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Caracterizacion espectroscopica de cuasares en el UV del SDSS-V.
por

Nancy Jenaro Ballesteros

Resumen

Los Niicleos Activos de Galaxias® se definen a partir de la actividad nuclear de las galaxias
debida a la acrecion de material hacia el agujero negro super masivo en el nicleo. En el presente
trabajo, se tendrd como contexto al Eigenvector 1 el cual es un espacio de pardmetros en mul-
tifrecuencia que permite clasificar a los AGN a partir de sus caracteristicas observacionales. En
particular, desde hace mas de veinte afios, se ha desarrollado la idea de una secuencia principal
para objetos de bajo corrimiento al rojo o z en el espacio de parametros 6ptico definido por las
emisiones de HB y Felr, la cual estd gobernada por la tasa de acrecién [Sulentic et al., 2000]
[Marziani et al., 2018]. Sin embargo, hace falta un espacio de pardmetros en el UV para AGN
de alto z.

El objetivo principal de este trabajo es poder clasificar a los AGN de corrimientos al rojo gran-
des (z > 1.1) a partir de la informacién brindada por sus cocientes C111]A1909/Si111]A1892 y
AliA1860/Sitr]A1892 por lo que se realizard un diagrama con estos cocientes en el que se
espera poder distinguir diferencias ente los AGN de la muestra seleccionada.

Se tom¢6 una muestra de AGN con datos proporcionados por el proyecto SSDS-V y se estudié
con el objetivo de encontrar una tendencia similar a la del E1 pero en la parte UV del espectro.
Primero se establecieron parametros para la seleccién de la muestra tales como que tuvieran
un corrimiento al rojo mayor a 1.09, también que su Senal a Ruido tuviera valores mayores
a 30 para tener espectros mas ’limpios’ y también para que los errores al obtener los ajustes
multicomponentes fueran menores, etc. Después, con los cocientes antes mencionados se realizd
el diagrama de cocientes para la clasificaciéon de los objetos de la muestra por poblaciones, te-
niendo las poblaciones A, dividida a su vez en dos subpoblaciones y las poblaciones B también
subdividida pero en cuatro subpoblaciones. A partir de las 6 subpoblaciones definidas y un
espectro promedio de cada poblacién, se realizaron los ajustes multicomponentes de cada es-
pectro promedio con el fin de separar las componentes en emisién de los espectros UV y realizar
mediciones como el FWHM de las lineas anchas y la luminosidad del continuo que permitieran
la obtencién de los pardmetros fisicos de cada poblacién (MBH, luminosidades, cociente de Ed-
dington, etc) y con ésto poder construir un diagrama similar al del Eigenvector 1 en el 6ptico.
Finalmente, se obtuvo un diagrama andlogo al E1 pero con el estudio de los AGN en el UV
en el cual se observa la misma tendencia en el aumento de las masas de los agujeros negros
centrales en las poblaciones B y el aumento de del cociente de Eddington mientras se avanza a
las poblaciones A.

L AGN por su siglas en inglés Active Nuclei Galaxy
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Parte 1

Primera parte



Capitulo 1

Introduccion

1.1. Galaxias

Una galaxia se define como un sistema de miles de millones de estrellas, polvo y nubes
formadas de gas que se mantienen unidos gracias a la fuerza de gravedad, donde dichos elementos
se encuentran orbitando alrededor de un agujero negro super masivo en la gran mayoria de casos.
Las galaxias son de los objetos mas abundantes en el Universo. A través de la secuencia de
Hubble se pueden clasificar a partir de su morfologia y en general todas se pueden caracterizar

por ciertas subestructuras como su bulbo, disco, halo, barra central y anillos.

El bulbo es la parte central esférica de una galaxia que generalmente se caracteriza por
contener poblaciones estelares viejas, ademas de ser una region con bajas cantidades de gas y
polvo. El disco se puede definir como una regién plana y circular que se encuentra rodeando
al bulbo, el cual contiene nubes de gas, polvo y estrellas méas jovenes que en el bulbo. El halo
es un area esférica que rodea a toda la galaxia en general, donde se encuentra en su mayoria a
cumulos estelares del tipo globular.

Dependiendo de la morfologia de la galaxia ésta también puede estar conformada por brazos
si se trata de una galaxia espiral (S), y éstos se caracterizan por estar compuestos de estrellas
jévenes y altas cantidades de gas y polvo donde se suelen encontrar regiones Hil (regiones con

grandes tasas de nacimiento de estrellas). Otro componente es la barra central, que se trata de



una regién alargada que atraviesa el ntcleo de la galaxia de donde ésta nacen los brazos. Esta
estructura es capaz de transferir materia de un extremo de la regién externa hacia la regiéon

central de la galaxia.

Otra clasificacién de las galaxias son las elipticas (E) que son sistemas elipsoidales com-
puestos principalmente por poblacion estelar vieja y con poco contenido de gas. Su momento
angular de rotacion es bajo y las estrellas se mueven aleatoriamente en torno al centro (Djor-
govski & Davis, 1987). Por otra parte, se encuentran las galaxias lenticulares (S0) que presentan
un disco estelar muy similar al de las galaxias espirales pero igual que las galaxias elipticas no
presentan formacién estelar. También existen las galaxias irregulares (I), las cuales no presentan
una estructura morfoldgica definida. Contienen principalmente una poblacion estelar temprana
y grandes cantidades de gas y polvo. La figura 1-1 muestra la secuencia de Hubble que se carac-
teriza por su forma de diapasén, donde por un lado se ubican las diferentes galaxias elipticas
(dominadas por el bulbo), y por otro lado dos familias de galaxias espirales (dominadas por el

disco) con y sin barra [Karttunen et al., 2007].

