regiones de inten-
sa emision de Ho, se espera que se deba a un brote de formacion estelar y por lo tanto, haya una
mayor presencia de poblaciones estelares jovenes. Sin embargo, los dos primeros casos, muestran
estados atipicos que bien pudieron ser causados por la actividad nuclear.

En el siguiente capitulo se discutirdn los resultados mostrados tanto de la region de lineas an-
chas como de la galaxia anfitriona para estudiar las correlaciones entre las propiedades de ambas

regiones.

5.7. Segundo Articulo: SDSS-IV MaNGA :The Incidence of Ma-
jor Mergers in type I and II AGN Host Galaxies in the
DR15 sample.
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ABSTRACT

We present a study on the incidence of major mergers and their impact on the triggering of nuclear activity in 47 type I and 236
type II optically-selected AGN from the MaNGA DR15 sample. From an estimate of non-parametric image predictors (Gini,
My, concentration (C), asymmetry (A), clumpiness (S), Sérsic index (n), and shape asymmetry(Ag)) using the SDSS images,
in combination with a Linear Discriminant Analysis Method, we identified major mergers and merger stages. We reinforced our
results by looking for bright tidal features in our post-processed SDSS and DESI legacy images. We find a statistically significant
higher incidence of major mergers of 29% =+ 3% in our type I+II AGN sample compared to 22% =+ 0.8% for a non-AGN sample
matched in redshift, stellar mass, color and morphological type, finding also a prevalence of post-coalescence (51% =+ 5%) over
pre-coalescence (23% + 6%) merger stages. The levels of AGN activity among our massive major mergers are similar to those
reported in other works using [Omi] tracers. However, similar levels are produced by our AGN-galaxies hosting stellar bars,
suggesting that major mergers are important promoters of nuclear activity but are not the main nor the only mechanism behind
the AGN triggering. The tidal strength parameter Q was considered at various scales looking for environmental differences that
could affect our results on the merger incidence, finding non-significant differences. Finally, the H-Hf diagram could be used as
an empirical predictor for the flux coming from an AGN source, useful to correct photometric quantities in large AGN samples
emerging from surveys.

Key words: galaxies: nuclei — quasars: emission lines — galaxies: interactions — galaxies: photometry

1 INTRODUCTION mon cause of both SMBH accretion (with the consequent trigger of
the AGN) and bulge mass buildup (Hopkins et al. 2007). Under these
scenarios and depending on the initial conditions, galaxies hosting
active galactic nuclei (AGN) could show to some degree those signa-
tures of dynamical and morphological perturbations. However, other
studies suggest that mergers do not necessarily play a dominant role
in triggering AGN activity (Grogin et al. 2015; Gabor & Davé 2009;
Cisternas et al. 2011; Kocevski et al. 2012; Schawinski et al. 2012;
Treister et al. 2012; Simmons et al. 2013; Rosario et al. 2015).

Dynamical interactions and mergers, which promote gas infall, are
among the main mechanisms suggested to drive the growth of su-
permassive black holes (SMBHs) in the nuclear regions of galaxies
(e.g., Di Matteo et al. 2005; Springel et al. 2005). Tidal torques from
major mergers can drive gas accretion for fueling both star formation
(Mihos & Hernquist 1994, 1996) and SMBH growth (Di Matteo et al.
2005; Hopkins et al. 2005; Ellison et al. 2011; Koss et al. 2012; Treis-
ter et al. 2012; Satyapal et al. 2014). Minor mergers are also thought
among the most important mechanism for SMBH growth, simulta- Alternatively, secular instabilities are another mechanism for driv-
neously inducing morphological perturbations and stimulating star ing gas accretion into SMBH in disk galaxies. These secular pro-
formation (e.g., Noeske et al. 2007; Daddi et al. 2007; Cisternas et al. cesses can be driven by bars or, in high redshift turbulent disks, by
2011; Kocevski et al. 2012; Kaviraj 2014; Villforth et al. 2017). The tidal friction of clumps, both also contributing to bulge growth (e.g.,
tight correlations between SMBH mass and galaxy properties suggest Bournaud 2016, and references therein).
co-evolution between them, with mergers possibly being the com- In the present work, we are particularly interested in identifying
merger signatures in a carefully selected optical sample of type I and
II AGN host galaxies from the Mapping Nearby Galaxies at Apache
* E-mail: hector@astro.unam.mx Point Observatory (MaNGA; Bundy et al. 2015; Yan et al. 2016b)
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DR15 survey (Aguado et al. 2019). This approach is different from
searching for the fraction of AGN hosts in samples of pair and/or
post-merger galaxies. As discussed in Ellison et al. (2019), the latter
focus on exploring whether or not mergers can trigger AGN, while our
study will focus on the question of whether mergers are the dominant
trigger of AGN or not. However, our goal is fraught with difficulties
associated to the recognition of mergers and the different merger
stages; from early pre-coalescence to late post-mergers, to which dif-
ferent observational strategies and techniques are sensitive. To cap-
ture a wide range of merger stages, those studies based on structural
features and morphological distortions need of accurate schemes to
associate observational signatures to those different stages. Here, we
adopt an accurate scheme recently proposed by Nevin et al. (2019,
2023). They used hydrodynamics simulations that cover a range of
merger initial conditions coupled with dust radiative transfer codes
to obtain highly realistic photometric properties. In that approach,
they build mock observations of the simulated galaxies that allow
them to create a classification of images, determining their accuracy
and precision for identifying galaxy mergers of different mass ratios
and interaction stages.

In the recent years, Integral Field Spectroscopy (IFS) applied to
large surveys has significantly improved the way of studying the
galaxy properties and their connection to the hosted AGN (e.g.,
Ibarra-Medel et al. 2016; Cano-Diaz et al. 2016; Sdanchez et al. 2018;
Cano-Dfaz et al. 2019; Gonzdlez Delgado et al. 2017; Sdnchez 2020;
Aquino-Ortiz et al. 2020; Ibarra-Medel et al. 2022). In particular,
for studies related to mergers and their connection to AGN, Jin et al.
(2021) have exploited the IFS advantages by studying the role of AGN
during galaxy interactions and how they influence the star formation
by using a sample of 1156 galaxies in pairs or mergers from the
MaNGA survey. Similarly, Steffen et al. (2023) have compiled a
sample of 391 spectroscopically confirmed galaxy pairs from the
MaNGA survey to study the volume density of AGN and of dual
AGN in galaxy pairs as a function of various projected separations.

‘We have taken advantage of (i) the spectral coverage of the MaNGA
survey for a careful identification of our AGN samples (Cortes-
Sudrez et al. 2022) and of (ii) the spatial information contained in
the SDSS r- band images of the host galaxies to estimate a series of
optical morphological predictors (Gini, Mp(, concentration, asym-
metry, clumpiness, Sérsic index, and shape asymmetry) that later are
combined and interpreted via numerical simulations using Linear
Discriminant Analysis (LDA) as described in Nevin et al. (2019).
We explore for: (i) the incidence (fraction) of major mergers in our
samples of type I and II AGN galaxies; (ii) differences in this inci-
dence between the combined type I and II AGN sample (hereafter
type I+II) and a control non-AGN sample matched in stellar mass,
morphology, color and redshift; and (iii) the level of AGN activity
as a function of stellar mass for hosts with and without evidence of
major mergers.

We also complement our analysis by carrying out a visual identi-
fication of tidal features in the type I and I AGN samples using our
post-processing to the corresponding images from the Sloan Digital
Sky Survey (SDSS, York et al. 2000; Stoughton et al. 2002) and
Dark Energy Spectroscopy Instrument Legacy Imaging (DESI im-
ages, Dey et al. 2019), up to r-band surface brightness limits of 25
and 26.7 mag arcsec™2, respectively (Vazquez-Mata et al. 2022) .
Finally, we test various local and Large-Scale (LSS) environment
indicators looking for possible differences in our samples that could
affect our results on the incidence of major mergers.

This paper is organized as follows. We describe the MaNGA data,
our AGN selection and their morphological and global physical prop-
erties in Section §§ 2. Section §§ 3 describes the analysis and meth-
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ods to infer the presence of mergers, merger stages and tidal features.
The results obtained are presented in Section §§ 4 with emphasis
on the morphological content of the identified mergers, a statistical
evaluation of the significance of the incidence of major mergers, the
implications for the observed levels of nuclear activity, the alterna-
tive role of bars, and an evaluation of the impact that the local and
LSS environment could have on our results. Section §§ 5 puts into
perspective our results, comparing with previous works and arguing
about a dominant mechanism of AGN triggering in our samples. Fi-
nally, Section §§ 6 summarizes our main conclusions. We assume a
standard Lambda-cold dark matter (ACDM) cosmology (Qps = 0.3,
QA =0.7 and Hy = 70 km s~! Mpc™!). All magnitudes are in the
AB system.

2 THE MANGA SURVEY: AGN GALAXIES AND THEIR
OPTICAL GLOBAL PROPERTIES

The MaNGA survey (SDSS-1V, Blanton et al. 2017) has recently fin-
ished their Integral Field Spectroscopic observations of galaxies in
the local universe (z < 0.15) with a wavelength coverage from 3,600
to 10,400 A at a resolution (1/8) of roughly 2000. The final DR17
(Abdurro’uf et al. 2022) includes the Data Reduction Pipeline (DRP;
Law et al. 2016, 2021; Yan et al. 2016a) data products of 10,296
data cubes for MaNGA galaxies, with 10,145 of them having good
data quality and no warning flags, yielding 10,010 unique targets
(identified via their MANGAID) with a small number of repeated
observations taken for cross-calibration purposes. The MaNGA data
analysis pipeline (MaNGA DAP) is the package that analyzes the
data produced by the MaNGA survey, however see also the imple-
mentation of the Pipe3D pipeline and of their data products (Sdnchez
et al. 2016, 2018, 2022).

The final DR17 also reports the results of programs dedicated
to AGN studies, such as the SPectroscopic IDentfication of ERosita
Sources (SPIDERS) survey designed to provide an homogeneous op-
tical spectroscopic follow-up of X-ray sources detected by eROSITA.
A series of papers summarizing the results of the AGN programs are
referred in Abdurro’uf et al. (2022). Various other AGN catalogs
were also compiled and analyzed throughout the entire MaNGA sur-
vey (e.g., Rembold et al. 2017; Sanchez et al. 2018; Wylezalek et al.
2018, 2020; Comerford et al. 2022). Comerford et al. (2020) pre-
sented the identifications of 406 AGNs out of 6261 galaxies observed
at that stage in the MaNGA DR15 sample, collecting a series of multi-
wavelength emission properties, dividing the AGNs into radio-quiet
and radio-mode AGNs, and examining their galaxy star formation
rates and stellar populations properties. More recently, Comerford
et al. (2022) explored in more detail the available IFS data for a pilot
sample of MaNGA galaxies looking for possible off-nuclear Seyfert
regions, finding significant evidence of off-nuclear AGN signatures
in their sample and showing that a more careful review of the whole
DR17 MaNGA data could reveal a more complete census of AGNs
missed by single fiber spectra.

2.1 Type I and IT AGN galaxies in MaNGA: the data

In Cortes-Sudrez et al. (2022, hereafter Paper I) we have carried out
the accurate identification of 47 type I AGN in the MaNGA DR15
survey (DR15; Aguado et al. 2019), containing at that stage 4636
galaxies. The selection method is based on the identification of the
Hea broad component (Hapc) by using a variant of the flux ratio
method (e.g., Oh et al. 2015). The higher signal-to-noise (S/N) ratio
achieved in the integrated central (3 arcsec) spectra from the MaNGA
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Figure 1. Distributions of type-I AGN (red stars), type-Il AGN (blue stars) and
non-AGN DR15 galaxies (gray dots) on the redshift vs stellar Mass diagram.
Type I and II AGN populate almost equally (~ 50%) the two branches,
corresponding to the MaNGA Primary+ and Secondary samples along the
whole redshift interval.

data, avoided the need of a host galaxy subtraction. The method was
further tested by using data from SDSS DR7, showing comparable
results to other methods that identify type I AGN in the DR7 catalogs
(e.g., Stern & Laor 2012; Oh et al. 2015; Liu et al. 2019). The
Hapc luminosity of their sample lies within the range 1038 < Ly,
<10% erg s~!, with line widths log FWHM(Hagc) ~ 3-4, covering
a range of Eddington ratio (Agqq, the ratio of the bolometric to
Eddington luminosities) from —5.15 to 0.70 in logarithmic scale,
with a few galaxies showing evidence of extended jet-like emission
in radio wavelengths. We refer the reader to Paper I for a more
detailed description and multiwavelength properties of the type I
AGN sample.

Cortes-Sudrez et al. (2022) also looked for type II AGN in the
MaNGA DRI15 sample using the results from the Pipe3D data anal-
ysis software (Sdnchez et al. 2016) adopting the criteria described in
Sanchez et al. (2018). They considered only galaxies located above
the Kewley’s lines (Kewley et al. 2001, 2006) in three independent
BPT diagrams including the lines [Omi], [N11] and [S1], and impos-
ing the additional restriction on the Ha equivalent width, EW(Ha)
> 1.5 A. While Sanchez et al. (2018) identified 98 type I and type II
AGN candidates (in the MPL-5 containing ~2700 galaxies), Cortes-
Sudrez et al. (2022) obtained a final sample of 283 AGN: 47 type I
and 236 type II (in the MPL-7 containing 4636 galaxies), which will
be considered as the main sample for the present study.

Figure 1 shows the distribution of the 47 type I AGN (red symbols),
the 236 type II AGN (blue symbols) and of a comparison sample of
non-AGN MaNGA DRI15 galaxies described below (gray symbols)
on the redshift-stellar mass, z—M,, diagram. Stellar masses have
been estimated by using a color (g — i) dependent mass-to-light
ratio in the i-band following Taylor et al. (2011) and corrected from
the contaminant AGN component as described in Appendix A. Two
separate sequences can be appreciated, corresponding to the MaNGA
Primary+ and Secondary samples. Both type I and II AGN are well
distributed between these two branches along the full redshift interval
of the MaNGA survey.

Optical Properties of type I and I AGNs 3

MaNGA-ID  g-i z M. Host Tidal LD1
Galaxy Features

(1) (2) 3) ) S) (6) ()
1-113712  1.005 0.081 10725 SABab  No  8.736
1-180204 0927 0.052 10.621 SBbe No  -6715
1-113405  1.070 0042 9773  Sa No  -4379
1-596598  1.109 0.027 10352 SABa No -
1-24002  0.607 0.093 10211 SO Yes  5.808
1-24148  1.113 0028 10.129  Sb No  -4565
1-548024  1.154 0.129 11.133  SBb No 2752
143214 0.831 0.118 10792  SOa No  5.115
1-121075 0936 0.098 10.860 Egue Yes  -0271
1-52660  1.287 0.057 10287  SOa Yes 6562
1-460812  1.195 0.067 10770  Sa No 0478
1-523004 0953 0.027 10.004 SBab No  -2308

1-235576  0.964 0.070 10.593 SABa No 0.509

1-620993  0.856 0.030 10.254  SBbc No -4.647
1-418023  0.937 0.024 9.348 SO No -7.842
1-256832  1.257 0.107 11.316  SOa Yes 2.114
1-593159  1.100 0.045 10.773  SBa No -0.161
1-210017  1.116 0.043 10.730  SBb Yes 3.441
1-90242 0.360 0.030 9.546 E No -7.916
1-90231 0911 0.074 10.860 Sc No -
1-594493  1.174 0.031 11.215  Eg4e Yes -2.451
1-95585 1.125 0.063 11.198  SBc No 2.371
1-550901  0.962 0.062 10.505  SBa No 4276
1-71974 0.495 0.033  9.985 SBc No 6.417
1-604860  1.108 0.052 11.002 E No -1.504
1-44303 0.929 0.050 10.294  SBb Yes -
1-574519  1.030 0.049 10.143 Sa Yes -3.849
1-163966  0.775 0.027 10.603  SBa No -0.809
1-94604 0.977 0.049 10.190 SO No -3.938

1-423024 1.077 0.062 10.488  SBab No -6.251

1-174631 0985 0.037 9.758 Sa No -1.853
1-149561  0.853 0.026 9.723 SBa No -5.503
1-614567  0.939 0.021  9.599 SO Yes 1.922
1-210186  0.977 0.060 10.447  SBa No -9.175
1-295542  0.694 0.050 10.036  Eg4c Yes -2.430
1-71872 1.130  0.041 11.416  Eg4¢ Yes -3.672
1-71987 0.838 0.040 10.539 Sa Yes 1.784
1-37863 0.863 0.107 10.558 SOa Yes 3.128
1-37385 1.087 0.045 10.740 SBab No 2.297
1-37336 1.123  0.084 10.859 Sab Yes -3.856
1-37633 1.223  0.031 10.255 SO No -1.610
1-24660 0.946 0.082 10.794  SBb No -5.629

1-574506  1.114 0.054
1-574504  0.814 0.041

10.430  SBOa No -3.351
10.663  SBab No 2.798

1-298111  0.561 0.117 10.690  SBb Yes -
1-385623  0.632 0.051 10.035 S0a No -5.875
1-523211 1.088 0.027 9.993 SO No -1.551

Table 1. Main properties of 47 galaxies with type I active nuclei according
to our selection criteria (Cortes-Sudrez et al. 2022). Column (2) shows the
g-band and i-band magnitudes from the NSA Sloan Atlas, corrected for the
contaminant flux of a nuclear source after our Galfit 2D analysis (see Ap-
pendix A). Column (3) the redshift obtained from NSA. Column (4) stellar
masses from NSA catalog derived from Sersic fluxes. Column (5) the mor-
phological Host Galaxy classification from Vazquez-Mata et al. (2022) VAC.
Column (6) tidal features detected in our image post-processing (see §§ 3.2).
Column (7) the Linear Discriminant Parameters to classify the galaxy as a
major merger (see §§ 3.1).
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MaNGA-ID  g-i z M. Host Tidal LD1
Galaxy Features

(h @ “) ®) (6) @
12-84677  1.164 0.075 10941 SABOa  Yes 2919
1-113651 1169 0.071 10.546 SABab No -7.643
1-547210  1.634 0.117 11519  Sa No 0.978
1-547402  1.276  0.039  9.790 Sb No -24.579
1-177493 1276 0.108 10989  SBO Yes -1.149
1-177528  1.051 0.030 10.052 SABO No -6.959
1-180629  1.161 0.104 11.160  SBbc No -7.832
1-180537 1333 0.120 11352 SBbc No -
1-25554 1032 0.027 10282 SBa No -4.221

10.556  SABbc No -

1-595093  1.314 0.030

Table 2. Similar to table 1 Main properties of type II AGN selected according
to our selection criteria. The complete data will be available in the online
version.

Tables 1 and 2 present some global optical properties for the type
I and type II AGN samples, respectively. Column (1) shows the
MaNGA ID, column (2) the (g —i) color K- and extinction-corrected
from NSA, column (3) the redshift coming from NSA, column (4)
the stellar mass after adopting corrections from the contaminant
central source fluxes (see in Appendix A), column (5) the host galaxy
morphological type from the MaNGA Visual Morphologies VAC
DR17!, column (6) a binary (Yes/No) identification of tidal features
on the SDSS images (see §§ 3.2), and column (7) the resulting LD1
parameter value after applying the Linear Discriminant Analysis
(LDA) to our image predictors following Nevin et al. (2019) (see §§
3.1).

Along the present paper various control samples were compiled
and used for different purposes. A first control sample contains the
full MaNGA DR15 sample, except for all identified type I and II
AGN, useful to compare (i) the global physical properties of our AGN
(§§ 2.2), and (ii) to test for possible effects of the local and Large-
Scale environment in §§ 4. A second control sample was compiled
by randomly selecting non-AGN galaxies per bin in stellar mass,
color and redshift to match as much as possible the distributions of
our type (I+II) AGN sample, to compare the frequency of bars. A
third control sample, similarly matched in stellar mass and redshift,
was compiled to compare the incidence of tidal features. Finally a
control sample compiled by matching the morphological type, stellar
mass, color, and redshift distributions of the AGN sample to test the
significance of the frequency of major mergers identified with the
LDA method in §§ 4.4. All the physical properties of our control
samples were estimated and corrected in a similar way as those in
the AGN samples.

2.2 Morphological Type, Stellar Mass and Color

MaNGA galaxies were selected such that a roughly flat distribution
in log M; was imposed, independent of morphology and color (Wake
et al. 2017). This selection criterion does not guarantee a represen-
tative volume-complete sample either in M., color or morphology.
Therefore, for some global quantities shown in the present work, we

1 https://www.sdss.org/dr18/data_access/
value-added-catalogs/?vac_id=80
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Figure 2. Morphological type (upper panels), stellar mass (middle panels) and
(g — i) color distributions (lower panels) for non-AGN (blue and green solid
lines), combined type I+II AGN (purple and red solid lines), the individual
Type I (purple and red solid bars) and II AGN (pink and yellow solid bars).
The upper sub-panel in each block corresponds to the observed quantities
while the lower sub-panels stand for volume-corrected quantities (VC). On
top of each panel a boxplot diagram shows the minimum, first quartile (Q1),
median, third quartile (Q3), maximum and outliers of each distribution for
non-AGN and type I and II AGN samples.



adopt volume completeness correction factors fi,, = frn (M, g—r, z),
that are applied to each galaxy in our AGN and control samples in
order to recover representative quantities in the local volume. The
details and methodology behind these corrections will be presented
in Calette et al. (in prep). (see also Rodriguez-Puebla et al. 2020;
Viazquez-Mata et al. 2022).

The morphological VC distributions of type I and II AGN are
composed of SO-Sc galaxies, with a dominance of SO-Sb types. In
both AGN samples we find only a small fraction of elliptical galaxies
(11% and 12%, in type I and II, respectively) and no host galaxies
with morphological types later than Sc. The overall distribution of our
type (I+1I) AGN sample shows a median Ttype = 1 corresponding
to Sa types, compared to a median Ttype = 2 corresponding to Sab
types for non-AGN hosts. This is consistent with results in other low-
redshift AGN samples showing that they are preferentially hosted
by early-type disk galaxies (Ho et al. 1997; Kauffmann et al. 2003;
Bruce et al. 2016; Sanchez et al. 2018; Kim et al. 2017, 2021).

Before volume-completeness corrections, the stellar mass distribu-
tion of the non-AGN sample is nearly flat, reflecting the M; selection
criterion applied in the MaNGA survey and the peculiar selection of
galaxies in the Color-Enhanced sample. Notice that the correspond-
ing volume-corrected (VC) distributions are (i) trustworthy for galax-
ies with log(M../Mg) > 8.8, and that (ii) these corrections change the
mass and color distributions of the non-AGN sample and also (but
to a lesser degree) those from the AGN samples to follow the local
Stellar Mass Function (SMF) and slightly increasing the fraction of
bluer galaxies, which typically are of lower masses (see Table 3).

Type (I+II) AGNs are hosted in galaxies with median VC stellar
masses log(M«/Mg) = 10.04 and 10.21 respectively, compared to
log(M./Mg) = 9.62 for non-AGN. The (g — i) color, an approximate
tracer of the recent (< 1 Gyr) mean SFR history shows median VC
(g —17) = 0.95 and 1.06 for type I and type II AGNSs, respectively,
while that of non-AGN hosts is (g —i) = 0.81. These differences, more
noticeable in the volume-corrected distributions, show that galaxies
hosting type (I+II) AGN tend to be more massive and redder than
those in the non-AGN control sample, although with large overlaps
in the distributions. A Kolgomorov-Smirnov test shows that the mass
and color distributions of type (I+II) AGN and non-AGN galaxies are
different at the significance level p = 5x10—-16, while a T-test shows
that the mean color and stellar mass in the AGN sample are greater
than those in the control sample with a similarly high significance
level. In Sect. 5 we discuss some implications of these differences.

3 IDENTIFICATION OF MAJOR MERGERS, MERGER
STAGES AND TIDAL FEATURES

3.1 Major mergers identification

Several works in the literature have proposed methods to identify
signatures of mergers in galaxies. Among them we mention those
using non-parametric image predictors such as the Gini — My or
the CAS (Concentration-Asymmetry-Clumpiness) (Lotz et al. 2004;
Conselice 2003). Although very useful, their prediction ability is
limited by different merger initial conditions, such as mass ratio, gas
fraction, merger stage and the merger observability timescale (e.g.,
Lotz et al. 2008, 2011). Recently, Nevin et al. (2019) proposed a
merger identification scheme that simultaneously uses several im-
age predictors like Gini, Mpg, Concentration (C), Asymmetry (A),
Clumpiness (S), Sérsic index (n), and Shape Asymmetry (Ag) ex-
ploiting their individual prediction ability and combining them to
generate a more robust classification using Linear Discriminant Anal-
ysis (LDA). They trained separate minor merger (mass ratio of the
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galaxies 1:5 and 1:10) and major merger (mass ratio of the galaxies
1:2 and 1:3) classifiers using a suite of mock images from detailed
hydrodynamic simulations of merging galaxies, including AGN. By
combining the coefficient values of the different predictors, they are
able to accurately identify merging galaxies over a range of mass ra-
tios, gas fractions, viewing angles, and merger stages. In the present
work, the LDA method of Nevin et al. (2019) will be used to identify
only major mergers.

The simulated images in Nevin et al. (2019) were SDSS-ized intro-
ducing the SDSS noise and background characteristics and convolv-
ing to the seeing limit of the SDSS survey to gain more direct appli-
cability of their merger classification scheme to the complete SDSS
image survey. Thus, for consistency the image predictors for our AGN
and non-AGN control samples were estimated from the r-band SDSS
images using a software from Nevin et al. (2023) that includes the
Python package statmorph (Rodriguez-Gomez et al. 2019), with var-
ious modifications, to prepare the images (background-subtraction,
masking and segmentation) prior to compute the source properties
following the procedures described in Abraham et al. (2003); Con-
selice et al. (2000); Conselice (2003); Lotz et al. (2004, 2008); Pawlik
et al. (2016); Sérsic (1963).

Nevin et al. (2019) optimized the applicability of the LDA method
in terms of the SDSS image properties, finding it more appropriate
for images with a minimum S/N ratio ~ 2.5 per pixel on the r-band,
corresponding to features with surface brightness ~ 25 mag arcsec™2,
objects brighter than 17 mag and within the redshift z < 0.5 range.
Except for very few cases, all the r-band SDSS images corresponding
to our AGN and control samples, satisfy those requirements for its
robust application (see also Appendix B).

Figure 3 illustrates some procedures behind the estimate of the
image predictors and the application of the LDA method. The left
panel shows an r-band image in false-color from which the corre-
sponding segmentation map is built (right hand panel). The galaxy
morphology tool statmorph (Rodriguez-Gomez et al. 2019) and the
photutils package were used to define the segmentation map us-
ing a 1.5¢ threshold above the background. The insets emphasize the
most influential terms in the LDA classification; namely, the Linear
Discriminant Parameter (LD1), the major merger probability (pmerg)
and the Cumulative Distribution Function (CDF) value, which com-
pares the pmerg value of each individual galaxy to that of all galaxies
in SDSS. The inset on the segmentation map show the values of the
corresponding non-parametric morphological predictors that were
combined and that drive the major merger classification. Tables B1
and B2 in Appendix B report the results of the image predictors
estimates from the SDSS r -band images for our type I and IT AGN
samples.2.

Once the image predictors were estimated for our AGN and con-
trol samples, the next step is to apply the LDA method to optimize
the major merger classification. According to Nevin et al. (2019), the
decision boundary value of the LD1 parameter for the major merger
combined runs is 1.16, thus all galaxies with LD1 > 1.16 will be
classified as major mergers. Alternatively, in terms of merging prob-
ability (pmerg), all galaxies having pmerg > 0.76 will be considered
as major mergers (See Tables 1 and 2, Column (7)). As previously
mentioned, in the present work, we will consider the classifiers from
the combined major merger simulations, and thus the classification
reported here is related only to major mergers.

2 The corresponding Table for the full non-AGN control sample will be
presented by (Vazquez-Mata et al. 2023 in prep) as an update to the MaNGA
morphological VAC
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Ql Q2 Q3 IQR
non-AGN  typel typell non-AGN typel typell non-AGN typel typell non-AGN typel typell

T Type -1 -0.5 -1 2 1 1 4 2 3 5 2.5 4

T Type (VC) 0 -1 -1 3 1 1 5 2 3 5 3 4
log(M..) 9.42 10.14 10.25 10.07 1051  10.66 10.72 10.77  10.93 1.30 0.64 0.69
log(M.,) (VC) 9.21 9.72 9.88 9.62 10.04  10.21 10.06 1035 10.50 0.85 0.63 0.62
g-i 0.67 0.86 1.03 0.96 0.98 1.15 1.17 1.11 1.24 0.50 0.25 0.21
g-i (VO) 0.62 0.86 0.95 0.81 0.95 1.06 1.02 1.09 1.18 0.40 0.23 0.24

Table 3. Quartil values for the boxplots shown in Figure 2. VC stands for volume-corrected distributions. The bold values are the Q2-median.
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Figure 3. Diagnostic images (left panels) and segmentation maps (right panels) for a selection of galaxies classified with high probabilities of being major
mergers. The diagnostic diagrams include the LD1 value and corresponding pmerg and CDF value for each individual galaxy in the inset box in the left top as
well as the leading coefficients and corresponding predictors in the bottom left inset box. Finally, the predictor values are provided in the upper right inset panel.
We also include the MaNGA ID (in purple) for each galaxy. Most of these galaxies exhibit disturbed features such as shells (upper left) or companion galaxies
(lower right) which can be seen in the segmentation maps. These features contribute to high shape asymmetry values, which lead to large LD1 values.

3.1.1 Major Merger Stages

There is compelling evidence showing that merger-induced AGN
activity is more important at more advanced stages of the merger
process (Ellison et al. 2013; Van Wassenhove et al. 2012; Bickley
etal. 2023). High-resolution hydrodynamical simulations predict that
AGN activity generally increases with more advanced merger-stages
but particularly as a pair coalesces into a post-merger stage (Van
Wassenhove et al. 2012; Capelo et al. 2017). More recently, Byrne-
Mamahit et al. (2023) investigated the accretion rates of SMBHSs in
post-merger galaxies drawn from the IllustrisTNG simulation finding
accretionrates ~ 1.7 times higher than in control samples, also finding
that the presence of simultaneous enhancements in either the star
formation and SMBH accretion rates depends on both the mass ratio
of the merger and on the gas mass of the post-merger galaxy.

MNRAS 000, 1-21 (2015)

Although the LDA method was originally designed for the en-
tire duration of the merger process (from early to post-coalescence
stages), more recently Nevin et al. (2023), following previous theo-
retical and observational work, has further refined the LDA classi-
fication into different stages to gain insight on the time-dependent
evolutionary processes in mergers. That classification method is able
to assign each galaxy a probability of being in a merging stage.
They divided their classification into pre and post-coalescence stages
to match the methodology of cosmological merger identification
schemes (e.g., Hani et al. 2020; Bickley et al. 2021) and further
divided the pre-coalescence classification into early and late stages
to roughly match the stages in Moreno et al. (2015) and Pan et al.
(2019) of first pericentric passage and apocenter (early) and final
approach (late). They also implemented a sliding timescale for the



definition of the post-coalescence stage, using a time cutoff of 0.5
Gyr after colaescence and then additionally implementing a time
cutoff of 1 Gyr, following Bickley et al. (2021) who found that the
morphology of Illustris TNG galaxies is disturbed for up to 2.5 Gyr
following a merger.

3.2 Tidal features

Observations as well as numerical simulations have shown how bary-
onic matter can trace merging events through the formation of dis-
cernible tidal features (van Dokkum 2005; Tal et al. 2009; Kaviraj
2010; Sheen et al. 2012; Kim & Im 2013; Hong et al. 2015; Mancillas
etal. 2019). We present the results of a visual identification of bright
tidal features in our AGN and control samples by using our r-band
image post-processing from the SDSS and DESI surveys. Although
our search is not detailed and far from complete (for related results,
see Vdzquez-Mata et al. 2022), this tidal census can be very useful
to understand the morphological nature of the major mergers identi-
fied with the Linear Discriminant Analysis (LDA) method and their
relation to other galaxy properties.

In Vazquez-Mata et al. (2022) both the r-band SDSS and DESI
images of our AGN and control samples were post-processed by pre-
serving their native pixel scales of 0.396 ”/pix and 0.262”/pix, with
a typical image quality FWHM (arcsec) = 1.4 and 1.3 respectively.
Since both surveys also provide depth maps for each stacked image
in each band, we have estimated the r-band 5o depths at the out-
skirts of each AGN host, finding average surface brightness limits
~ 25 and 26.7 mag arcsec™2 respectively. The residual images of
the post-processing catalogue from the DESI Legacy Survey were
also retrieved and included in our identification mosaics, providing
valuable information of morphological features in the inner and outer
regions of galaxies. For more details on the residual images, and on
The Tractor package see Dey et al. (2019).

Figure 4 summarizes the results of our image post-processing in
the form of mosaics for a few examples of type I AGN hosts. From left
to right; the gri SDSS composite image, the grz DESI composite
image, the PSF-convolved residual DESI image (after subtracting
the best 2D surface brightness model), the DESI filtered-enhanced
r—band image and the residual r-band image (after subtracting our
best Galfit 2D surface brightness model). Similar mosaics for type II
AGN hosts are shown in Figure 5. Notice the variety of morphological
types associated to our AGN samples.