En la subestructura galactica en la que se centra este trabajo es en el nticleo.

Figura 1-1: Secuencia de Hubble. Esquema en diapasén de la clasificacién de las galaxias a partir de su
morfologia, en el eje central se encuentran las galaxias elipticas y en lo brazos, las galaxias espirales con
y sin barra [Karttunen et al., 2007].



1.2. Nucleo Activo de Galaxia o AGN

Otra forma de clasificar a las galaxias es a partir del grado de actividad que se detecta de
su region central o nuclo. Se presentan niveles de energia tan altos que no se pueden atribuir
solamente a procesos de formacién estelar. La emisién de energia generada por estos procesos
estelares se le denomina emisién térmica, mientras que, a la que no se deriva de esos procesos
se le llama energia no térmica o nuclear originada por la acrecién de material hacia el agujero
negro super masivo, la cual forma un disco de acrecion.

Las galaxias con y sin actividad nuclear pueden tener distintos tipos de espectros. El espectro
de las galaxias sin formacion estelar (o galaxias retiradas) es muy parecido al de una estrella
roja si dicho espectro es de absorcion. Y si es de emision se parace al de una estrella azul para
el caso de las galaxias con formacion estelar. En el caso de los AGN (AGN o Active Galaxy
Nuclei), el espectro estelar frecuentemente se ve opacado por la intensa emisién nuclear. Las
diferencias en una imagen 6ptica de una galaxia no activa y una con un AGN se puede observar
en la Fig.1-2. En esta figura se observa que la diferencia entre ambas es el brillo aumentado en
el nucleo de la que contiene el AGN.

Entonces, partiendo de su actividad se tienen dos clasificaciones, las galaxias activas y las
galaxias sin actividad nuclear, donde las primeras representan iinicamente una pequena fraccién
de la poblacién de galaxias. Las galaxias activas estdn definidas por un nicleo activo de galaxia.
En esta region es donde se observa que la radiacién excedente no se puede explicar simplemente
con procesos térmicos. Este tipo de galaxias se caracterizan por tener una distribucion espectral
de energia (SED o Spectral Energy Distribution) que emite a lo largo del espectro electromag-
nético, desde el radio hasta los rayos X duros, llegando incluso en algunas de estas galaxias a

la emisién de rayos gamma.



Figura 1-2: Imégenes en el éptico de la galaxia activa NGC 5548 (izquierda) y de la galaxia normal
NGC 3277 (derecha). Se observa que el AGN tiene un brillo aumentado en el nicleo [Burbidge et al.,
1990].

Se puede definir a un AGN a partir de las siguientes caracteristicas:

= La regién central cuenta con valores altos de luminosidad, que van desde 10*! a 10%7 ergs

s~1[Fabian, 1999).

= Se presenta variabilidad a lo largo de todo el espectro electromagnético en escalas de

tiempo desde minutos hasta anos y con intervalos grandes de amplitud.

= Esta region central de emision es compacta, tiene tamanos que van desde escalas sub
parsec, hasta los 10 pc [Hickox & Alexander, 2018] y tiene un nicleo que es muy luminoso

en el 6ptico.

» Presenta emisién no térmica.

» Dependiendo del AGN, poseen lineas de emisiéon delgadas de pocos cientos de km s~y

anchas o muy anchas del orden de varias centenas a miles de km s™!.

A lo largo de los anos a través de observaciones se han descubierto un gran ntmero de

distintos AGN a partir del llamado “Modelo Unificado” del cual se hablard méas adelante se



intenta tener una clasificaciéon y subclasificacién de los AGN.

1.3. Tipos de AGN

1.3.1. Galaxias Seyfert.

Las galaxias Seyfert fueron uno de los primeros AGN en identificarse gracias al trabajo de
Carl Seyfert (1943). Estas galaxias son la clase de AGN més comin de observar en el Univer-
so Local. Debido a su proximidad se obtienen sus espectros e imagenes de la galaxia que lo
hospeda de alta calidad, en los cuales se puede estudiar a detalle los procesos fisicos en ellas.
Morfolégicamente los estudios indican que la mayoria de las galaxias anfitrionas ! de este tipo

de AGN son espirales.

Lo que distingue a las galaxias Seyfert de otras galaxias a partir de imagenes directas es el
brillo central y que su centro es muy parecido a una fuente puntual. Gracias a las observaciones
posteriores, se determiné a través de los espectros obtenidos que las lineas de emision altamen-
te ionizadas son emitidas desde el niicleo central mientras que las galaxias anfitrionas tienen
espectros de una galaxia tipica, el cual se interpreta como la suma de las poblaciones estelares

y por lo tanto se pueden observar como un continuo estelar.

A principios de los afios 70, Khachikian y Weedman, al estudiar los espectros de este tipo
de galaxias se encontraron en especial dos tipos de espectros distintos. La mayoria de espectros
mostraban lineas de emisién estrechas o prohibidas procedentes de material altamente ionizado,
mientras que algunas de estas galaxias también presentaban lineas anchas permitidas como las
lineas de Balmer. Asi que decidieron hacer una clasificacién a partir de el ancho relativo de

dichas lineas de emision.