4 RESULTS

4.1 Major mergers and merger stages with the LDA method

The numerical values of the image predictor parameters (Sect. 3.1)
for our AGN samples, are reported in Tables B1 and B2. The resulting
LD1 major merger classifier parameters are presented in Column (7)
of Tables 1 and 2. For type I AGN, the LDA method identified 15
major mergers (LD1 > 1.16) out of 43 AGN hosts (35% =+ 7%)
with good quality data (m, < 17 and S/N > 2.5), from which 13
belong to SO-Sb morphological types and two to Sc type. Neither of
the six elliptical galaxies in this sample were identified as a major
merger. For type II AGN, 55 major mergers were identified out of
214 hosts (26% + 3%) with good quality data, from which 43 belong
to SO-Sb types and 5 to Sbe type. Error estimates correspond to the
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Figure 4. SDSS, DESI Legacy Post-processed Images and Galfit Residuals
for the Major Merger Candidates. From left to Right; SDSS gri image, DESI
grz image, DESI residual after subtracting a set of parametric light profiles,
the DESI filter-enhanced r-band image and the residual r-band image after
subtracting a 2D bulge/disk/bar/nuclear source. The presence of shells are
evidenced in these images.
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Figure 5. Same as figure 4 but for type II AGN hosts.
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standard deviation as computed from binomial statistics 3 This time,
7 elliptical galaxies were identified as major mergers. Our results
show a dominant fraction of early type disks (< Sb types) among
the identified mergers, a result expected from the abundance of early
type disk galaxies among our AGN samples (see Section 2.2). Notice
however, that other observational works using different identification
schemes like the visual identification of pairs of merging galaxies
from the Galaxy Zoo project (e.g., Darg et al. 2010), also show a
prevalence of early-type spirals over elliptical galaxies, similar to our
results. Although the LDA method was trained mostly upon disk-
dominated galaxies, a recent analysis of its performance by Nevin
etal. (2023) shows its robustness in identifying mergers across a wide
range of morphologies, stellar masses, and redshifts. Therefore, a bias
related to the morphological content of the identified mergers is not
expected.

We next proceed to identify the merger stages adopting the hier-
archical method presented in Nevin et al. (2023). To that purpose
we compared the pmerg (50th percentile) probability of being in a
merging stage (pre-coalescence or post-coalescence), choosing the
higher pmerg value. Since the 16th and 84th percent values associated
to each pmerg Were also reported, an interquartil (84th - 16th) dif-
ference is used as a gross confidence interval to distinguish between
pre-coalescence and post-coalescence merger stages.

For type I AGN, the hierarchical method finds 66% + 5% in the
post-coalescence stage and 20% =+ 6% in the pre-coalescence stage
with 13% of unclassified cases. For type II AGN, the method finds
46% =+ 4% in post-coalescence stage and 24% + 5% in the pre-
coalescence stage, this time with 29% of unclassified cases. The
results for the combined type (I+II) AGN sample are 51% =+ 5% in
the post-coalescence stage and 23% =+ 6% in the pre-coalescence
stage, with 26% of unclassified cases. The unclassified cases refer to
those having an outlier predictor flag in their photometric properties,
meaning that the predictor values are outside of the predictor values
of the simulated training set. Some of them have also low S/N flags.
Thus they are not included in the classification.

If the interquartile difference is adopted as a confidence interval
around each pperg value, then we can cleanly separate merger stages
only for about half of the mergers; 13% in pre-coalescence and 26% in
post-coalescence for the combined type (I+1I) AGN sample, with the
other half being not-distinguishable within such broad interquartil
difference. In any case, the hierarchical method indicates approxi-
mately a factor of 2 prevalence of post-coalescence merger stages
over pre-coalescence stages among the major mergers identified with
the LDA method in our AGN samples.

For each predicted merger, we further used our image mosaics in
combination with the DESI Legacy Survey Sky Browser to carry out
and independent visual classification of the merger stages. We looked
for galaxies within 1:2 and 1:3 the size of each target inspecting a
wide field of view around each target, retrieving information on their
radial velocities to confirm a physical association within 600 km
s~!. We named a first category as separated or pre-merger stage,
referring to systems having separations grater than two apparent
diameters of the major merger target. A second category was named
as advanced/post-merger stage, referring to galaxies well within one
diameter of the major merger target, galaxy cores not settled yet
sharing a common diffuse light envelope, and galaxies already settled
with the appearance of a single galaxy showing evidence of tidal
features.

3 o = \npq, where n is the total sample, p the probability of success and

g=1-p.
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Type I and IT AGN Hosts with Tidal Features

type I AGN
Images Early Early Disk Late Disk Total
r -band (E) (SO-Sb) (Sbe-Sc) (out of 47)
SDSS 3 11 - 14 (30+7)%
DESI 4 12 - 16 (34+7)%
type I AGN
Images Early Early Disk Late Disk Total
(E) (SO-Sb) (Sbe-Sc) (out of 236)
SDSS 11 60 2 73 (31£3)%
DESI 16 65 2 83 (35+3)%

Table 4. The fraction of tidal features in type I and type II AGN samples and
their morphological content.

Our visual identification yields 60% =+ 5% in post-coalescence
stage and 40% =+ 5% in pre-coalescence stage for type | AGN mergers.
For type II AGN mergers, 68% + 5% are in post-coalescence stage
and 32% + 5% in pre-coalescence stage. The results for the combined
type (I+1I) AGN sample are 65% =+ 5% in post-coalescence stage and
35% + 5% in pre-coalescence stage. As with the hierarchical method,
this analysis shows a higher incidence of post-coalescence over pre-
coalescence merger stages among our major mergers.

A comparison of these results indicates that (i) there is no overlap
of the percentages (within the quoted uncertainties) predicted by the
LDA and visual methods. However, they are in qualitative agreement,
both finding a higher number of post-mergers over pre-mergers. (ii)
For type I AGN mergers, these percentages are not far from one an-
other. For type II AGN mergers, the higher incidence of unclassified
cases makes the comparison more difficult. However, notice that (iii)
the fraction of (pre + post coalescence) coincidences between the
LDA and visual methods is relatively high, reaching 66% in type
I AGN and 57% in type II AGN, with 59% for the combined type
(I+II) AGN sample.

4.2 Tidal features

For type I AGN, we find visual evidence of bright tidal features in
the SDSS images in 14 out of 47 host galaxies (30% =+ 7%). For
type IT AGN, such evidence is found in 73 out of 236 host galaxies
(31% =+ 3%). In addition, when using the deeper images from the
DESI survey, we find tidal features in 16 out of 47 host galaxies
(34% =+ 7%) in type I AGN, while for type IT AGN, these are found
in 83 out of 236 host galaxies (35% =+ 3%). The occurrence of tidal
features and the morphological content of their corresponding host
galaxies are summarized in Table 4. Given that the LDA method was
optimized upon the SDSS image properties, for consistency we report
in Column (6) of Tables 1 and 2 a binary (Yes/No) flag indicating
a (positive/negative) detection of tidal features in type I and type II
AGN hosts after inspecting the SDSS images.

Our results using the SDSS images indicate an almost factor of
two higher incidence of tidal features in the combined type (I+II)
AGN sample when compared to 16% = 0.7% found for galaxies in
a non-AGN control sample matched in stellar mass and redshift (see
also Vazquez-Mata et al. 2022), that increases to a factor slighly
higher than two when using the DESI images.

It is worth mentioning that while most of the apparent tidal fea-



tures in the SDSS images were confirmed with the DESI images,
some were not, finding instead, that they are part of other structural
components (outer arms or rings). Other subtle features were also
identified in the deeper DESI images yielding thus a slightly higher
fraction of tidal features than in the SDSS images.

Nevin et al. (2019) assessed the accuracy of the LDA method
finding that the SDSS-based results show a higher false negative rate
than false positive rate, meaning it is more likely to miss mergers than
missclassify non-merging galaxies as mergers. Since we lack a more
detailed analysis of the performance of the LDA method trained on
DESI images, we cannot say for sure, but we suspect that the LDA
method trained on the deeper DESI images would have a lower false
negative rate. In particular, it might be more sensitive to mergers with
faint tidal tails and/or higher redshift mergers (though this is beyond
the scope of this work).

4.3 LDA major mergers versus tidal features

As described in §§ 3.1, the LDA method was not trained on the basis
of a visual identification of tidal features, so we expect that major
mergers selected with the LDA method do not necessarily capture
the evidence on the wide variety of tidal features found. A cross-
match of Tables 1 and 2 confirms that not all galaxies qualifying
as major mergers with the LDA method (LD1 > 1.16) show tidal
features, nor all galaxies with tidal features are identified as major
mergers with the LDA method. For type I AGN, on one side, the LDA
method identifies 15 major mergers out of 43 hosts (35% + 7%) with
good quality data. On the other side, 14 out of 47 hosts (30% =+
7%) show evidence of tidal features. In this case, more than half
of the major mergers show tidal features (9 coincidences), all nine
belonging to SO-Sb types. Among the 6 ellipticals in this sample, 3
show evidence of tidal features, but none of them was identified as
a major merger with the LDA method. Similarly, for type II AGN,
the LDA method identifies 55 out of 214 hosts (26% = 3%) with
good quality data while, on the other side, 73 out of 236 hosts (31%
+ 3%) show evidence of tidal features. Again, more than half of the
major mergers show tidal features (33 coincidences), 29 belonging
to SO-Sb types, 1 to Sbc type, and 3 Elliptical galaxies.

Furthermore, the configuration of the tidal features on the SDSS
images could also play an important role in the identification of
major mergers with the LDA method. If tidal features are present
but appear as symmetric structures or do not satisfy the LDA image
S/N requirements, then they may not be captured in the segmentation
maps and thus will not be classified as a major merger. Therefore, it
is expected, and confirmed by our results, that the galaxies classified
as major mergers are not necessarily coincident with those showing
tidal features or viceversa.

Among major mergers identified with the LDA method, showing at
the same time evidence of tidal features, we also noticed a prevalence
of early-type disks over ellipticals. This is also expected given the
clear dominance of early-type disks among our mergers.

4.4 Statistical significance of the LDA results

To test the significance of the identification of major mergers in
our AGN samples, we compiled a control sample of MaNGA DR15
non-AGN galaxies by matching the morphological type, color, stellar
mass and redshift distributions of our type (I+II) AGN sample. The
MaNGA DR15 sample is large enough (> 4500 galaxies) to permit
the compilation of a control sample with ~ 20 non-AGN control
galaxies per matched bin.
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Figure 6. Cummulative LD1 parameter distributions for non-AGN (red) and
AGN (blue) pmerg mass. AGN sample is subdivided by type I (cyan) and type
II (purple). The top panel shown the boxplots of the LD1 distributions.

The SDSS images of galaxies in the control samples were pro-
cessed in a similar way as those in our AGN samples in order to
estimate the corresponding image predictors and further apply the
LDA method.* We find that the relative fraction of major mergers
(LD1 > 1.16) in the non-AGN control sample is 22% + 0.8%, com-
pared to 35% =+ 7%, 26%=+ 3%, and 29% =+ 3% for the AGN type I,
type II, and combined type (I+II) samples, respectively. The above
fractions suggests a higher major merger incidence in our combined
AGN sample than in non-AGN galaxies. However, it is important to
assess the statistical significance of these results.

4 The image predictor values for the galaxies in the control samples will be
published as part of an update of the MaNGA morphological VAC (Vizquez-
Mata et al. 2023, in prep).
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Ql Q@ Q3 IQR

AGNI+II  -4.13  -1.83 123 537
non-AGN  -5.13  -238 0.54 5.67
AGN 1 -4.16  -155 233 649
AGNII -413  -185 116 529

Table 5. Quartil values for the boxplots shown in Figure 6.

sample KS-test T-test
p-value  p-value
non-AGN vs AGN I+II 0.01 0.0
non-AGN vs AGN I 0.16 0.11
non-AGN vs AGN II 0.01 0.01
AGN I vs AGN II 0.21 0.75

Table 6. KS- and T-test values for the boxplots shown in Figure 6.

The upper panel of Figure 6 shows the resulting LD1 frequency
distributions for the individual type I, type II and combined (type
I+II) AGN host samples, and the control non-AGN sample. The
corresponding cumulative distributions are also shown in the middle
panel, while a relative comparison between type I and type II AGN
hosts is attempted in the lower panel. The solid black line along the
three panels is the LD1 threshold value for major merger candidates.
On top of Figure 6, a set of boxplot diagrams are displayed to visualize
the LD1 distribution for each sample. All values inside the whiskers
belong to the LD1 distribution for each sample. The ones outside
are considered outliers (grey diamonds). Only the ones with values
greater than their respective Uy, will be considered since they are
major merger candidates.

To compare the distributions we use the boxplots diagrams, a stu-
dent T-test looking for differences in the mean, and the Kolmogorov-
Smirnov (K-S) test. Table 5 shows the values of the different per-
centiles of the LD1 distributions and Table 6 reports the results of
the K-S test after comparing the cumulative distributions and of the
Student T-test for the significance of the mean.

The boxplots of the combined type (I+1I) AGN and non-AGN
samples show similar grouping or tightness around the corresponding
median, but with a slightly more asymmetric distribution towards
positive values for the combined type (I+II) AGN sample. This is
reinforced by the Q3 value since it is greater than the limit value
(1.16) for the identification of major mergers for the combined type
(I+IT) AGN sample, and smaller than that limit for the control sample.
Both the K-S and Student T-tests indicate that the cumulative LD1
distribution of the type (I+II) AGN sample is significantly different
than that of the control sample with a mean that is slightly higher
but also significant, meaning that the combined type (I+II) AGN
sample shows a moderate higher (roughly of 30%) incidence of
major mergers.

If a comparison between type I and II AGN samples is attempted,
the corresponding boxplots show that they have similar limits but
different grouping or tightness around each median. The Q3 values
also hint that the fraction of major merger candidates (LD1 > 1.16)
is greater for type I AGN compared to type Il AGN. However, in this
case the K-S and Student T-tests suggest non-significant differences,
probably reflecting that more significant numbers in the type I AGN
sample, are required for a robust comparison.
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4.5 Implications for the level of Nuclear Activity

Mergers could leave an imprint on the host galaxies by influencing the
triggering of past and recent nuclear activity. Some studies support
the predictions that major merging may explain the enhancement
of SF activity (e.g., Ellison et al. 2008; Jogee et al. 2009; Patton
et al. 2011; Scudder et al. 2012; Barrera-Ballesteros et al. 2015;
Cortijo-Ferrero et al. 2017a,b,c; Thorp 2019; Pan et al. 2019), and
the elevation of AGN activity (e.g., Ellison et al. 2011; Treister et al.
2012; Satyapal et al. 2014; Weston et al. 2017; Hewlett et al. 2017).

Under that scenario, we can test the expectation that SMBH in
mergers could accrete material at higher rates than those found in
our non-merger AGN counterparts. [O111] luminosity (L o), avail-
able from our spectroscopic analysis to the MaNGA AGN samples
(Cortés-Sudrez et al. in preparation), can be used as a measure of the
level of SMBH accretion (e.g., Heckman & Best 2014). [Omi] lumi-
nosities were corrected for reddening using the reddening curve from
Calzetti et al. (2000), assuming Ry = 3.1 and case-B recombination,
Ha/Hp=2.86. Figure 7 shows the logL[op1}-log M diagram for type
I AGN (upper left panel) and type II AGN (lower left panel), high-
lighting in each case the identified AGN merger candidates (red) and
non-merger AGN (blue) in this work. Additional symbols (red pluses
for pre-mergers, and magenta crosses for post-mergers) emphasize
the results of the merger stage classification from Nevin et al. (2023).
The vertical and horizontal dashed lines in each panel show the repre-
sentative median logM, and logL oy} values for non-mergers AGN
(blue) and merger AGN (red).

The left panels in Figure 7 show an apparent trend in type I
and II AGN of increasing logL oy values as the stellar mass in-
creases. Mergers in AGN also appear more massive (median logM..,
red dashed vertical line) and more luminous (median logL o),
red dashed horizontal line) than their corresponding non-mergers
counterparts (median horizontal and vertical blue dashed lines) with
higher differences shown by type I AGN (upper panel) than type II
AGN (lower panel).

The right-hand panels of Figure 7 show the L[op) enhancement
(AlogL[oq11)) defined as the mean of merger AGN (log<L{oq11)>m)
compared with the mean of non-merger AGN (log<L{op}>n) in a
given mass bin,

AlogLom] =1log < Liom] > m —log <Ljonr > n )]

The horizontal error bars represent the size of the stellar mass
bins (A LogM.= 0.5), while the vertical error bars represent the
interquartile difference (84% - 16%) around the median, after the
Lo statistics in a mass bin.

Despite the large error bars, type I AGN (lower right-hand panel)
mergers could reach a maximum enhancement of 0.4 dex (2.5x)
compared to non-mergers, while type I AGN mergers (upper right-
hand panel) could reach a maximum about 0.9 dex (~ 8x) compared
to non-merger AGN. These results are consistent with those by El-
lison et al. (2013) reporting that close pairs and post-mergers show
[Om] luminosities enhancements ~ 3x and 8x higher than their cor-
responding control samples, respectively. However, notice that other
works like Jin et al. (2021) and Steffen et al. (2023) using pairs from
the MaNGA survey find that the [O111] luminosity of AGN in paired
galaxies is rather consistent with the AGN control galaxies (matching
in mass and redshift).

The left panel of Figure 7 also highlights the loci of the identified
merger stages; pre-mergers (magenta plus symbols) and post-mergers
(green crosses) in the type I AGN (upper panel) and type II AGN
(lower panel) samples.
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Figure 7. Left-hand panels: The log(M./Mo) - logL|ony) diagram for type T AGN (upper left panel) and type I AGN (lower left panel). Mergers in AGN
(red symbols) as well as non-mergers in AGN (blue symbols) are highlighted along with their corresponding merger pre-coalescence (red crosses) and post-
coalescence (green crosses) stage when available. The horizontal and vertical dashed lines represent the median values of log(M./Me) and of LogL[onr) for
mergers (red) and non-mergers (blue). The right-hand panels show the Loy enhancement, (A logLomj = < Ljom] >m - < L{om] >n) shown by the mean
of merger AGN compared to the mean of non-merger AGN, in a given 0.5 dex wide stellar mass bin. The horizontal bars represent the bin size and the vertical

bars represent the interquartil difference around the median.

At this point it is important to evaluate the impact of the accuracy
of the identification of major mergers in our results. If an impor-
tant fraction of false mergers were included in our AGN samples,
their predicted effect would be to lessen the average enhancement
in [Omui] luminosity in mergers when compared with non-mergers.
Nevin et al. (2019) have tested the contamination of non-mergers
in the major merger sample using their simulations finding that it is
low. Specifically, the precision, which quantifies the number of true
positives relative to all positives (true and false) is of the order 96%.

4.6 Bars and Nuclear Activity

Our AGN samples show relatively lower levels of AGN activity. The
median Loy in our type II AGN is 104074 erg 5™, whereas for
our type I AGN, L{ony) = 104137 erg =1, overlapping in part but
also even lower than the levels in other samples of AGNs in the local
universe (Ohetal. 2015; Liu et al. 2019). If L) = CXL o1}, Where
C = 142 for AGNs with log(L[op/erg s™1) = 40-42 (Lamastra et al.
2009), then Lig ~ 104290 and 1043-52 erg s~!, respectively. If we
further consider representative median values M, for our type I and
II AGN samples from the volume-corrected mass distributions in §§
2.2 and estimate median SMBH masses through the M,.—Mpy rela-
tion (e.g., Reines & Volonteri 2015), then our AGN samples reach
Eddington ratios ~ 0.005 and ~ 0.030, respectively. These modest
levels of AGN activity could also be sustained by internal sources of
fueling (Ho 2009) or mediated by secular processes without exter-
nal gas supply through dynamical interactions or mergers being the
primary mechanism.

We look for evidence of a possible secular scenario that could
explain the observed levels of AGN activity in our samples. To that
purpose we use the information on the incidence of bars coming
from a detailed visual morphological classification of the MaNGA
sample (Vazquez-Mata et al. 2022). While the fraction of mergers
found in our combined type I+II AGN sample is about 29% =+ 3%,
more than half (~ 56% + 3%) of the disk galaxies hosting our type
I and IT AGN samples are barred, and even the few cases of Sbc-Sc
galaxies hosting our AGN are in 75% of the cases barred. For the
corresponding control sample, matched in stellar mass, color and
redshift, the fraction of bars in galaxies of morphological types later
than SO is 46% + 2%, similar to fractions reported in other local
samples of field galaxies using quantitative bar detection methods
on SDSS images (e.g., Aguerri et al. 2009). It is also important
to evaluate the impact of the accuracy of the identification of bars
in our results. Our image post-processing and the resolution of the
SDSS and DESI images allowed us to detect a wide variety of bars
such as bright bars with sharp ends, Ferrers and Freeman bars, and
bars associated to lenses and spiral arms. A potential problem is the
detection of flat bars showing a smooth transition to the disk, bars
aligned with the disk, and small-sized bars embedded in prominent
bulges. However, the residual images of the DESI legacy survey, the
residual images after our Galfit 2D decomposition, and our filter-
enhanced images, proved to be very useful for their identification.
Thus, neglecting inclination effects, we are minimizing the presence
of false positive bar detections that could affect our results. For more
details on the visual identification of bars see Vdzquez-Mata et al.
(2022, 2023 in prep.).

Similar to Figure 7, the left-hand panels in Figure 8 highlight
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barred AGN (red symbols) and non-barred AGN (blue symbols).
The vertical and horizontal red and blue dashed lines represent their
corresponding median log(M./Me) and logL oy values. The left-
hand panels show an apparent global trend of the barred type I and IT
AGN to have higher logL[oq) values as the stellar mass increases,
with Pearson correlation coefficients p = 0.72 and p = 0.46 for type
I AGN and type II AGN, respectively.

By defining the level Loy} enhancement in a similar way as that
in Figure 7, an internal comparison between barred and non-barred
type I AGN shows that bars in type I AGN produce a significant
luminosity enhancement when compared to non-barred type I AGN
(Student t-test p = 0.03). Similarly, bars in type II AGN also produce
a noticeable luminosity enhancement when compared to non-barred
type II AGN (Student t-test p = 2 X 10-5).

A comparison of the effects produced by mergers and bars in
Figures 7 and 8 shows that type II barred AGN (lower right-hand
panel in Figure 8) reach a maximum level of ~ 0.7 dex (5X) compared
to non-barred AGN, higher than the maximun level (2.5X) found in
type II AGN mergers, whereas in type I AGN (upper right-hand
panel in Figure 8) the bar enhancement reach a maximum of about
0.9 dex (~ 8x), comparable to the maximum level found in type I
AGN mergers.

These results indicate that the AGN activity in our low luminosity
AGN samples is not uniquely promoted by merger events but could
be contributed by bars. Since we have evaluated that the contamina-
tion of non-mergers and false bars is not important and thus, is not
impacting the observed levels of enhancement, we conclude that bars
are also playing a fundamental role in the AGN stimulation among
our AGN samples. In line with our results, Alonso et al. (2018) have
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shown that the dynamical perturbations produced by interactions and
mergers (previous to full coalescence) and bars produce an enhance-
ment in nuclear activity and accretion rate in AGN galaxies with
bars being a more efficient mechanism than interactions. Further-
more, they report that the efficiency of the mergers and interactions
in transporting material towards the inner regions of galaxies de-
pends not only on the properties of the hosts but also strongly on
the perturber companion properties. When the perturber companion
tends to be massive, luminous, and with high gas content, the effect
of mergers and interactions on the central nuclear activity tends to be
as efficient as that induced by bars. Thus, a more appropriate com-
parison of the levels of enhancement produced by bars and mergers
(those in stages previous to full coalescence) should take into ac-
count the properties of the perturber companions. However, that is
out of the scope of the present paper. Another important factor to
take into account in this comparison is the difference in timescales
of the processes involved, something debated in section 5.

If we look for the fraction of major merger AGN that are simulta-
neously barred, we find 53% =+ 13% for type I AGN and 55% + 7%
for type II AGN. On the contrary, if we look for the fraction of barred
AGN that simultaneously are major mergers we find 35% + 10% for
type I AGN and 23% =+ 4% for type II AGN. Thus, within our AGN
samples, being a merger and simultaneously having a bar is more
frequent than having a bar and simultaneously being a merger.

Peirani et al. (2009) and Moetazedian et al. (2017) have shown
that merging galaxies can induce bars prior to the collision, however,
very few is known about how bars can emerge from the aftermath of
a merger. Cavanagh & Bekki (2020) considered three generic ways
of bar formation: (i) the spontaneous self-gravitating isolated model,



(ii) the tidal interaction model, and (iii) the galaxy merger model with
two bar formation phases identified during galaxy merging. They find
that mergers with low mass ratios and closely-aligned orientations are
considerably more conducive to bar formation compared to equal-
mass mergers. They also find that it is possible for a bar to regenerate
in the case of nearly equal spin angles in a major merger, inferring
that the transfer of angular momentum is key to the regeneration of
the bar.

Bar formation appears as a process naturally linked to the merger
process so that it is expected that an important fraction of the major
mergers (either in pre- or post-coalescence stage) in this work show
at the same time a bar, as shown by our results. On the other side,
by looking at the fraction of barred AGN that simultaneously are
major mergers, since the bar formation process is not only related
to major mergers, it is thus expected that a lower fraction of bars
in our AGN samples are associated only to major mergers, as also
shown by our results. Another possibility is that the LDA method is
somewhat biased to assume bars are in non-interacting galaxies or
minor mergers. Although Nevin et al. (2023) does not address the
existence of a bias with bars in the LDA method, we discard such a
bias since the LDA method relies on morphology with training sets
including weak and strong bars in both the merger and non-merger
samples, thus making it not biased against bars.

4.7 The Local and Large Scale Environment

Finally, we investigate potential differences that may be associated
to the environment and that could be affecting the results of a sta-
tistically significant higher incidence of major mergers in our AGN
samples compared to a control non-AGN sample. Galaxies are also
exposed to the influences of their local and large-scale environment.
Galaxy properties correlate with the Large-Scale background density
Structure (LSS) at low redshift (e.g., Park & Choi 2009; Muldrew
et al. 2012, and reference therein.), and there is also evidence link-
ing the presence of AGNs to the local environment (e.g., Ellison
et al. 2013, and references therein). On the other hand, other stud-
ies (Sabater et al. 2013, 2015) suggest that large-scale environment
and galaxy interactions play a fundamental but indirect role in AGN
activity (by influencing the gas supply).

To this purpose we compiled anon-AGN control sample, by match-
ing only the redshift interval in order of not biasing its environment
properties. To proceed, we adopted various environment quantifica-
tions reported in the Galaxy Environment for MaNGA Value Added
Catalogue (GEMA-VAC; Argudo-Fernandez et al., in prep.) based
on the methods described in Argudo-Fernandez et al. (2015).

We consider the information on the tidal strength parameter Q,
defined as an estimation of the total gravitational interaction strength
that the neighbours produce on a target central galaxy with respect to
its internal binding forces. We also consider those estimates on vari-
ous scales namely: (i) the Qpn parameter defined as the tidal strength
of the 1st nearest neighbour and, (ii) a more global characterization
of the Large Scale Structure (LSS) environment by all the neighbours
within 500 km/s line-of-sight velocity difference, up to 5 Mpc pro-
jected distances in a volume limited sample up to z < 0.15 traced by
the parameter Qg defined as the tidal strength of the LSS. Notice
that the environment probed with these parameters do not include
the influence of much more denser regions, where differences could
be found.

Figure 9 shows on the left column the frequency distributions and
on the right column the cumulative distributions of the environment
indicators Qjgs (upper panels) and Qpn, (lower panels) for our type
I (cyan), type II (purple), combined (I+II; in blue) and non-AGN
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control MaNGA DR15 sample (red). On top of the right columns
the corresponding boxplots diagrams are also shown. Tables 7 and 8
summarizes the percentiles of the distribution for each environmental
parameter and the results of a K-S and Student t-test after comparing
the corresponding cumulative distributions and the significance of
the mean.

For the interpretation of the frequencies and cumulative distribu-
tions, we adopt representative values for Qj, for isolated galaxies,
isolated pairs and isolated triplets reported in Argudo-Ferndndez
et al. (2015). We also built frequency distributions of galaxies in a
range of environments from poor groups (3 < n < 15), rich groups
(15 < n < 50) and clusters (n > 50) catalogued in Yang et al.
(2007) and in common with the MaNGA sample in order to find
representative Onp and Qgroup values for these environments.

According to Argudo-Fernandez et al. (2015) the representative
environment Q| values for isolated pairs and isolated triplets range
from —5.5 to —5.0, with values smaller than —5.5 associated to galax-
ies in more isolated environments, and values greater than —5.0 asso-
ciated to poor groups and increasingly rich groups. According to this,
the representative Qs environment of our type I, II, and non-AGN
samples goes from that of poor groups to that of intermediate/rich
groups, and our comparison in Tables 7 and 8 shows that they are
non-significantly different. The percentile values show slight differ-
ences between samples in both Qj¢s and Qnn. However, for the Q)¢
distribution we can see that lower percentile values, Qj, are higher
than —5, which means that less than 25% of the combined type (I+1I)
AGN and control samples are in isolated environments.

Representative Qpp values are slightly lower than Qs values since
for Qnn only the nearest galaxy is considered, exerting typically of the
order of 90% of the total tidal force. Thus, in the lower panel a slight
shift to lower values compared to Q) are observed corresponding
to poor and intermediate/rich groups. Our comparisons also show
non-significant differences in the cumulative and mean of type I, II,
and non-AGN samples.

Notice that parameters like Qgroup although useful, were not con-
sidered here due to a lack of available information. According to our
tests, we cannot reject the null hypothesis that our type I, II, com-
binned type (I+1I) and non-AGN samples are drawn from the same
population, with non-significant differences in the mean, concluding
that these samples share a similar local and LSS environment, dis-
carding possible influences of the local environment in our results on
the incidence of mergers in our AGN samples. A more detailed study
of the Large Scale Environment of MaNGA galaxies by using a ge-
ometric characterization of the cosmic web with methods described
in Aragén-Calvo et al. (2007) is reserved for a forthcoming analysis.

5 DISCUSSION

Previous statistical studies on the AGN-merger connection have
found conflicting results as reviewed in Ellison et al. (2019) and
Gao et al. (2020). However, as these authors discuss, it is important
to consider that these types of studies have used different sample
selection and AGN criteria, as well as different methods for identi-
fying mergers. The above introduces various and different selection
biases in the results of each study. First of all, we emphasize that
depending on the observational sample and the method used for the
study, different stages of the merging process are considered, from
early pre-merger stages (< 0.5 — 1 Gyr before the coalescence) to
late post-merger stages (up to ~ 2 Gyr after the coalescence). On
the other hand, the timescales of the AGN phenomenon are usually
short, no more than 0.2-0.3 Gyr, and more commonly of 0.01-0.1 Gyr
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Figure 9. Left-hand panels: The frequency distributions of the environment indicators Qjss (upper panels) and Oy, (lower panels) for our type I (cyan), type
1I (purple), combined (type I+II; in blue) and non-AGN control MaNGA DR15 sample (red). Right-hand panels: The cumulative distributions of the same
indicators. On top of the right columns the corresponding boxplots diagrams are also shown.

Ql Q2 Q3 IQR
QOiss
AGNI+II 481 -403 -294 188
non-AGN 477 -3.78 -2.56 221
AGN 1 -476  -3.75 285 190
AGN II -4.83  -4.04 -295 1.88
in‘l
AGNI+II  -5.02 423 -310 192
non-AGN  -499 400 -2.66 234
AGN 1 -4.83  -4.00 -3.05 1.78
AGN II -5.06 427 -3.15 191

Table 7. Quartil values for the boxplots shown in Figure 9
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sample KS-test T-test
p-value  p-value

Qs

non-AGN vs AGN I+11 0.11 0.12
non-AGN vs AGN | 0.83 0.51
non-AGN vs AGN II 0.16 0.16

AGN 1 vs AGN I 0.53 0.99

an

non-AGN vs AGN I+I1 0.06 0.14
non-AGN vs AGN 1 0.78 0.57
non-AGN vs AGN II 0.1 0.17

AGN Ivs AGN II 0.83 0.94

Table 8. KS- and T-test values for histograms shown in Figure 9.



(Marconi et al. 2004; Hopkins et al. 2009). A relevant question then
is at what stage of the merger process is the possible triggering of the
AGN most likely; this is something that depends on the parameters
of the interaction and on the gas content of the interacting/merged
galaxies, to mention some factors. As discussed in McElroy et al.
(2022) and Chang et al. (2022, and more references therein), and
related also to the merger stages in which AGN are most likely, the
diversity of results on the AGN-merger connection may be associated
to: (i) the galaxy samples used for the study (galaxy pairs in spectro-
scopic redshift surveys, optical images of morphologically disturbed
galaxies, etc.), (ii) the diversity of predictors of interaction/merger,
(iii) the type of observations (photometric, kinematic, etc.), and (iv)
the type of merger (minor, major, other). Also, as discussed and
shown in Ellison et al. (2019) and Gao et al. (2020, see also Ji &
Giavalisco 2022), the selection criteria for AGN (e.g., mid IR color,
X-ray, optical emission line ratios, radio) affects the results of stud-
ies on the AGN-merger connection, probably because the different
AGN selection criteria may represent different merger stages (e.g.,
Sanders et al. 1988) and different types of AGN, especially different
AGN luminosities.