Por una parte, las galaxias Seyfert tipo 1 tienen dos conjuntos de lineas de emisién, uno de

!Galaxias anfitrionas. Del inglés "host galaxy". Se les llama de esta manera a las galaxias que contienen a un
Ntcleo Activo de Galaxia



los conjuntos es caracteristico de gas ionizado de baja densidad, dichas lineas de emisiéon son
por ejemplo, lineas angostas de Balmer Ha, HB y H~, las cuales también muestran lineas mas
gruesas que las prohibidas tales como el oxigeno [O11] y [O111] y las lineas de nitrogeno y neén
NIII], Ne[III] y Ne[IV] respectivamente. Mientras que las galaxias Seyfert tipo 2 difieren de las

tipo 1 en que sélo hay lineas de emisién angostas presentes en sus espectros, dichas diferencias

pueden notarse en la figura 1.3
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Figura 1-3: A la izquierda, espectro 6ptico de la galaxia Seyfert 1 NGC 5548. A la derecha, espectro
optico de la galaxia Seyfert 2 NGC 1667 en el cual se nota la ausencia de lineas anchas. (Imdgenes de
A. V. Filippenko, 1993)

Hablando de las caracteristicas de las lineas delgadas, se sabe que provienen de gas de baja
densidad, dicho gas tiene una densidad electrénica de n, ~ 10% — 105¢m ™3 y las velocidades
tipicas de éstas son de algunos cientos de kilometros por segundo. A comparacion de las li-
neas anchas como las lineas de Balmer con una densidad electrénica de n. > 10%m =3 y sus

velocidades rondan los 103 — 10* km s~ 1.

Apartir de una clasificaciéon observacional hecha en los espectros de galaxias Seyfert por
Osterbrock, introdujo tipos intermedios a la clasificaciéon de este tipo de galaxias, los cuales

son: Sy 1.5, objetos cuyas lineas de emisiéon de HI tienen perfiles compuestos, lineas de emisién



anchas como angostas las cuales son facilmente reconocibles [Osterbrock, 1977].
Sy 1.8 y Sy 1.9 en las que aparte de tener componentes angostas en sus espectros, también estan
presentes componentes anchas y débiles pero identificables de HSy Hao solo Harespectivamente

[Osterbrock, 1981].

Otra clasificacién de las galaxias Seyfert del tipo 1 (Syl) son las llamadas Galaxias Seyfert 1
de lineas delgadas o NLSyl (Narrow Line Seyfert 1). Se caracterizan por tener emision intensa

! similares a las Sy 1 pero con lineas

de rayos X duros y anchos de linea menores a 2000 km s~
més delgadas en UV a comparacién de éstas, asi como una emision mas débil de CivA1549 y
C11]A1909. También, la emisién de Fe II con respecto a la linea de HS (Ferr/Hp) es dos veces
mas fuerte en estas galaxias a comparacién de otras Seyferts. Otro distintivos de estas galaxias
es que al estudiar el centro de éstas se ha obervado que son menos masivos que otras galaxias
de esta clase, con un rango de masas del agujero negro (Mpn) Mpu,NLS1 ~ 105 — 108 Mg pero
aun asi sus luminosidades bolométricas son comparables con otras Syl. Se ha encontrado en

estudios recientes que las galaxias NLSy1 tienen un espectro de rayos X suaves con pendientes

mas pronunciadas que las lineas anchas de las Seyfert 1 [Boller et al., 1996].

1.3.2. Cuasares

El nombre de este tipo de AGN proviene de la palabra fuente de radio cuasi estelar (cuasi
stellar object radio source) ya que en las observaciones para el tercer catalogo de Cambridge
que contiene 471 objetos detectados a 159 MHz se encontraron fuentes no faciles de identificar,
ademads de un gran nimero de radio galaxias y remanentes de supernova. Dichas fuentes parecen
estrellas azules en sus imagenes en el 6ptico y de ahi su nombre. Maarten Schmidth en 1963,
fue el primero en analizar sus espectros en el 6ptico encontrando lineas intensas de emision las
cuales presentaban un corrimiento al rojo significativo. Aunque debido a la falta de tecnologia
en los telescopios de la época eran insuficientes para obtener imégenes nitidas de las galaxias

anfitrionas con superficies con baja luminosidad y de cuasares a grandes distancias. A la par



del descubrimiento de este tipo de nicleos activos de galaxias también se dio el de las galaxias
Seyfert lo que llevo a una clara diferenciacién entre la manifestacién del mismo fenémeno pero

con sus respectivas variantes.

La caracteristica mas sobresaliente de los cuasares y la manera mas efectiva de encontrar-
los en el espectro Optico es su apariencia azul a comparacién de las galaxias y la razén de ésto
es la llamada "gran protuberancia azul" o mejor conocida por su nombre en inglés como big
blue bump encontrada en sus espectros, dicha protuberancia aparece a A = 100 — 400 nm y
con méximos de frecuencia de v = 10" — 10'6 Hz. Los cuasares son los AGN més luminosos
asi como los més lejanos, el corrimiento més grande al que se han encontrado es a z = 7.085
[Mortlock et al., 2012], es decir, estos objetos tan masivos son tan primitivos como 800 millones
de anos después del Big Bang. Se han descubierto méas de 40 cuasares con corrimientos al rojo

de z > 6 [Wu et al., 2015].
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Figura 1-4: Espectro del cuasar 3C273. Se observan las lineas de la serie de Balmer corridas al
rojo respecto de su marco de referencia en reposo. Extracted from an article from M.G. Yates
R. P. Garden, My Not. R. astr. Ploughshare, 241, 167-194, 1989.



1.3.3. Radio Galaxias

Dentro de los elementos que componen al conjunto de los AGN radio fuertes o con emisién
de jets? estéan las radio galaxias, las cuales son albergadas por galalaxias elipticas. Las radio
galaxias se dividen en dos subgrupos, el primero de ellos son las galaxias de baja luminosidad
Fanaroff-Riley de clase 1 (FR-I) las cuales muestran una creciente emisiéon compacta cerca de
la regién central. El segundo subgrupo son los objetos stiper-luminicos FR-II donde en estas
estructuras estan dominadas por radio 16bulos y la mayoria de su emision parece surgir de una
region extendida. Los radio l6bulos son los extremos de los llamados jets, su emisién es no

térmica y polarizada por lo que se modela asumiendo que se trata de emisién sincrotronica.