In the present paper, we have studied the incidence of major merg-
ers in an optically-selected AGN sample by using the automatic LDA
method, which is based on quantifying morpho-structural distortions
in optical images. This method allows us to identify a wide range of
merging stages, from pre- to post-coalescence (see §§ 3.1.1), which
can increase the incidence of identified major mergers in AGN hosts
relative to other approaches sensitive only to a given merging stage.
As shown in §§ 4.1, a major fraction of those AGN host galaxies
identified as major mergers are in the post-coalescence stage (a fac-
tor of ~ 2 more than in the pre-coalescence stage), which suggests
that the triggering of AGNs is more probable after the coalescence
phase (see also Ellison et al. 2013). From an approach in the opposite
direction, various studies of galaxy mergers at low redshift find a sta-
tistically significant enhanced AGN fractions. Carpineti et al. (2012)
explored a subset of post-mergers, where a single remnant is in the
final stages of relaxation after the merger, finding an important rising
of the AGN fraction and suggesting that the AGN phase probably
becomes dominant only in the very final stages of the merger pro-
cess. Bickley et al. (2023) quantified the frequency of AGN in fully
coalesced post-merger systems, and further compared this frequency
to that in a sample of galaxy pairs. They find that AGN identified by
narrow-line optical emission and mid-IR colour have an incidence
rate in post-mergers with excesses of ~4 over control samples, also
exceeding the values found for galaxy pairs, indicating that AGN
activity in mergers peaks after coalescence. Furthermore, the [Or1]
luminosity in post-mergers that host an optical AGN is ~0.3 dex
higher on average than in non-interacting galaxies with an optical
AGN, suggesting that mergers generate higher accretion rates than
secular triggering mechanisms.

The identification of major merger morphological signatures in the
present work is more sophisticated and detailed than some previous
attempts using similar optical imaging. We have identified a fraction
of major mergers going from 25% to 35% in the type II and type
I AGN samples, respectively, with a value of 29% =+ 3% for the
combined type (I+II) sample, compared to the value of 22% + 0.8%
for the non-AGN control sample. This result shows evidence of a
higher incidence of major mergers in AGN galaxies than in non-
AGN ones, supporting the idea that an external mechanism through
galaxy merging can trigger or enhance the AGN activity in low-z
galaxies, but this mechanism appears not to be dominant.
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5.1 Comparison with previous works

The higher incidence of major mergers found in our AGN sample
with respect to the control non-AGN sample seems to be more signif-
icant than those reported in other studies with similar stellar masses,
morphological content, and image quality (Darg et al. 2010; Ellison
et al. 2011, 2013; Satyapal et al. 2014; Weston et al. 2017; Mantha
et al. 2018; Thibert et al. 2021). However, note that these studies
looked for the incidence of AGNs in merger galaxy samples, while
we looked for the incidence of mergers in AGN (and non-AGN con-
trol) samples. As discussed in Ellison et al. (2019), the former studies
are focused on exploring whether mergers can trigger AGN or not,
providing an affirmative answer to this question at a statistical level,
while the later studies focus on exploring the degree of importance of
mergers on triggering AGNs. On the other hand, most of these works
(i) used close galaxy pairs to select interacting galaxies, such that the
incidence refers to the pre-coalescence and (early) post-coalescence
phases, and (ii) identified merging features with only a few image
predictors.

As mentioned above, the LDA method is able to detect a wide range
of merging stages, from pre- to post-coalescence, dominating the
latter. The method is more sensitive to identify merger signatures than
these previous works with major merger observability timescales >
2Gyr since it incorporates the strengths of various image predictors,
and it takes into account implicitly different gas fractions. Related to
the later, Lotz et al. (2011) found that asymmetry was detectable in
timescales of < 300 Myr for fgas ~ 20% increasing to about 1 Gyr
for fgas ~ 50%. In such circumstances, gas-poor galaxies may have
had recent mergers or interactions < 300 Myr ago but appear not
identifiable as major mergers if only one image predictor is used.

The studies by Ellison et al. (2019) and Gao et al. (2020) are more
similar to ours in that (i) they look for merger incidence in selected
samples of AGN galaxies, and (ii) to identify mergers in their AGN
and non-AGN samples they evaluate morphological distortions in
optical images. Gao et al. (2020) use the SDSS DR7 (Abazajian
etal. 2009) and GAMA (Liske et al. 2015) surveys, both optical BPT
diagram and mid-IR color criteria to select AGNs, and a deep learning
convolutional neural network (CNN) technique trained with visually
identified merging galaxies within Galaxy Zoo (Lintott et al. 2008),
GAMA-KiDS Galaxy Zoo (Holwerda et al. 2019), and also using the
smoothness and asymmetry statistics (Conselice 2003). Gao et al.
(2020) find that about 16% of the optical AGN hosts in the SDSS
sample show evidence of mergers versus a fraction of 14% for the
control non-AGN sample. If the GAMA survey is used instead, 39%
of the optical AGN hosts show evidence of mergers versus a fraction
of 28% for the control non-AGN sample. When they use the mid-IR
criteria to select AGN, they find that about 23% of their host galaxies
in the SDSS sample show evidence of mergers versus a fraction of
15% for the control non-AGN sample. While if the GAMA survey
is used, 39% of the mid-IR AGN host galaxies show evidence of
mergers versus a fraction of 28% for the control non-AGN sample.
The differences between the SDSS and GAMA samples could be
due to the deeper imaging of KiDS revealing subtle features, the
higher redshift range in the GAMA sample, and/or differences in the
training sample used in the CNN for each survey. The above shows a
non-negligible to potentially moderate role of mergers in triggering
AGNs, with the merger fraction increasing as stellar mass increases.

Ellison et al. (2019) identify AGN in a SDSS sample also using
optical emission line diagnostics and mid-IR colours. For the merger
characterization, they look for signs of morphological disturbance
such as tails or shells and/or the presence of a perturbing companion.
Those galaxies lacking any obvious morphological disturbance and
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without companions are classified as isolated. The control non-AGN
sample is gathered with galaxies that are matched in M, and z. Ellison
et al. (2019) find that 37% of optically selected AGN host galaxies
show signs of visual disturbances or have close companions.® In
contrast, for the hosts of mid-IR selected AGN:ss, this fraction is 61%.
Both mid-IR and optically selected AGN have interacting fractions
that are a factor of two greater than the corresponding non-AGN
control samples.

Summarizing, the results by Gao et al. (2020) (CNN method) for
their GAMA sample and by Ellison et al. (2019) (visual evaluation)
for their SDSS sample, show excess of merger galaxies in optical
AGN hosts with respect to non-AGN galaxies, but the incidence
of mergers on the AGN host samples are moderate as to conclude
that they are the dominant mechanism of optically-selected AGN
triggering, in qualitative agreement with our results. However, for
the samples of obscured-AGN hosts, the incidence of mergers and
close companions is more relevant, showing that obscured AGNs
might be preferentially associated with merging triggering.

Other studies find higher fractions of mergers among their AGN
samples, showing the importance of the image quality. Hong et al.
(2015) used deep optical images from various telescopes finding that
17 of 39 luminous (Mg < -22.6 mag) type I AGN host galaxies
(43.6%, compared with the fraction of ~ 35% found here) show
evidence for current or past mergers in the form of tidal features
and disturbed morphology. They find that the merging fraction could
be even higher, after correcting for redshift effects, suggesting that
for luminous AGNs, there is a much more likely association with
mergers.

So far, we have shown that our AGN samples (although with
moderate but still significant levels) are more frequently associated
with mergers than the non-AGN control sample, suggesting a merger-
AGN connection for our local samples. Furthermore, we have found
that among the mergers identified in our AGN hosts, the more massive
ones could trigger moderate levels of AGN activity (measured by
[Om1] luminosities) up to 0.4 dex (2.5x) in type II AGN compared
to non-merger AGNs, and up to 0.9 dex (~ 8%) in type I AGN (see
§§ 4.5. These levels are comparable to those reported in Ellison
et al. (2013) for paired galaxies at small separations and post-merger
galaxies, when compared to their corresponding control samples.

5.2 What is the dominant mechanism of AGN triggering?

The results presented here, using the LDA method, show an statistical
excess of ~ 29% of major merger signatures in our optical type
(I+IT) AGN sample with respect to the control non-AGN sample.
This moderate excess shows that major mergers can trigger AGN
but that they are not the dominant mechanism. Furthermore, we
have estimated statistically that the major incidence of mergers in
the AGN hosts is in the advanced (post-merger) phases (51% + 6%
of the cases). For our visual identification of bright tidal features,
the fraction of AGN hosts with these signatures when using SDSS
images is ~ 30% (~ 35% when using DESI images), a factor of two
higher than for the non-AGN galaxies. Once again, these statistical
results confirm that the AGN phenomenon can be partially related to
the merging activity but this does not appear to be the main channel
of AGN triggering.

However, we were able to find some evidence of increased AGN
power among our AGN hosts, but particularly in the most massive

S5 Compare this fraction to our 29% fraction using LDA or 31% using iden-
tification of tidal features in the SDSS images.
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ones with signatures of major mergers compared to those hosts with-
out such signatures. The above is probably partially related to the
different timescales involved in these processes. On one side, ob-
servations and simulations have shown that merging events drive
important amounts of gas towards the central regions of galaxies
causing a starburst and feeding the AGN with typical lifetimes up to
200-300 Myr (Wild et al. 2010; Di Matteo et al. 2005; Schawinski
et al. 2015). Furthermore, detailed numerical simulations (Hopkins
et al. 2005), show that the visibility timescales of the black hole
activity could be even shorter. They predict a buried phase during
the starburst, where the black hole is heavily obscured by the sur-
rounding gas and dust, limiting its visibility at optical and ultraviolet
wavelengths, showing that between the buried and ending phases of
black hole activity, a galaxy would be seen as a luminous quasar, with
short observable lifetimes, depending on waveband and luminosity
threshold; typically 10 Myr for bright quasars in the optical B band.
On the other side, the observability window for the LDA method
translates into an identification of mergers in timescales of > 2 Gyr.
Thus, the differences in timescales involved suggest that only a frac-
tion of those AGN hosts with merger signatures could show evidence
of enhanced levels of AGN activity at the current observation (e.g.,
Villforth et al. 2014; Shabala et al. 2017), explaining the trends and
scatter observed in both panels of Figure 7.

Our results show relatively modest probabilities that AGN trigger-
ing is due to major mergers. What about the contribution to AGN
triggering by secular processes associated to bars? Treister et al.
(2012) have found that the most luminous AGN phases are con-
nected to major mergers, while the less luminous AGNs, appear to
be driven by secular processes. We have found that ~ 56% of our
type (I+II) AGN hosts with disks are barred, a fraction significantly
larger than their major merger incidence of 29% =+ 3%. Therefore,
at least statistically, bars appear to be as a relevant mechanism of
AGN triggering as major mergers. Notice, however, that for the cor-
responding control non-AGN sample, the bar fraction, ~ 45%, is not
too different to that of the AGN sample.

Ellison et al. (2016) have shown that while secular processes pre-
dominantly lead to moderate accretion rates and are not accompanied
by an increase in SFR, galaxy-galaxy interactions lead to an increase
in SFR, with more powerful and possibly obscured AGN. Alonso
et al. (2018) used a SDSS sample to study the influence of strong
bars on AGN, also comparing the effects of interactions on activity,
finding that bars and interactions increase the AGN luminosity and
accretion rate, but with bars having a greater efficiency in the process.

If bars are a relevant AGN triggering mechanism, why there
so many barred galaxies with unobserved AGNs? As discussed in
Alonso et al. (2018), the presence of a bar is not enough. Gas needs
to be available to be funneled to the central regions where the pres-
ence of inner structures and dynamical resonances may also be of
importance for this process. Whether AGN could be a recurrent phe-
nomena, the funnelling of gas to the centre of the galaxy (108 yr) and
the lifetime of bars (~ 1010 yr) are expected to be much longer than
the timescale for AGN activity 107 yr) imposing severe restrictions
for their occurrence.

6 CONCLUSIONS

We have considered an optically-selected sample of 47 type I and
236 type II AGN from the MaNGA DRI15 (Cortes-Sudrez et al.
2022) at redshifts z < 0.15 and took advantage of the Linear Dis-
criminant Method presented in Nevin et al. (2019, 2023) to identify
major mergers and merger stages using the SDSS images. To rein-



force our analysis we have used detailed morphological information
coming from our post-processing to the SDSS and DESI Legacy
images including the identification of bright tidal features (Vazquez-
Mata et al. 2022). Along our study we built various control samples
to study and compare global physical, morphological and environ-
mental properties and the incidence of major mergers in our AGN
samples. Major mergers were found as important promoters of the
AGN activity, however, evidence is found that stellar bars are also
playing an important role in the triggering of our AGN samples.

Our main results and conclusions are as follows.

e For the type I and II AGN hosts and the control non-AGN
galaxies, we reported volume-corrected morphological types, stellar
masses, and (g —i) colors. The AGN hosts are mostly early type discs
(Sa, Sb and very few Sc) with a small fraction of elliptical galaxies
(12% and 13%, for type I and II AGN hosts respectively) but no
types later than Sc. They typically inhabit earlier Sa types, compared
to Sb types for non-AGN control galaxies. Their mass and color
distributions are significantly concentrated toward more massive and
redder colors than those of the non-AGN control sample.

e The LDA method has identified a fraction of major mergers
going from 25% to 35% in our type II and type I AGN samples,
respectively, with a value of 29% =+ 3% for the combined type (I+1I)
sample. The identification of major merger morphological signatures
in the present work is more sophisticated and detailed than some
previous attempts using similar optical imaging. There is a modest
but statistically significant higher fraction of major mergers in our
type (I+II) AGN sample, 29% =+ 3%, compared to 22% + 0.8% for
the non-AGN control sample (matched in stellar mass, morphology,
color and redshift), supporting the idea that an external mechanism
through galaxy merging can induce the observed AGN activity, but
it is not the dominant mechanism. Following Nevin et al. (2023), we
also have found a prevalence of post-coalescence (51% + 6%) over
pre-coalescence (26% + 5%) stages in our identified major merger
host galaxies.

e From our visual identification of bright (< 25 mag arcsec™2)
tidal features in the AGN samples using the r-band SDSS images,
we have found a fraction of 31% + 3% for the combined type (I+1I)
AGN sample. This is a factor of two higher incidence compared to
that in the non-AGN control sample. Since the LDA method was not
trained on the basis of tidal features, we confirmed that not all major
mergers show evidence of tidal features nor all galaxies having tidal
features were identified as major mergers.

We also investigate other triggering mechanisms for the AGN.

© More than half of our AGN hosts are barred (56% =+ 3%) for type
II, and 56% + 8% for type I) in contrast to a fraction of 46% =+ 1%
for the control sample. Even the few Sbc-Sc hosts are 75% barred.
Therefore, bars can also be a (internal) mechanism of AGN trigger.

o The more massive type II major merger AGN hosts show an
[Om1] luminosity enhancement up to 0.4 dex (2.5x) compared to the
more massive type II non-merger AGN hosts, reaching about 0.9 dex
(8x) in the more massive type I merger AGN, compared to the more
massive type I non-merger AGN, these levels comparable to those
reported in other works.

o The more massive type I and I AGN hosting stellar bars reach
[Om1] enhancement levels comparable to those found in our identified
major merger AGN, suggesting that the observed AGN activity could
also be sustained by internal processes, promoted by bars.

o No significant differences were found between the AGN and
non-AGN samples for the tidal strength parameter Q, estimated at
group and on large (5 Mpc) scales. This suggests that our results on
the incidence of major mergers on AGN hosts are not biased by the
local and large-scale environment.
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o A classification of the appearance of the central optical spectra in
type I and IT AGN hosts through the H — H indices can be used as an
empirical predictor of the amount of contaminant flux coming from
a central AGN source (see Appendix A) measured in optical images.
This potential correlation could be useful to first order correct a
series of photometric quantities like colors, absolute magnitudes and
color-dependent stellar masses in large AGN samples emerging from
surveys.

Various automated methods have been proposed to identify merg-
ers from image surveys, all making significant contributions to the
knowledge of mergers but also having some limitations. The LDA
method implemented by Nevin et al. (2019, 2023) allowed us to iden-
tify a modest but statistically significant higher incidence of major
mergers in our AGN samples when compared to properly matched
control samples. This is a powerful method that represents an impor-
tant improvement towards the identification of mergers and merger
stages under a wide variety of conditions for galaxies in the local
Universe, taking full advantage of the limitations of single imaging.
It would be desirable to calibrate the LDA method with imaging
coming from deeper surveys.
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MaNGA-8550-6103

Figure Al. 2D decomposition of MANGA 1-211103. Top left panel is the
r-band SDSS image of the galaxy, top right is the best 2D model of the galaxy,
bottom left and right are zooms of the residual images before and after the
nuclear source subtraction.

APPENDIX A: THE FLUX CONTAMINATION FROM A
NUCLEAR SOURCE AND ITS IMPACT ON THE
PHYSICAL PROPERTIES OF GALAXIES HOSTING AGNS

In this Appendix we summarize our procedures to estimate the
contaminant flux coming from a central AGN source after a 2D
bulge/disk/bar/point-source decomposition of the r-band SDSS im-
ages of type I and type II AGN hosts using Galfit (Peng et al. 2002,
2010). To that purpose, point source function (PSF) images, masking
images and pixel noise maps were generated for each galaxy. In a
first step, we used as priors the results of our 1D fits from the STS-
DAS isophotal analysis of the Image Reduction and Analysis Facility
(IRAF). Then, the Sérsic index (n), axial ratio, and position angle
were used to model a 2D generalized Sérsic bulge and an exponential
disk. In a second step, a higher order decomposition was carried out
by simultaneously fitting in addition of the bulge and disk, either a
Ferrers (Binney & Tremaine 1987) or a Sérsic (Geda et al. 2022)
model when a bar is present.

At this stage, a careful inspection of the residual images after
subtracting our best 2D model was carried out to verify for the
presence of a residual flux component in the nuclear region. Then
in a final step, a simultaneous fitting including a PSF, or Gaussian
model is carried out. The integral flux from the model Gaussian or
psf functions were interpreted as the contaminant flux coming from
the central AGN source that can be used to correct colors, absolute
magnitudes and color dependent stellar masses. Figure Al illustrates
our procedures in the case of the galaxy MaNGA 1-211103 (8550-
6103).

The residual images after our 2D decomposition, in combination
with the residual images from the DESI survey catalogs and our filter-
enhanced images, are very useful to provide additional evidence of
inner structures like bars and outer structures like faint arms, outer
rings or pseudo-rings and tidal features (see also Figure 4).

Figure A2 shows the distribution of the flux contribution fraction
coming from a central point source (p-s) in terms of the total flux
of a host galaxy, fp—s/ fror, detected in 34 out of 47 type I AGN
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Figure A2. The distribution of the estimated point-source (p-s) flux con-
tribution fraction (fy—s/fiot) coming from the nuclear AGN source in our
type I AGN (left panel) and type II AGN (right panel) samples after a 2D
bulge/disk/bar/point-source decomposition to the SDSS images in the -band.
Bar histograms are color-codded according to a classification of the central
optical spectra in our sample galaxies (Cortes-Sudrez et al. 2022); purple for
galaxies having AGN-dominated spectra, green for galaxies having interme-
diate spectra and blue for galaxies having host-dominated spectra.

(left panel) and 150 out 236 type II AGN hosts (right panel). The
histograms are color-coded according to a classification of the cen-
tral (2.5-3 arcsec aperture) optical spectra as AGN-dominated spectra
(purple), intermediate type spectra (green) and host-dominated spec-
tra (blue) presented in Cortes-Sudrez et al. (2022) for type I AGN
and estimated in this work for type II AGN hosts.

The histograms of Figure A2 show that p-s nuclear contaminant
fluxes higher than 20% come only from type I and II AGN host
showing central AGN-dominated spectra. In contrast, these fluxes do
not exceed 20% in the case of AGN hosts showing central spectra of
the intermediate and host-dominated types.

Cortes-Sudrez et al. (2022) classified the central integrated spectra
of type I AGN hosts in the MaNGA survey according to a Call H
and Hp indexes diagram to quantify their appearance in terms of
the dominant features (host or AGN features) in the optical spectra,
yielding a classification in terms of AGN-dominated, Intermediate
and host-dominated spectra. The dashed blue and red lines in Figure
A3 are the limit regions that best separate the H-Hp index classifi-
cation of the optical spectra. The corresponding results for type II
AGN hosts are also presented.

Figure A2 and Figure A3 suggest that a potential correlation could
exist between a measure of the appearance of the central optical spec-
tra (H-indices) and the amount of contaminant central flux (fp—s/ fiot)
measured in the r -band images after a 2D image decomposition. The
AGN hosts with host-dominated or intermediate-type central spectra
always have a central contaminant flux (< 20%). Only the few cases
of AGN hosts with central AGN-dominated spectra show a higher
(> 20%) central contaminant flux.

A classification of the optical central spectra by using the H-
indices diagram thus could be used as an empirical predictor of
the amount of contaminant flux coming from a central AGN source
measured in optical r -band images. Though higher numbers are
desirable for a more robust analysis also in terms of different optical
wavelengths, this potential correlation could be useful as a first order
correction for photometric quantities like colors, absolute magnitudes
and color-dependent stellar masses of large AGN samples emerging
from surveys.
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Figure A3. HB-H-Index diagram. The dashed lines indicate the limit re-
gions occupied by the AGN hosts according to the measured indices in their
central integrated spectra (see Cortes-Sudrez et al. 2022). Blue stars are for
host-dominated, green stars for intermediate, and purple for AGN-dominated
spectra in type II AGN. Similarly, grey stars are for the type I AGN sample.

A1 Total Corrected Stellar Mass Estimates

To estimate the total stellar masses for our type I and II sample hosts,
we retrieved extinction-corrected total (Sérsic) magnitudes and (g —i)
colors for each galaxy coming from the NSA catalog (Blanton et al.
2011). The corresponding magnitudes are then corrected for the
presence of the nuclear contaminant flux by using the estimated -
band p-s flux contributions in type I and type II AGN hosts. These
flux contributions were assumed as similar in the r and i bands
to further proceed with an estimate of a decontaminated / -band
absolute magnitude M; for each galaxy. The (g —i) colors come from
Sérsic magnitudes in the NSA, which were K-corrected to z = 0.0,
corrected by galactic extinction following Schlegel et al. (1998),
and by the evolution factor E(z) following Dragomir et al. (2018).
An additional internal extinction correction was considered coming
from Salim et al. (2018).

The total stellar masses, (M), are then estimated by adopting the
expression in Taylor et al. (2011):

log(M,/Mo) = 1.15 +0.70(g — i) + 0.40M; (A1)

where M; is the flux-corrected corrected i-band absolute magni-
tude of a galaxy. Absolute magnitude for our galaxies were estimated
by adopting h=0.7. These corrected masses thus estimated are then
used all along the present paper. However, notice that these correc-
tions do not change the main results and interpretations emerging
from our analysis.

Recently, Getachew-Woreta et al. (2022) quantified how the con-
tribution of a bright nuclear (AGN) point source of different intensity
could affect the values of the most commonly used non-parametric
image predictors at z ~ 0, finding that (i) light concentration pa-
rameters (e.g., Abraham Concentration, Gini, M, and Conselice
Concentration) are less affected by AGN in early-type galaxies than
in late-type galaxies and that (ii) the Gini/Asym - Abraham Concen-
tration and Conselice Concentration - My diagrams are the most
stable for classifying both early and late-type AGN hosts for inten-
sities not higher than 10% - 25% of AGN contribution to the total
optical light.

Figure A2 shows that the vast majority of the detected point sources
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Figure B1. S/N distribution (left panel) and Asymmetry distribution (right
panel) for type 1 AGN (red) and type 2 AGN (blue) samples.

in our AGN samples have intensity contribution levels lower than
20% implying a non-important effect of the AGN presence in our
estimates of the image predictors presented in §§ 3.2.

APPENDIX B: IMAGE PREDICTORS

In this Appendix we present our image predictor estimates in Ta-
ble Bl and Table B2 and review our estimates of the asymmetry
parameter looking for anomalous cases that could affect the LDA
predictions.

Part of the ability of the method proposed by Nevin et al. (2019) to
identify mergers relies on a correct estimate of the image predictors,
particularly of the asymmetry parameter. Conselice et al. (2000)
have shown that the choice of an appropriate center of rotation is an
important factor to take into account. In this regard in the present
work the center of rotation is measured through an iterative process
that finds the minimum asymmetry following Conselice et al. (2000)
and Lotz et al. (2008).

Other important factors that could alter the measured asymmetry
and also of clumpiness predictors are the presence of a significant
nonzero background level and lower S/N ratios.

Nevin et al. (2019) experimented with their simulated images to de-
limit the range surface brightness that can return a consistent merger
classifications, finding that it is closely tied to the behavior of the
imaging predictors, which are sensitive to resolution and average
S/N per pixel (<S/N>). Lotz et al. (2004) found that the Gini, M20,
C, A, and S image predictors are reliable to 10% for <S/N> > 2
decreasing systematically with <S/N> below this level. Nevin et al.
(2019) implemented a <S/N> cutoff of 2.5 (for all pixels within a
segmentation map) to avoid that the imaging predictors, particularly
A and S, become unreliable or could decrease to negative values
below this threshold.

The left panel of Figure B1 shows the distribution of mean <S/N>
ratios above which the image predictors were estimated in our type
I and IT AGN samples. In addition, the right panel shows the distri-
bution of asymmetry values. The incidence of <S/N> < 2.5 values
is less than ~2% for the combined type I and II AGN samples thus
making the choice of <S/N> > 2.5 threshold an appropriate cutoff
for a correct estimate of the image predictors in our samples.

In practice the asymmetry predictor, A, uses a correction factor
(e.g., Conselice et al. 2000) from a background image. Notice how-
ever that the background sky levels can vary across and between the
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frames, leading in some cases to overcorrections in the asymmetry
values and thus yielding negative values (e.g., Lotz et al. 2004; Giese
et al. 2016; Thorp et al. 2021).

The right panel of Figure B1 shows that the incidence of negative
asymmetry values A < 0 in our combined type I and IT AGN samples
is 14% (10% having only slightly negative values —0.05 < A < O and
4% having a strong over-correction A > —0.05). We have verified
the impact of those negative values on our results, finding 5 galaxies
with negative asymmetry values in the type I AGN sample, but
only one, 1-52660, classified as major merger (see Table B1). In the
type II AGN sample, there are 40 galaxies with negative asymmetry
values, but only two 1-277257 and 1-314700 classified as major
mergers (see Table B2). These galaxies have been omitted from the
merger fraction analysis (Section 4.1). However, their omission do
not produce significant changes in our final results.

The reader may find useful to take into account the flagging codes
in the last two columns of Table B1 and Table B2 indicating the
<S/N> ratios above which the image predictors were estimated as
well as the negative asymmetry values (flag = 1).

This paper has been typeset from a TEX/IATEX file prepared by the author.
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MANGAID Gini My Concentration (C)  Asymmetry (A) Clumpiness (S)  Sersic (n) Shape Asymmetry (As) S/N Negative A
(1 (2) (3) ) ) ©) )] (©)] ) (10
1-113712 0.7364  -0.6968 3.3776 0.7714 0.2791 0.8846 0.3762 6.5 0
1-180204 0.4621  -1.2940 2.3800 0.1105 0.0368 0.4337 0.1315 8.7 0
1-113405 0.4959  -1.0232 1.9382 0.9645 0.0000 0.9606 0.9071 183.4 0
1-596598 - - - - - - - - -
1-24092 0.5496  -1.7590 2.8795 0.0510 0.0000 1.4835 0.6206 87.2 0
1-24148 0.5239  -2.0122 3.4040 0.0170 0.0298 0.7034 0.1004 32.7 0
1-548024 0.6229  -2.3949 4.2029 0.0920 0.0172 1.9383 0.3602 5.1 0
1-43214 0.5319  -1.6577 2.6976 0.0660 0.0000 1.4200 0.5901 114.7 0
1-121075 0.5975  -2.0788 3.8073 0.0056 0.0071 1.6886 0.2522 154 0
1-52660 0.5937  -2.3476 4.2695 -0.1284 -0.1833 1.8635 0.6064 3.1 1
1-460812 0.9352  -2.0906 3.6974 0.0815 0.0123 1.2318 0.1256 23.4 0
1-523004 0.4964  -1.0691 3.1412 0.1069 0.0422 0.6471 0.1689 15.0 0
1-235576 05927  -2.2961 4.1975 0.0572 0.0060 1.1765 0.1101 13.1 0
1-620993 0.5014  -1.7753 2.9202 0.1525 0.0332 0.6023 0.0601 14.6 0
1-418023 0.5234  -1.8563 3.0080 0.0151 0.0565 1.2239 0.0549 52.7 0
1-256832 0.6238  -1.6832 3.8581 0.1790 0.0323 1.9085 0.1733 122 0
1-593159 0.6103  -2.4581 4.1821 0.0464 0.0176 2.1388 0.1036 114 0
1-210017 0.5324  -2.1717 3.9716 0.1179 0.0218 1.2150 0.4347 12.2 0
1-90242 04971  -1.6246 2.7102 0.0511 0.0000 2.6333 0.0947 303.3 0
1-90231 - - - - - - - - -
1-594493 0.5349  -1.4296 3.0495 0.2143 0.0016 2.5344 0.0490 13.1 0
1-95585 0.5230  -2.1264 3.2352 0.0439 0.0069 0.8587 0.4448 7.7 0
1-550901 0.6339  -0.7709 4.0144 0.1937 0.0671 1.6806 0.3342 15.2 0
1-71974 0.6214  -2.8594 5.4145 0.1014 0.0019 2.0906 0.1908 7.4 0
1-604860 0.6037  -2.3170 4.1363 -0.0173 0.0014 1.9112 0.1124 14.6 1
1-44303 - - - - - - - - -
1-574519 0.5750  -2.1095 3.5669 0.0148 0.0136 1.3262 0.0942 9.2 0
1-163966 0.6208  -2.4118 4.1332 0.0339 0.0153 1.3991 0.0589 16.7 0
1-94604 0.5488  -2.1584 3.6349 0.0093 -0.0020 1.3831 0.0869 13.7 0
1-423024 0.5178  -1.9870 3.0941 0.0428 0.0069 0.9810 0.0736 13.9 0
1-174631 0.5503  -2.1929 3.8326 0.0477 0.0110 1.6338 0.1069 104 0
1-149561 0.5562  -2.0755 3.4164 -0.0168 0.0175 1.2032 0.0885 14.4 1
1-614567 0.6446  -1.1382 2.1943 0.6284 0.1157 1.6698 0.6389 10.2 0
1-210186 0.4477  -1.9328 2.8121 0.0342 0.0139 0.4350 0.0376 10.7 0
1-295542 0.6063  -2.0405 3.7985 0.0201 -0.0074 2.0132 0.1038 27.0 0
1-71872 0.5704  -2.4916 4.1627 -0.0272 -0.0945 4.0290 0.0388 7.7 1
1-71987 0.5560 -2.0741 3.5306 0.0168 0.0072 1.4681 0.4039 14.3 0
1-37863 0.6141  -2.2581 4.4121 0.1124 0.0138 2.3847 0.3035 13.7 0
1-37385 0.5861  -2.5195 4.3766 0.0032 -0.0530 2.4755 0.3449 4.8 0
1-37336 0.5931  -2.1943 3.7534 -0.0216 0.0029 1.5568 0.0860 8.9 1
1-37633 0.6196  -2.2676 3.9954 0.0014 0.0177 2.0040 0.1216 19.2 0
1-24660 0.5560  -1.9830 3.2225 0.0394 -0.0051 1.0989 0.0657 8.9 0
1-574506 0.5404  -2.0429 3.5252 0.0211 0.0088 1.3389 0.1329 214 0
1-574504 0.5669  -2.4553 4.3214 0.0889 0.0179 1.0877 0.2836 17.6 0
1-298111 - - - - - - - - -
1-385623 0.5744  -1.7129 3.0685 0.0760 0.0000 3.2054 0.0648 1219 0
1-523211 0.5943  -2.2527 3.9481 0.0002 0.0122 1.0985 0.1303 13.9 0

Table B1. Main values of the imaging predictors for the 47 galaxies with type I active nuclei according to our selection criteria (Cortes-Sudrez et al. 2022).
These seven values were used to estimate the LD1 parameter to classify the merging galaxy following Nevin et al. (2019).
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MANGAID Gini My Concentration (C)  Asymmetry (A)  Clumpiness (S)  Sersic (n)  Shape Asymmetry (As) S/N  Negative A
(1) (2) (3) ) ) ©) )] (©)] (©)] (10)
12-84677 0.5604  -2.1705 3.5267 0.0272 0.0089 1.2985 0.1369 12.9 0
1-113651 0.5320 -2.0499 3.3046 -0.0235 0.0129 0.9991 0.0274 10.4 1
1-547210 0.6707  -0.4428 4.5952 -0.1415 0.0629 0.9632 0.4015 5.1 1
1-547402 0.5764  -1.8962 3.7603 -1.4056 -0.3170 0.9121 0.2598 1.5 1
1-177493 0.6861  -0.4645 3.2641 0.1041 0.0183 0.9164 0.2112 11.1 0
1-177528 0.4673  -2.0513 3.1695 -0.0392 0.0010 0.5357 0.1092 12.8 1
1-180629 0.4731 -1.7810 2.8584 0.0022 0.0260 0.9227 0.1062 6.6 0
1-180537 - - - - - - - - -
1-25554 0.5502 -2.2134 3.6783 -0.0956 -0.0334 1.3119 0.1776 7.8 1

Table B2. Same as B1 but for the 236 galaxies with type II active nuclei. The complete data will be available in the online version.
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6 Resultados y conclusiones

El objetivo principal de esta tesis fue el de obtener una muestra de AGNs tipo 1 para estudiar
simultineamente la regién mds interna donde se localiza el nicleo activo y el resto de la galaxia
que lo contiene para asi obtener relaciones de escala entre las propiedades de ambas regiones. Para
ello, se utilizaron los datos del catastro MaNGA, el cual observé 10,000 galaxias con la técnica
de espectroscopia integral (IFS). Dada la magnitud del proyecto, éste se dividié en 4 partes que se
atacaron en el siguiente orden: 1) Obtencion de la muestra, 2) Estudio de la region de lineas anchas,
3) Estudio de la galaxia anfitriona y, 4) Relaciones de Escala entre ambas regiones. En esta seccion
se muestran los resultados obtenidos (hasta el momento) para la muestra de 47 AGNs tipo 1. Al

final de éstos se mencionan las conclusiones.