La velocidad de expansién de esos radio l16bulos y de sus puntos calientes (hot spots) con ma-
yores temperaturas, pueden ser estimados a partir de varios modelos que incluyen la descripcién
de esos puntos calientes como el choque final del chorro de material con el medio circundante,
donde este chorro se ralentiza de manera muy rapida por la diferencia de temperaturas con el
medio ambiente [Hartigan, 1989]. Para ésto, la presiéon de la materia que lleva el chorro tiene
que ser significativamente menor que la del medio ambiente. De tal manera que el jet puede
expandirse libremente hasta que la presion dentro del jet sea la misma que la del ambiente. Las
tres caracteristicas para poder obtener la velocidad relativa de una radio galaxia es el brillo

relativo de un punto caliente, el radio 16bulo y el jet.

Otra caracteristica importante de las radiogalaxias es que suelen ser observadas a grandes
corriminetos al rojo, el corrimiento méas grande al que han sido encontradas es a z ~ 5.2, pero

pueden ser observadas sin problema en el éptico e infrarrojo por telescopios espaciales.

2Ge define como jets a chorros de material ionizado con una estructura de haz a lo largo del eje de rotacién
de un disco de acrecién de alguna fuente astronémica de alta energia como un cuasar o una estrella. Dichas
estructuras pueden tener longitudes de varios cientos del tamano de su objeto de origen.
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Figura 1-5: Radio galaxia tipo FR-II Cygnus A, la radio fuete extragaldctica més brillante observada
por el telescopio VLA a 5 GHz y 0.4” de resolucién (Carilli and Barthel, 1996). E1 AGN est4 localizado
en el punto brillante que se observa en el centro y sus radio l6bulos se extienden a lo largo de 50 kpc del
ntcleo.

1.3.4. Blazares.

Este tipo de AGN son una subclase especial de los cuasares. El modelo mas aceptado que
explica la emisién de los blazares es que su fuente son cuasares con un jet relativista que apunta
hacia la linea de visiéon del observador o estd muy cercano a ésta. Este tipo de AGN se carac-
teriza por tener gran variabilidad y ser grandes emisiores en multifrencias, ya que van desde
el radio hasta rayos gamma. A su vez, los blazares se dividen en dos tipos més, en los objetos
BL Lac y en FSRQ (Flat Spectrum Radio Quasars). La diferencia més notoria entre la primera
clasificacion es el ancho equivalente (EW) en las lineas de emisién aunque se toma un valor
de corte arbitrario EW = 5A donde los objetos BL Lac solo tienen lineas debajo de este valor
(Figura 1-6), asi como también sus lineas de emisién son débiles y en algunos casos poseen tanto
lineas anchas como gruesas, al contrario de los objetos FSRQ que presentan lineas de emisién
anchas muy intensas.

Los blazares presentan una variabilidad notable en su emisiéon a lo largo del espectro electro-
magnético y es la principal propiedad de éstos para poder distinguirlos. Otra forma de hacerlo
es a partir de la identificaciéon de fuentes con una emision en radio fuerte y polarizada o con un

flujo alto en la banda de los rayos X comparada con su emisién en el 6ptico [Peterson, 1997].
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Figura 1-6: Espectro del blazar RXJ 1211.94-2242. En este espectro solo se detectan lineas de
absorcién débiles causadas por la emision del jet absorbida por la galaxia anfitriona [Beckmann
et al., 2004].

1.4. Clasificacién espectral de los AGN

Como la emisién nuclear proviene de una regién muy pequeia que no puede resolverse con
los telescopios actuales® una de las formas de estudiar esta emisién es a partir de su espectro.
Teniendo como base a las llamadas lineas espectrales se es capaz de identificar los elementos
y compuestos de los que estan conformados los distintos objetos astronémicos. Dichas lineas
espectrales son caracteristicas de cada objeto y proporcionan una variedad de informacién de
ellos como su corrimiento al rojo cosmoldgico o corrimientos al rojo o al azul de las lineas
respecto a su marco de referencia en reposo y su composicion quimica.

Existen dos tipos de lineas espectrales, lineas de absorciéon y de emisién.

3Solamente con esfuerzos internacionales como el Event Horizon Telescope fue posible resolverlo, por ejemplo,
para M87, el cual es un objeto muy cercano ~ 16 Mpc).
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1.4.1. Lineas espectrales

Dependiendo de las caracteristicas espectrales de los perfiles de las lineas de emisién, se
podran deducir la propiedades fisicas de la regién por la que fueron emitidas. Para que la
transicion de los electrones ocurra y con esto se tengan lineas de emisién observadas, en el caso
particular de los espectros de cuasares (por ejemplo, los espectros de la figura 1-3), se necesitan
condiciones fisicas especificas, debido a que existen lineas espectrales que sélo son emitidas a
densidades y temperaturas determinadas.

En particular, las lineas de emisién se clasifican en lineas permitidas y lineas prohibidas. (Fig.

1-7)

= Lineas permitidas. Son lineas que se emiten en regiones de altas densidades. Debido a
ésto, las colisiones entre los atomos es comuin, por lo tanto los dtomos recuperan sus
electrones por recombinacién. Las densididades tipicas de los gases que las emiten son de
~ 10% 4tomos/em3. Un ejemplo de lineas permitidas es la serie de Balmer (Ha, HJ, etc.,

recombinacion del Hidrégeno una vez ionizado).

» Lineas prohibidas. Son lineas que se producen cuando un electrén salta a un nivel de
energia superior al que se encuentra y puede permanecer un tiempo superior a compara-
cion del que estaria en un nivel de energia menor, tiene una probabilidad de transicién
muy baja. Debido a las bajas densidades, las colisiones son extremadamente raras y hay
el tiempo necesario para que ocurra un decaimineto espontaneo. Las lineas prohibidas
desaparecen por encima de cierta densidad critica (cerca de ~ 10* atomos/cm?) por lo
cual su existencia es un indicador de la densidad del gas del que son emitidas. Ejemplos

de este tipo de lineas en el 6ptico son el doblete de [O111]AN4959,5007.

= También existen las lineas semi-prohibidas, las cuales se caracterizan por tener una pro-
babilidad de transicién de mil veces mayor que una linea prohibida, siendo el Cii1]A1909

un ejemplo de éstas [Osterbrock, 1989].
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Figura 1-7: Comparacién entre una linea de recombinacién (linea permitida) y una linea de
excitacion colisional (linea prohibida). [Lépez A., 2015]
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1.4.2. Corrimiento al rojo de las lineas de emision.

Se define como corrimiento al rojo (z o redshift en inglés) al fenémeno que le ocurre a las
ondas electromagnéticas provenientes de un emisor, cuando el objeto se aleja la frecuencia de
la onda disminuye y se observa un enrojecimiento en la luz, es decir, la radiaciéon emitida ex-
perimenta un corrimiento hacia la parte menos energética del espectro. Este cambio puede ser
originado por tres procesos fisicos diferentes, por el Efecto Doppler (el emisor y receptor se
alejan o acercan entre si), porque el emisor se encuentre sometido a un campo gravitacional
mas intenso que el receptor (corrimiento al rojo gravitatorio) o a la expansién del universo

(corrimiento al rojo cosmolégico).

En los primeros Nucleos Activos de Galaxia detectados se observé que tenian sus lineas es-
pectrales corridas hacia el rojo (Fig. 1-8). La interpretacion de estos corrimientos al rojo es que

estos objetos se encuentran fuera de la Via Lactea.

La estimacion del corrimiento al rojo espectroscopico esta definida como:

A=A
1-1
- (1-1)

Donde z es el corrimiento al rojo, A es la longitud de onda observada y Ag es la longitud de
onda obtenida en el laboratorio.

Actualmente se conocen AGN a z ~ 7, pero se espera que con el Telescopio Espacial James
Webb (JWST) el cual observa en el Infrarrojo, se llegue a corrimientos al rojo mayores. Los
telescopios terrestres Gpticos por lo general observan en longitudes de ondas entre 3 500A a 10
000A.

Dependiendo del corrimiento al rojo, se observaran diferentes regiones espectrales.
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Figura 1-8: Ejemplos de espectros a z=0.4, z=1.5 y z=3 (de arriba a abajo) donde se observa como las
lineas de H5A4861, MgiiA2800, C1vA1549 se desplzi%an al rojo.(Creditos: SSDS-V, Survey BHM)



A continuacién se describe una clasificacién de AGN a partir de las lineas de emisién obser-

vadas.

1.4.3. AGN Tipo 1 y Tipo 2.

Como se mencioné antes, cada objeto tiene su propio conjunto de lineas espectrales, en el
caso de los AGN apesar de éso cada subgrupo tiene caracteristicas particulares y gracias a éstas
se pueden comparar un espectro con otro obtenido con anterioridad y saber de qué tipo de
objeto se trata, éstos son distinguibles a partir del ancho de sus lineas. Y se presentan 3 tipos

de espectros principalmente [Villarroel & Korn, 2014]:

= Tipo 0. Espectros inusuales en los que hay ausencia de lineas de emisién.

= Tipo 1. En este caso, su ntcleo es visible y sus espectros tienen presencia de lineas de
emisién delgadas y anchas, estas tltimas con un FW HM?* desde 2 000 km s~! hasta 10

000 km s~ ! y lineas delgadas de hasta 1 000 km s~ 1.

= Tipo 2. Espectros con presencia inicamente con lineas de emision delgadas con un FW H M

en el siguiente rango: 1000km s~! < FWHM <500km s~![Ramos Almeida et al., 2011].

Con esta clasificacion, existen AGN como radio galaxias y galaxias Seyfert de tipo 1 y 2 mien-

tras que los blazares y cuasares pertenecen mayormente a los de tipo 1.(Fig. 1-9)

Este trabajo se enfocara en los AGN de Tipo 1.

AFWHM. Full Width at Half Maximum o el ancho total a media altura. Se define como el ancho de una
distribucién en un nivel que es sélo la mitad de la ordenada méaxima del pico.
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Figura 1-9: Comparacién entre dos espectros del Tipo 1y 2 de AGN. [Morgan, 2002]

1.4.4. Modelo Unificado.

Aun con las diferencias que se han encontrado entre los diferentes AGN, ;es posible expli-
carlos bajo el mismo modelo? Es una de las preguntas fundamentales en el estudio de los AGN

(Fig. 1-10).

La idea es poder explicar la fenomenologia de los AGN como debida a un mismo proceso
fisico. Dicho proceso es la acrecién de material através del disco de acreciéon hacia el agujero
negro. Y lo que los hace ver diferentes es la orientacién del AGN respecto al observador.