6.1. Resultados de la obtencion de la muestra

Para obtener la muestra, se desarroll6 un método enfocado en identificar AGNs tipo 1 en gran-
des bases de datos, utilizando cocientes de flujo para buscar la linea de emision ancha de Hot. Con-
siderando los espectros integrados centrales de tres segundos de arco de las galaxias de MaNGA,
se estimaron los flujos en dos bandas ubicadas en los lados azul y rojo cerca de la posicion esperada
de la componente ancha de Hat. Los cocientes se dieron entre el flujo de las bandas azul y roja 'y el
flujo del continuo adyacente. La posicion de estas regiones tiene en cuenta posibles asimetrias de
la linea ancha asi como la presencia de lineas de absorcion estelar. Luego, utilizando el diagrama
de caja y bigotes, se identificaron y separaron los candidatos AGN tipo 1 de galaxias inactivas. Este
método fue bastante estudiado. Se comparé con los desarrollados por Stern y Laor,|[2012; Oh et al.,
2015; Liu et al.,|2019| obteniendo mas objetos de este tipo. Se aplico, por un lado, en los espectros
de MaNGA DR15 con la componente estelar sustraida, y por otro lado, en los espectros observados
en otra época de la muestra de SDSS DR?7. Para el caso en el que se sustrajo la componente estelar,
el método detecta la misma cantidad de AGNss tipo 1 que cuando no se hace esta sustraccion, por
lo que se puede omitir y asi evitar el sesgo introducido con tales procedimientos. No obstante, el
método podria perder algunos objetos ya que la identificacion de los objetos podria depender de la
intensidad de la linea, como lo considera Liu et al.,|2019 donde proponen un limite inferior para el

I'em™2. Asi mismo, el método es dependiente del cociente S/N de

flujo de Hoge de 10710 erg s~
la muestra analizada afectando el valor de los bigotes superiores, los cuales son los que se utilizan
para identificar a los candidatos a tener una componente ancha de Ha. Tal fue el caso de la muestra

de SDSS DR7, donde una cantidad considerable de galaxias tenian valores de S/N=1 y eso origin6
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que los valores de los bigotes superiores fueran mayores a los obtenidos con los datos de MaNGA.
Todo este trabajo fue reportado y publicado en Agosto de 2022 en el MNRAS con la cita Cortes-
Suérez et al., [2022. En dicho articulo se hace mencion de que el método se desarrolld y aplicé en
la mitad de la muestra de MaNGA, compuesta por 4636 galaxias y de la cual se obtuvieron 47
AGNs tipo 1. Como resultado particular de esta tesis, se aplicé también para la muestra completa
de MaNGA (10,225 galaxias), incrementando el nimero a 103.
A continuacién se enlistan los principales resultados de la parte que comprende la obtencion de

la muestra:

= Seidentificaron 47 AGNs con lineas de emision anchas de una muestra de 4,636 galaxias, co-
rrespondiendo al 1 % de toda la muestra (hasta un z < 0.15). Posteriormente, se identificaron
103 AGNss tipo 1 de la muestra completa de MaNGA de 10,225 galaxias.

= Se aplic6 nuestro método en los espectros del catastro SDSS DR7 que coinciden con los 4,636
objetos de MaNGA, perdiendo el 17 % de las galaxias. De éstos, dos no tienen espectros en
DR7, dos son objetos variables y los restantes cuatro tienen una componente ancha de Hoo
débil.

= Comparando la muestra obtenida con los catdlogos de AGNs tipo 1 construidos con la base
de datos SDSS DR7, encontramos que nuestro método detecta de manera mds eficiente las
galaxias con AGN tipo 1. El porcentaje de objetos detectados por diferentes autores sobre la
base de muestras iguales utilizando SDSS DR7 son: Liu et al., [2019 71 %, Oh et al., 2015
60 %, Stern y Laor, 2012 67 %.

= Del resultado anterior, se demostré que el método de deteccion de AGNs tipo 1 da mejores
resultados que los diagramas de diagndstico BPT y WHAN. Asi mismo, se demostré para la

identificacion de este tipo de objetos no es necesario realizar una sustraccion estelar.

6.2. Resultados de la region de lineas anchas

Una vez obtenida la muestra de AGNs tipo 1, se procedio a hacer el estudio de la region de lineas
anchas. Este consisti6 en estimar las propiedades fisicas de los agujeros negros supermasivos. Asf
mismo, también se hizo una caracterizacion multifrecuencia cuyos resultados se reportan en Cortes-
Suarez et al., 2022

Los principales resultados obtenidos son los siguientes:

= A partir del espectro observado, se clasifico la contribucién del nicleo activo y la galaxia an-
fitriona empiricamente utilizando indices espectrales: AGN dominante (18.5 %), Intermedios
(30%) y Galaxia dominante (51.5 %), evidenciando diferentes niveles de actividad nuclear

contribuyendo en los espectros observados.
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= Se realiz6 la sustraccion estelar en la muestra de 47 AGNs tipo 1 utilizando el método de
sintesis de poblaciones estelares (Starlight) y modelando la psf del AGN para sustraerla de
los cubos de datos de MaNGA (QDeblend3D).

= Comparando los espectros de lineas de emision obtenidos con Starlight y QDeblend3D se
encontré que el primero muestra un mejor resultado con los AGNs del grupo Galaxia do-
minante. El segundo tiene un mejor desempefio con el grupo AGN dominante. Para el grupo
Intermedio, los espectros de lineas de emision tanto de Starlight como de QDeblend3D mues-

tran resultados similares.

= Con los espectros de lineas de emision obtenidos con Starlight, se encontré que la muestra
de AGNss tiene las siguientes propiedades: luminosidad en el continuo a 5100 A en el inter-
valo 40.28 <log (Ls100) <45.03; luminosidad en la linea de [O111] en el intervalo 38.96 <log
(L[OIH”) <43.35; luminosidad de Hypc en el intervalo 39.69 <log (L Hopc) <43.47; anchuras
de las componentes anchas en los intervalos 1090 <FWHM(Hypc) <11,100 km s—! y 1350
<FWHM(Hgpc) <10,500 km s~ !,

= Con los espectros de lineas de emision obtenidos con QDeblend3D, se encontrd que la mues-
tra de AGNs tiene las siguientes propiedades: luminosidad en el continuo a 5100 A en el
intervalo 39.84 <log (Lsjgp) <44.44; luminosidad en la linea de [O111] en el intervalo 38.70
<log (L[OHI]) <42.73; luminosidad de Hype en el intervalo 40.01 <log (L Hoc) <43.49; an-
churas de las componentes anchas en los intervalos 1180 <FWHM(Hpc) <9980 km s7! y
1200 <FWHM(Hgpc) <9720 km s ™!

Para obtener los pardmetros de los nicleos activos, se decidi6 utilizar un valor representativo
para las luminosidades y los FWHM. Como los resultados de Starlight y QDeblend3D son simila-

res, se utilizé el promedio de ambos resultados. De esta manera, se estimo lo siguiente:

= Se utiliz6 la relacion de Vestergaard y Peterson, |2006| para estimar la masa de los SMBHs a
partir de las propiedades de Hfp¢. La muestra tiene un intervalo de log My de 6.14-8.89 en
unidades de logaritmo con errores sistematicos de 0.57 dex.

= También se utiliz6 la relacion de Greene y Ho, [2005| para estimar la masa de los SMBHs a
partir de las propiedades de Hagc. La muestra tiene un intervalo de log Mgy de 5.61-8.80 en

unidades de logaritmo con errores sistematicos de 0.27 dex.

= [os cocientes de Eddington encontrados con las masas de VP06 van de -4.03 a -1.14 en uni-
dades de logaritmo. Con la relacién de GHOS, los cocientes van de -3.74 a -0.76 en unidades

de logaritmo.
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= Del punto anterior se determiné que 8 AGNs tipo 1 son de alta acrecion (-2<log(R.;7)<0) y
el resto de baja acrecion.

Los resultados obtenidos indican que la muestra de AGNs tipo 1 encontrados a bajo corrimiento
al rojo (z<0.15) muestran un amplio intervalo en masas y luminosidades. Se tienen objetos con log
Mgy <7.5 que corresponden a los de “baja masa” y también se tienen objetos de masa considerable
al tener objetos con log My >8. El intervalo de luminosidades bolométricas también es amplio:
va aproximadamente de los 10*! hasta los 10* erg s~!. En otras palabras, la muestra se compo-
ne de 33 (70%) AGNs de baja luminosidad (Lbol<1043 erg s, y 14 (30%) AGNs tipo Seyfert
(<108<Ly<10% erg s71). De estos dos grupos, 2 AGNs de baja luminosidad y 6 Seyfert tienen
alta acrecion.

Esta variedad de propiedades también se ve reflejado en la forma del espectro 6ptico (AGN
dominante, Intermedio y Galaxia dominante) y de igual forma en otros intervalos de longitud de

onda. En Cortes-Sudrez et al., 2022| se reporto lo siguiente:

» Utilizando el plano [O111]A5007 versus indice de excitacién, se encontré que de los 47 AGNs
tipo 1, hay 4 galaxias de alta excitacién (HE) y 4 de baja excitacién (LE).

= De la informacién fotométrica en longitudes de onda en el infrarrojo, se identificé a la mues-
tra de AGNs tipo 1 en el diagrama color-color de WISE encontrando una buena correlacion
entre los grupos AGN dominante, intermedio y galaxia dominante con los colores de WISE,

siendo mds azul para los AGN dominantes y mds rojo para los galaxia dominante.

= Al caracterizar la emision en radio, se encontraron 5 radio galaxias de alta excitacion (HERG)
y 4 radio galaxias de baja excitacion (LERG), 3 de ellos mostrando evidencia visible de radio-

jets en las imdgenes de FIRST.

= En el andlisis multifrecuencia, se compararon los indicadores de luminosidad de la intensidad
del AGN o6pticos (Hgpc, [O111]) con las luminosidades en los intervalos de rayos-X, infrarrojo
y radio encontrando que, L(Hgpc) proveé correlaciones similares que L[O111]. La correlacion
con la emision de la region de lineas anchas es esperada dada la proximidad que tiene con el
agujero negro supermasivo.

6.3. Resultados de la galaxia anfitriona

Simultdneamente al estudio de la region de las lineas anchas, también se estudiaron los parame-
tros de las galaxias anfitrionas. En el articulo SDSS-1V MaNGA: The Incidence of Major Mergers
in type I and Il AGN Host Galaxies in the DRI15 sample (Herndndez-Toledo, Cortes-Sudrez et al.
2023) se report6 la informacién morfoldgica y otras propiedades generales tanto de la muestra de

AGNs como de una muestra control del DR15 pero sin ntcleo activo.
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= Para las muestras de AGNs tipo 1 y 2 encontradas en Cortes-Sudrez et al.,|2022, asi como del
resto de galaxias de MaNGA sin nucleo activo (4353), se reportaron los tipos morfoldgicos,
masas estelares y colores (g — i) de las galaxias anfitrionas, tanto observadas como corregidas
por volumen. En esta tesis se reportan, ademds, estos pardmetros para las galaxias anfitrionas
de los 103 AGNs tipo 1. Se encontré que las galaxias anfitrionas con AGN tipo 1 son en su
mayoria discos de tipo temprano (Sa, Sb y muy pocos Sc) con una pequeiia fraccién de gala-
xias elipticas. La distribucion de sus masas y colores estdn significativamente concentradas

hacia las mas masivas y con los colores més rojos.

Adicional a esta propiedades generales, también se determinaron algunas propiedades morfo-
l6gicas con mayor precision al realizar la descomposicién bidimensional con Galfit en 46 de las 47

galaxias anfitrionas.

= Para realizar el modelado de la psf del AGN, se realiz6 la descomposicion bidimensional en
46 de los 47 AGN:s tipo 1 utilizando el software Galfit.

= [os modelos utilizados para ajustar las galaxias anfitrionas involucraron una fuente puntual,
un bulbo, un disco y una barra. De las 46 galaxias, a 34 se le pudo ajustar la fuente puntual
correspondiente al nucleo activo, 3 galaxias solo tienen un modelo de bulbo (elipticas) y a 20

se les pudo modelar su barra.

= De acuerdo al criterio de Fisher y Drory, 2010, 21 galaxias tienen un pseudo bulbo (indice

de Sérsic n<2) y 19 tienen un bulbo clasico (n>2).

= Con las magnitudes de las 4 componentes ajustadas, se realizé una estimacion de la contri-
bucién porcentual de la componente nuclear en el flujo total de la galaxia. Los resultados
arrojan un intervalo que va del 0.05 % hasta un 63.26 %.

Asi como en las propiedades de los nucleos activos, las propiedades morfoldgicas de las ga-
laxias anfitrionas también son muy variadas. No todas fueron exploradas a detalle en este trabajo
pero se espera hacerlo en un trabajo a futuro.

En HT23 se utiliz6 el método discriminante lineal (Nevin et al., 2019) para identificar fusiones
mayores y los estados de fusién de los 47 AGNss tipo 1 y los 236 AGNss tipo 2 y determinar si éstos
inducen el encendido del nticleo activo. Los resultados que se reportaron en dicho articulo son los

siguientes:

= Se estimaron los predictores morfoldgicos en el dptico (Gini, My , Concentracion, Asime-
trfa, Grumosidad, Indice de Sérsic y forma de la asimetria) para la muestra del DR15 (4636

galaxias).
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= Con el método LDA se identificé una fraccion del 25 % al 35 % de fusiones mayores en las
muestras de AGNs tipo 2 y tipo 1, respectivamente, y del 29 % para la muestra combinada. Se
realiz6 1o mismo en una muestra control sin nicleo activo pero con las mismas distribuciones

en masa estelar, morfologia, color y corrimiento al rojo. La fraccién encontrada fue del 22 %.

= En esta tesis se realiz6 lo mismo utilizando la muestra de 103 AGNs tipo 1 encontrando
fracciones de fusiones mayores que van del 22 % al 34 % en las muestras de AGNs tipo 2 y
tipo 1, respectivamente, con un 28 % para la muestra combinada. Para el caso de la muestra

control, la fraccién de fusiones mayores es del 19 %.

= Como las fracciones de fusiones mayores son ligeramente mayor en las muestras de AGNs
que en la muestra de galaxias sin nucleo activo, el resultado apoya la idea de que un meca-
nismo externo como las fusiones mayores pueden inducir la actividad observada del AGN.

= También se exploraron otros mecanismos que pueden inducir la actividad nuclear como una
barra galactica. Més de la mitad de las galaxias anfitrionas de los 103 AGNs tipo 1 (55 %)
son barradas, una fraccion similar encontrada en HT23 para sus muestras de AGNs e igual
de mayor que la de la muestra control (46 %). Cuando solo se toma en cuenta las galaxias

tardias (Sbc-Sc), la fraccion de galaxias anfitriones con barra es atin mayor (65 %).

» Utilizando la luminosidad de [O111] como indicador de la actividad del AGN, se encontraron
valores ligeramente mayores cuando la galaxia anfitriona tiene una barra, siendo mas signifi-
cativos en los encontrados en HT23. Estos resultados también sugieren que las barras pueden
inducir la actividad observada del AGN.

= Finalmente, dado que las galaxias, en adicién a los procesos seculares, también son expuestos
a las influencias de su ambiente local y a gran escala, se investigé la influencia del ambiente
en la incidencia de fusiones mayores. Se consider6 el pardmetro de fuerza de marea Q, esti-
mado en grupo y a gran escala (LSS 5 Mpc), encontrando que las muestras con y sin AGN,
no muestran diferencias significativas, lo que no sesga nuestros resultados sobre la incidencia

de fusiones mayores.