Las principales componentes de un AGN segiin el Modelo Unificado son las siguientes:

» Agujero negro supermasivo.(SMBH)>
Se encuentra ubicado en el niicleo de la galaxia con una masa de 105719 M, [Netzer, 2013],
ya que son los objetos mas masivos y compactos que pueden estar contenidos en dicho

espacio. Otra propiedad importante de los agujeron negros es la eficiencia y la tasa de

SSMBH. Super Massive Black Hole.
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de acrecién, las cuales miden la potencia de dicha singularidad para cambiar el momento
angular de la materia cercana a éste, como se mencioné con anterioridad, el BH acreta

material en forma de gas, estrellas y polvo a través del disco de acrecién.

Disco de acrecién.

Con un tamafno tipico de 1 pc. Su formacion es gracias al potencial gravitatorio del
agujer negro haciendo que se acumule gas y material al rededor de éste y se forme un
disco giratorio. Dicho gas y materia pierden energia gravitacional debido a varias razones.
Una de ellas es la energia térmica generada por la fricciéon viscosa en un medio con
rotacién diferencial, que mientras mas se acerca al centro del disco se genera radiacién
electromagnética. A esta estructura se asocian otras subestructuras como la corona la

cual es fundamental en el estudio de AGN ya que produce un continuo de rayos X duros.

Regién de lineas anchas. (BLR o Broad Line Region).

Con una distancia al agujero negro de 1 a 10 pc [Netzer, 2013] y una densidad electrénica
tipica de 10° em™3. Esta regién es la méas préxima al disco de acrecién y se caracteriza
por ser una region de nubes densas parcialmente ionizadas por la emisién del disco de
acreciéon. En la cual se encuentran lineas de emision permitidas y semi prohibidas las
cuales corresponden a la velocidad de rotacién de las nubes. Las lineas caracteristicas
de esta region son Ha HB CivA1549pc v Lya v en la mayoria de espectros también se

observan lineas del multiplete de Fell

Regidn de lineas angostas. (NLR-Narrow Line Region).

En esta region existen nubes menos densas (n. 103cm™2), por lo que se derivan lineas
de emisién prohibidas y permitidas como las lineas de Balmer. Esta regién se encuentra
lejana al agujero negro y se extiende hasta 100 pc, en alugunos AGN se presentan extended
NLR (regiones NL extndidas) que pueden llegar hasta cientos de kpc. La distribucién

geométrica de las nubes es esférica o bicdnica, por arriba y abajo del toroide.

Toroide.

Con una distancia del agujero negro de 1 a 10 pc. Es un toro de polvo que rodea al
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SMBH, al disco de acrecién y a la regién de lines anchas. Cuenta con una densidad media
de 10* a 107em 3. Este toroide esta principalmente compuesto de polvo y y gas molecular
por lo que el medio se hace lo sufucientemente opaco que evita el paso de los fotones en
la observacién 6ptica del receptor, debido a ésto en la mayoria de casos es complicado
observar lo que hay hacia dentro de éste y se recurren a medios indirectos para averiguar

las propiedades de dichas estructuras tanto como su morfologia.

= Jets.
Son la expulsién de electrones altamente energéticos desde el nicleo de la galaxia ortogo-
nales al disco de acrecién y toroide. Se pueden extender desde pocos kpc hasta millones de
pc. Generalmente se presentan en AGN con gran emisién de radio o de rayos gamma. Su
espectro de emision esta caracterizado por radiacién sincrotréonica desde el radio hasta los
rayos-X suaves. Los jets se generan en el borde interno del disco de acrecién y son colima-
dos por campos magnéticos muy intensos. La luz de los jets es muy variable y polarizada
y en algunos casos se puede observar como si se movieran a una velocidad mayor a la de
la luz, dando como resultado un “efecto super luminico™ pero ésto en realidad se debe a

que es observado a un angulo menor a 10° con respecto al camino 6ptico del observador.

Este modelo predice que lo que difiere entre los AGN en su apariencia es Gnicamente la pers-
pectiva desde la cual se les observa [Antonucci, 1993|. Las evidencias para que éstos puedan

estar organizados bajo el mismo modelo son las siguientes:

= La diferencia princial entre las galaxias Seyfert y los cuasares es inicamente la luminosidad

de sus fuentes centrales.

= Las galaxias Seyfert 1 y 2 son intrinsecamente las mismas. Lo que las diferencia es que en
las del tipo 2 no se puede observar la fuente nuclear directamente a causa de que el toro

de polvo bloquea la emisién en la linea de visién del observador.

= Los Blazares son emisores multifrecuencias donde la emisién del continuo es dominada

por el jet relativista.
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Debido a que este modelo considera tnicamente la absorcién y emisién no se cuenta con la

informacién suficiente para explicar el por qué algunos AGN son emisores radio fuertes y otras

no [Peterson, 1997].

radic-loud (AL) AGN

radio-quiet (RQ) AGN

high power

NLRG,
Type 11
Qs0

Seylert 2

Seyfert1 |

Figura 1-10: Representacién esqueméatica de los AGN en el Modelo Unificado. Donde el tipo de objeto
que se observe depende del dngulo de visién, aunque no especifica si se produce una emisién significativa
en forma de jet o con qué tanta potencia cuenta el nicleo. Gréafico por Marie-Luise Menzel.

1.5.

Eigenvector 1

Debido a todas las caracteristicas que presentan en comin los AGN y en las que no coin-

ciden, se convierte en una necesidad encontrar parametros que tengan los Nucleos Activos de

Galaxias de lineas anchas para poder identificarlos, clasificarlos y establecer un diagrama o algo

similar que pueda explicar su relacién a partir de dicha informaciéon. En este contexto fue usado
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el método Analisis de las Componentes Principales o PCAS el cual, tiene como base
una matriz de correlacién con todas las variables que se conocen de los AGN a la cual, después
de obtener una transformacién lineal con los valores y vectores propios que contienen la mayor
parte de la descripcion de dichas variables observables. En los articulos General Statistics and
principal component analysis of multiwavelenght properties of Seyfert Galazies [Dultzin-Hacyan
& Ruano, 1996] y The emission-line properties of low redshift quasi-stellar objects [Boroson &
Green, 1992] se realizo el andlisis de dicha matriz en galaxias Seyfert y QSOs respectivamen-
te, las cuales se encontraban cercanas o con bajos corrimientos al rojo, mientras que los AGN
estudiados por Boroson y Green se encontraban a un z<0.5 y los de D. Dultzin-Hacyan y C.
Ruano con un z<0.4, este analisis se realizé con la finalidad de encontrar un modelo que pueda

organizar a los AGN.

El FEigenvector 1 obtenido por Boroson y Green usando el PCA contiene los parametros de
las lineas de Ferr, [O11]A5007 y el FWHM de Hj y el obtenido por D. Dultzin-Hacyan y C.
Ruano contiene parametros como rayos X duros y suaves, luminosidad de H3 y en las bandas K
(Con un FWHM = 390nm) y B (con un FWHM = 94nm). Estas claras diferencias se deben
a que los tipos de AGN tomados por Boroson y Green, son distintos a los que tomaron Dultzin
y Ruano. Més adelante, mediante el uso de espectros con mayor senal a ruido fue posible el
planteamiento de un eigenvector mejor estructurado a partir de lineas anchas y el continuo en
rayos X suaves [Sulentic et al., 2000].

Los parametros (o dimensiones) utilizados para dicho eigenvector son:

= FWHM de H3.

Ancho total a media altura de la linea HS.

s Rperr

Cociente del ancho equivalente (EW, Equivalent Width o Ancho Equivalente)7 en este

SPCA o Principal Component Analysis
"EW. Representa el drea bajo la curva de una linea de emisién en un plano de intensidad luminosa y longitud
de onda de una linea de emisién.
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caso del Fell entre el ancho equivalente de la linea de Hfpc o Reperr = EW (Fell)/

EW(Hppo).

- Fsoft-

Exceso de fotones en rayos X suaves.

Los parametros anteriores generan el espacio de parametros del Eigenvector 1 y el valor

propio FWHM (Hp) y Rperr origina un diagrama que organiza a los objetos a partir de dos

parametros fundamentales: masa del SMBH y la tasa de acrecién o tasa de Eddington.
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Figura 1-11: Plano éptico del espacio de pardmetros 4DEL, es decir, FWHM(HS) vs Rperr. Los cua-
drantes indican los bines definidos por [Sulentic et al., 2002] se adoptaron para hacer este diagrama.
Posteriormente, cada poblacién se subdividié en bines de ARpc;; = 0.5 y A FWHM (HB) = 4 000
km s~ originalmente de las poblaciones A1, A2, A3, A4y B1, B2, Bl+ y Bl++ [Zamfir et al., 2010].
Estas subpoblaciones son utiles para identificar cuasares con caracteristicas similares. Por ejemplo, los
cuasares con alta tasa de acrecién se encuentran en las poblaciones A3 y A4 [Negrete et al., 2018].
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Tabla 1-1: Valores promedio del plano 6ptico del E1 [Sulentic et al., 2007].

Poblacion N log[Lyos(ergss—1)] z W(HB) W(Fell) FWHM(HS) RFeii
Al 81 15.2(1.0) 0.2342(0.1869)  96.1(33.9)  20.4(11.7)  2949(670) _ 0.32(0.12)
A2 129 45.5(0.8) 0.2878(0.1948)  67.7(20.0)  48.2(13.8)  2612(728)  0.73(0.14)
A3 39 45.6(0.8) 0.3155(0.2005)  52.8(10.9)  62.2(11.8)  2368(776)  1.19(0.16)
A4 8 45.7(0.6) 0.3443(0.1908)  41.3(7.1)  68.6(11.3)  2364(785)  1.67(0.13)
Bl 131 45.5(0.8) 0.3070(0.1928)  101.5(32.9) 25.3 (13.6)  5519(1071)  0.26(0.13)

Bl+ 33 45.8(0.9) 0.4179(2039)  92.6(37.8)  17.4(9.6)  9690(1122)  0.22(0.13)
Bl++ 7 45.7(0.6) 0.3227(0.2181)  102.6(17.4)  9.2(9.5)  14279(1287)  0.08(0.08)
B2 38 45.5(0.9) 0.3491(0.2121)  72.6(20.7)  45.9(12.2)  5414(1056)  0.64(0.12)

k -1
¢ [km 50] 2000

2) CIVA1549
05’ —200

—ctitlIlOO
T

—-6000

Figura 1-12: 4DE1 incluyendo al pardmetro del Desplazamiento del perfil a mitad del méximo de
CrvA1549pc vs FWHM(HBgc) en km s~ 1. Los simbolos (cuadrado y circulo) se utilizan para representar
a los elementos de las Poblaciones A (negros) y B (en blanco). Las fuentes RL estan representadas por
los cuadrados y las fuentes RQ por circulos. La linea vertical y horizontal mas marcadas indican el limite
entre la poblaciones A y B. Mientras que las lineas més tenues indican intervalos de confianza de +2¢
para c(%), lo cual significa que las fuentes dentro de este rango no muestran un corrimiento significativo

5000

FWHM(HB) [km s-!]

de la linea de C1vA1549 [Sulentic et al., 2007].
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Para el ano 2007 se incorporé una cuarta variable esencial (Sulentic, J. W., et al. 2007):

= Asimetria y desplazamiento al azul de la linea CivA1549pc
Este parametro fue incluido gracias al estudio de una muestra de 130 espectros de gala-
xias Seyfert tomados del archivo del HST, estas galaxias se consideran cercanas, con un
corrimiento al rojo z < 0.5. Este pardametro trata de la localizacién del centroide a media
altura (c(3)) de la linea C1vA1549p¢. La medida del centroide a intensidades diferentes
y fraccionarias se define como:

1 2000)

e, Vi=0,...4. (1-2)

Donde c es la velocidad de la luz e i es el nivel de intensidad de la linea de emisién respecto a
la total y para cada i se calculan la longitud de onda azul (p) y roja (Ar), a cada lado de la
Gaussiana.