De lo anterior se concluye que tanto las fusiones mayores como la presencia de una barra en la
galaxia, son mecanismos que promueven la actividad nuclear observada. Por lo tanto, no se tiene
evidencia de tener un mecanismo dominante, ambos juegan un rol importante en el encendido del

ndcleo activo.
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6.4. Relaciones de escala entre ambas regiones

Dentro de los diferentes parametros que se encontraron de éstos AGNs estdn la masa de los
agujeros negros supermasivos, su cociente de Eddington, una caracterizacion de su variabilidad, una
clasificacion dependiente de la dominancia del AGN o de su galaxia anfitriona en el espectro, entre
otros. Por su parte, los pardmetros que se estudiaron de sus galaxias anfitrionas fueron, su color,
masa estelar, tipo morfoldgico, cinematica del gas y las estrellas, estado de merger, identificacion

de barras, entre otros.
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Figura 6.1: Distribuciones de la contribucién nuclear en el flujo total de la galaxia. En el panel
izquierdo se muestra la distribucién de los AGNs tipo 1 y en el panel derecho la de los tipo 2. Se
muestran las distribuciones totales (negro), la de las galaxia dominante (azul), la de los intermedio

(verde) y la de los AGN dominante (purpura).

El primer pardmetro de los AGNs que tiene correlacion con pardmetros de las galaxias anfitrio-
nas es la clasificacién de familias de AGNs vista en la seccién[3.3] A pesar de que no encontramos
una correlacién con las masas de los agujeros negros supermasivos, si las hallamos con pardmetros
como la luminosidad del continuo a 5100A (ver panel derecho de la figura o el cociente de
Eddington (ver figura[f.17)), donde los AGN dominante son los mds luminosos y con mayores tasas
de acrecion, seguidos de los intermedios y finalmente los galaxia dominante. También encontra-
mos correlacién con la fotometria de las galaxias anfitrionas. Como se mencion en el capitulo 3]
se hizo una correccién fotométrica para quitar la contribucién del AGN y hacer una correcta esti-
macion del color (g — i) de la galaxia anfitriona. Para ello, se utilizaron los resultados del andlisis
con Galfit (descritos en la seccion para hacer un estimado de la contribucion nuclear en flujo

con respecto a las otras componentes de la galaxia como el bulbo y/o disco. La figura[6.1] (1a cual se
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Figura 6.2: Distribuciones de la contribucion nuclear en el flujo total de la galaxia. En el panel
izquierdo se muestra la distribucion de los AGNs tipo 1 y en el panel derecho la de los tipo 2. Se
muestran las distribuciones totales (negro), la de las galaxia dominante (azul), la de los intermedio
(verde) y la de los AGN dominante (pirpura).

reporta en el Apéndice A del segundo articulo) muestras las contribuciones nucleares por familia
de AGN. El histograma negro muestra la distribucién total, el azul muestra a las galaxia dominante,
el verde a los intermedios y el purpura a los AGN dominante.

En dicha figura se muestra la contribuciéon de los AGNs, en el panel izquierdo para los tipo 1 y
en el panel derecho para los tipo 2, mostrando que los AGN dominante son los que tienen mayor
contribucion de flujo llegando a ser mds del 60 % del flujo total de la galaxia (para esta muestra).
En cambio los galaxia dominante e intermedios tienen contribuciones muy por debajo del 5% y no
mayor al 20 % en algunos casos.

También se exploro si esta clasificacion por familias tiene alguna correlacion con las propieda-
des de las galaxias anfitrionas. En la figura [6.2]se muestran las distribuciones del tipo morfoldgico
(panel izquierdo), masa estelar (panel derecho) y distribucién de color (g-i) (panel central) para las
cantidades observadas. Se separaron por las familias de AGNs utilizando el mismo c6digo de color.
Asi mismo se afadieron diagramas de caja y bigotes en la parte superior para visualizar mejor la
distribucién de cada familia en cada pardmetro.

Encontramos que no hay diferencias significativas cuando separamos la distribucion en estas
tres familias. El dnico cambio perceptible es en el color donde los AGN-dominante se encuentran

en galaxias mds azules que las otras dos familias.
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6.5. Conclusion final y trabajo a futuro

Los resultados presentados hasta el momento comprenden una parte del objetivo principal que
es la obtencién de relaciones de escala entre las propiedades del nicleo activo y las propiedades
de su galaxia anfitriona. Por falta de tiempo no se pudieron explorar a fondo pero en el camino se
encontraron excelentes resultados.

El primero de ellos fue la creacién del método para encontrar AGNs tipo 1 en grandes catas-
tros. Se demostrd tener mejores resultados que los diagramas de diagnoéstico tradicionales (BPT y
WHAN), asi como otros métodos enfocados a detectar este tipo de AGNs. También se demostré
que fue posible encontrarlos sin la necesidad de realizar una sustraccion estelar.

El segundo de ellos fue la exploracion de los mecanismos que inducen la actividad nuclear. Se
encontrd que tanto las fusiones mayores como la presencia de una barra galdctica son mecanismos
que pueden promover el encendido de un nicleo activo.

El tercero fue la deteccion de objetos variables. Al comparar espectros de diferente época, se
detectaron 81 objetos con una amplia variedad de variabilidad en la forma de las lineas anchas de
Ha y HP, en su intensidad y en la forma de su continuo. Se realizé una caracterizacion de primer
orden y se espera hacer un seguimiento espectroscopico como trabajo a futuro.

Finalmente, la muestra de AGNs tipo 1 encontrada result6 ser muy rica a pesar de encontrarse en
un intervalo de bajo corrimiento al rojo (z<0.15). No solo se tienen AGNs de baja luminosidad sino
también AGNss tipo Seyfert. Se encontré una enorme variedad de perfiles en las lineas de emision,
en la forma del continuo tanto estelar como la del nicleo activo asi como el cambio en los perfiles
de las lineas anchas a través de los afios. Algunas de estas galaxias presentan jets observables en el
radio continuo. Incluso sus propiedades morfoldgicas son muy variadas.

La identificacion de esta muestra de AGN tipo 1, asi como su expansion a 103 objetos, abre
una ventana en el andlisis de sus propiedades mds bésicas combinado con el espacio multipara-
métrico de los datos de MaNGA y sus propiedades en diferentes longitudes de onda, permitiendo
investigaciones mas exhaustivas de las propiedades de esta muestra de AGN y su conexién con sus
respectivas galaxias anfitrionas.

Como se menciond a lo largo de esta tesis, se dejaron varios proyectos como trabajo a futuro.
Estos son:

e Realizar el andlisis hecho en la muestra de 47 AGNss tipo 1 en la muestra de 103 AGNs tipo
1. Esto implica a hacer la sustraccion estelar, hacer el ajuste de las lineas de emision y estimar los
parametros de los nucleos activos, incluyendo la masa de los agujeros negros supermasivos.

e El origen de la variabilidad en los espectros y el porque hay diferentes tipos. Actualmente
nos encontramos haciendo un seguimiento observacional de una submuestra de este tipo de AGNss,
esperando tener diferentes espectros para cada uno y poder responder estas preguntas.

e La masa de los SMBH estimadas en la seccién también correlaciona con propiedades
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de las galaxias anfitrionas pero por falta de tiempo, no pude hacer este estudio. Esta y otras corre-
laciones se dejaran como proyectos a futuro.

e [.os mapas de velocidad y de lineas de emision se exploraran a detalle para ver la influencia
de la actividad nuclear.
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A Estimacion de la distancia comovil

En este apéndice se muestran diferentes formas para estimar la distancia comévil. En este tra-
bajo se utiliz6 la ecuacidén de Sulentic et al., 2006, la cual se obtuvo de un ajuste de resultados
que utilizé un modelo cosmolégico. Para darle validez a las distancias calculadas con esta ecuaciéon
(que fueron utilizadas para estimar las propiedades fisicas de los nucleos activos), se comparé con
las distancias estimadas con modelos cosmoldgicos mds actuales.

El primero de ellos es el utilizado por la paqueteria Astropy (Astropy Collaboration et al., 2022]),
utilizada en python. La subpaqueteria astropy.cosmology puede estimar las distancias comoéviles
con modelos cosmolégicos predeterminados o con un modelo propio. Para realizar esta compara-
cidn, se utilizaron los pardmetros cosmoldgicos basadas en los datos finales del proyecto Wilkinson
Microwave Anisotropy Probe (WMAP) de nueve afos, junto con una serie de conjuntos de datos
cosmoldgicos adicionales. Estos condideran una constante de Hubble Hy= 69.3 Mpc km s, una
Q,,=0.287 y un Universo plano (Hinshaw et al., 2013).

La segunda forma fue comparando nuestras estimaciones con las reportadas por el DR13 de
SDSS (Albareti et al., 2017) del proyecto Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (BOSS) cuyo
modelo cosmoldgico utiliza Oscilaciones Acusticas Bariénicas (Dawson et al., 2016).

En la tabla[A.T|se reportan las distancias comdviles estimadas con la ecuacién de Sulentic et al.,
2006/ (tercera columna), las reportadas por Albareti et al., [2017 en BOSS (cuarta columna) y las
calculadas con los pardmetros cosmoldgicos de WMAP9 (Hinshaw et al., 2013) (quinta columna).
La sexta y séptima columna muestran las diferencias porcentuales entre la estimacién con Sulentic
con BOSS y WMAPO respectivamente. Se encontré que la diferencia porcentual més alta entre las
distancias estimadas con Sulentic et al.,|2006|y las reportadas en Albareti et al.,[2017|es de 4.4 % y el
promedio porcentual es de 2.4 %. En el caso de las estimadas con WMAP?Y, la diferencia porcentual
mas alta es de 2.0% y el promedio porcentual es de 1.7 % Estas diferencias son pequefas y estan
dentro de los errores porcentuales considerados (10 %). Para ver que tanto modifican las cantidades
estimadas, se hiz6 un cdlculo de la luminosidad de la componente ancha de Hor utilizando las
distancias reportadas en Albareti et al.,[2017 ya que con estas se tuvo mayores diferencias con las
distancias de WMAP9. Las diferencias porcentuales entre las luminosidades estimadas con Sulentic
et al.,2006|y BOSS van del 0.2 % hasta el 9.0 % con un promedio porcentual del 5.0 %. Aunque hay
algunos objetos que tienen diferencias considerables, el promedio todavia se encuentra debajo del
umbral del error porcentual. Por lo tanto, los pardmetros estimados con las distancias de Sulentic
son buenas estimaciones pero en algunos objetos podria haber una sobreestimacion que en el futuro

se va a corregir.
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MaNGA-ID z d. (Sulentic et al.,[2006) d. (BOSS) d.(WMAP9) Diferencia% Diferencia %
) () (3) (4) (5) (6) (S-BOSS)  (7) (S-WMAP)
7815-6104  0.08070 347.7 352.0 342.8 1.2 14
7968-3701  0.05154 224.2 223.0 220.4 0.5 1.7
7972-3704  0.04247 185.3 183.1 182.0 1.2 1.8
7977-9101  0.02659 116.6 112.4 114.3 3.6 1.9
7991-1901  0.09300 399.5 409.0 394.0 2.4 14
7991-6104  0.02820 123.7 124.1 121.2 0.4 2.0
8132-6101  0.12940 549.5 573.8 543.6 44 1.1
8135-1902  0.11800 502.9 523.8 497.1 4.2 1.2
8144-3702  0.09785 419.7 4352 414.1 3.7 1.3
8158-3704  0.05687 247.1 250.0 242.9 1.2 1.7
8241-9102  0.06653 288.2 297.9 283.6 34 1.6
8320-6101  0.02657 116.6 121.1 114.2 39 2.0
8326-6102  0.07038 304.5 313.2 299.7 2.9 1.6
8341-12704  0.03035 133.0 137.2 1304 32 1.9
8446-1901  0.02366 103.9 107.7 101.8 3.7 2.0
8466-3704  0.10724 458.6 471.5 452.9 4.1 1.2
8547-12701 0.04488 195.7 199.7 192.2 2.0 1.8
8549-12702  0.04334 189.1 192.3 185.7 1.7 1.8
8553-1901  0.03023 132.4 134.3 129.9 1.4 1.9
8553-9102  0.07366 318.3 326.3 313.4 2.5 1.5
8603-6101  0.03118 136.6 134.6 133.9 1.5 1.9
8606-12701  0.06333 274.6 279.9 270.1 1.9 1.6
8615-3701  0.06181 268.1 268.4 263.7 0.1 1.6
8713-9102  0.03316 145.2 149.0 142.4 2.6 1.9
8714-3704  0.05169 225.0 230.7 221.0 2.6 1.8
8718-12701 0.04992 217.4 222.8 213.5 2.5 1.8
8725-9102  0.04905 213.7 219.3 209.9 2.6 1.8
8940-12702  0.02674 117.3 121.2 115.0 33 2.0
8978-6104  0.04931 214.8 218.1 211.0 1.5 1.8
8983-3704  0.06209 269.3 278.1 264.9 33 1.6
8990-12705 0.03723 162.8 167.7 159.7 3.0 1.9
8992-3702  0.02642 1159 119.7 113.6 32 2.0
9000-1901  0.02069 90.9 94.1 89.1 35 2.0
9036-6101  0.05984 259.8 265.3 255.4 2.1 1.7
9048-1902  0.05030 219.0 223.2 215.2 1.9 1.8
9181-12702  0.04082 178.3 183.0 175.0 2.6 1.9
9182-6102  0.04025 175.8 172.6 1.9
9193-12704  0.10744 459.4 471.9 453.7 2.7 1.2
9193-9101  0.04506 196.5 196.3 193.0 0.1 1.8
9194-6101  0.08404 362.0 368.8 356.8 1.9 1.5
9194-6103  0.03078 134.8 133.3 132.2 1.1 1.9
9196-12703  0.08186 348.0 361.2 347.7 3.8 0.1
9487-3702  0.05382 234.1 240.2 230.0 2.6 1.7
9487-9102  0.04098 178.9 183.4 175.7 2.5 1.8
9497-12705 0.11701 498.8
9500-1901  0.05081 221.2 228.3 217.3 32 1.7
9881-1902  0.02700 118.4 121.5 116.1 2.6 2.0

Cuadro A.l1: Las distancias comdviles de los 47 AGNs tipo 1. La columna 1 corresponde al
MaNGA-ID del objeto. La columna 2 a su corrimiento al rojo. Las columnas 3-5 son las dis-
tancias comoviles estimadas con la ecuacion de Sulentic et al., 2006, las reportadas por BOSS y las
estimadas con Astropy utilizando los pardmetros cosmoldgicos de WMAPY, respectivamente. La
columna 6 muestra la diferencia porcentual entre las distancias de Sulentic - BOSS y la columna 7

la diferencia porcentual entre las distancias de Sulentic - WMAP9.
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B Ajustes de Starlight

En este apéndice se muestran los espectros resultantes de aplicar Starlight a los 47 AGNss tipo 1.
A pesar de que los espectros de MaNGA cubren un amplio intervalo en el espectro, se decidi6 por
hacer esta substraccién en el intervalo de 3500-7500 A para disminuir el ruido del resto del espectro.
En cada una de las figuras se muestran el espectro observado (negro), el espectro modelo (rojo),
la componente estelar del espectro modelo (verde), el continuo del AGN (naranja) y el espectro
residual después de restar al espectro observado el espectro modelo (azul). Las lineas punteadas de
color purpura sefialan la localizacién de Ha y Hf.
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Figura B.1: Los ajustes de Starlight para los 47 AGNs tipo 1.
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C Ajustes de QDeblend3D y comparacion
con Starlight

En este apéndice se muestran la comparacion de los espectros resultantes de aplicar Starlight y
QDeblend3D a 39 de los 47 AGN:ss tipo 1. La falta de 8 objetos se debe a la complejidad de realizar
una buena descomposicion bidimensional con Galfit para obtener los perfiles de brillo superficial
y hacer un buen ajuste con QDeblend3D. A falta de ellos, se utilizaron los resultados de Starlight
para realizar la estimacion de los pardmetros de los nicleos activos. . En cada una de las figuras
se muestran el espectro observado (negro), el espectro residual de Starlight (azul), y el espectro
residual de QDeblend3D (rojo).
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Figura C.1: Los resultados de realizar la sustraccion estelar con Starlight (azul) y QDeblend3D

(rojo).
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D Ajustes de las lineas de emision

En este apéndice se muestran el resto de los ajustes de las lineas de emision para la derivacién
de los parametros de los nucleos activos. Cada pagina muestra 4 galaxias con el respectivo ajuste
utilizando tanto el espectro residual de Starlight como el de QDeblend3D, salvo en 8 casos donde
no se pudo obtener este ultimo. Las lineas punteadas de color azul sirven para separar el par de
ajustes realizados en cada galaxia. Tal y como se describié en la seccién[4.3] los paneles muestran
el espectro residual a ajustar (negro), el mejor espectro modelo (azul), las lineas delgadas (gris y
amarillo si hay una segunda componente), las lineas anchas (rojo) y la emision de Fell (verde).
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Figura D.1: Los ajustes de las lineas de emision de los 47 AGNs. Cada galaxia muestra los ajustes
hechos utilizando el espectro de Starlight y de QDeblend3D (en caso de que se haya podido obte-
ner). Mds detalles de los ajustes se encuentran en la seccion @
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