Y finalmente, con estos cuatro parametros se caracteriz6 el 4DE1 o Eigenvector 1 de Cuatro

Dimensiones.

1.5.1. Poblacién A y B.

En el plano éptico de Eigenvector 1 de cuatro dimensiones observado en la Fig. 1-11, se
observa una clara tendencia de las galaxias a ubicarse de determinada manera lo cual propor-
ciona una distincion entre dos categorias mas de los AGN Tipo 1 a partir de la mediciéon del
FWHM(Hpg(), estas categorias son la Poblacién A y la Poblacién B.

Donde para la Poblacién A: FWHM(HpSgc) < 4000km s~! y para la Poblacién B: FWHM(H3gc)
> 4000 km s~'. Estos limites fueron propuestos primero empiricamente pero en Marziani (et.
al. 2006) fue mostrado que dicha distincién en realidad esta relacionada con la diferencia en la
estructura de la region de lineas anchas en cada poblacion. Las diferencias encontradas entre
ambas poblaciones permiten caracterizarlas como poblaciones contrastantes. La Poblacién A
muestra una fuerte o moderada emisién en Fey; y un corrimiento al azul o asimetria presente

en la linea CivA1549pc mientras que la poblacién B presentan baja emision en Feyr y no tiene
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asimetrias en sus lineas de emisién como la poblacién A.
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Figura 1-13: Ejemplos de ajustes multicomponentes de las regiones espectrales Lya, CivA1549pc,
1900 — A, MguA2800gc , HB para un objeto de poblacién A (paneles superiores) y uno de la poblacién
B (paneles inferiores). En la Poblacién A se observa un ajuste de la linea ancha con un pefil Lorentziano
y para la poblacién B, con un perfil Gaussiano [Marziani et al., 2010].

La diferencia mas notable en los espectros de emisién es encontrada en la linea de C1vA1549p¢
como ya se habia mencionado con anterioridad. Se observa en la figura 1-13 que los ajustes mas
adecuados son perfiles Lorentzianos para la poblacién A y perfiles de doble gaussiana para
la poblacién B. Después del andlisis anterior también se pudo encontrar que la gran parte de
la poblacién A dominan galaxias Radio Quiet® mientras que en la poblacién B se encuentran

fuentes Radio Loud? y algunos RQ [Marziani & Sulentic, 2014].

8Radio Quiet, RQ o Radio Callados son AGN con emisién débil en radio, suelen estar contenidos en galaxias
espirales. (Wilson, A. S., et al. 1995)

9Se define como Radio Loud, RL o Radio Fuertes a aquellos AGN que tienen una fuerte emisién en frecuencias

de radio, este tipo de objetos producen radio jets y l6bulos a gran escala, estdn asociadas a galaxias elipticas y
representan el 10 % de los AGN. [Wilson & Colbert, 1995]
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1.6. Hipotesis y esquema de la tesis.

Como ya se menciond, cada una de las regiones en el AGN (descritas en la Sec. 1.4.4) esta
compuesta de gas, polvo y otros elementos. En el caso particular de la regién de lineas anchas,
dependiendo de las caracteristicas espectrales de los perfiles de las lineas de emision, se podran
deducir la propiedades fisicas de la regién por la que fueron emitidas.

Por ejemplo, en la secciéon anterior, usando mediciones espectroscopicas en el 6ptico de
HpB y Fell, se genera el Eigenvector 1, el cual organiza a los cuasares en una secuencia en
términos del FWHM(Hp) y el RFell que a su vez esta relacionado con la masa del agujero negro
supermasivo (SMBH) y el cociente de Eddington (LBol/LEdd), respectivamente. (Seccién 3.5)
Se ha estudiado que ademads, la masa tiende a aumentar en las poblaciones B y y el cociente
de Eddington en las poblaciones A [Zamfir et al., 2010]. (Fig. 1-14 y Fig. 1-15) Por lo anterior,
se ha propuesto en [Marziani & Sulentic, 2014] que se pueden utilizar los flujos de lineas de
emisién o en este caso los cocientes de éstas como elementos clave para reconocer la regién de
la que fueron emitidas.

Algunos cocientes de lineas como:
»  AlmA1860/CrvA1549

»  AlmA1860/SimrjA1892

= CuIjA1909/Sitr] 1892

Son utilizados como indicadores de distintas caracteristicas de los AGN. Por ejemplo, los
cociente de lineas Cri1]A1909/Siti|A1892 y AliitA1860/Sirr] A1892 se utilizan como diagnéstico
de rangos de densidad (n. < 10'' y 10'' — 10'3¢m =3 respectivamente). Donde este tltimo
corresponde a regiones con densidades mas densas y de emisién asociadas a la producciéon de
lineas de baja ionizacion (LILs) como el Fell (Apéndice A) [Sigut & Pradhan, 2003] [Bruhweiler
& Verner, 2008].

Otro cociente que también es importante es SitvA1397/C1vA1549, el cual es es un indicador de

abundancia de C y Si [Negrete et al., 2012].
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Figura 1-14: Relacién entre la masa del BH y luminosidad dependiendo de la poblacién. La masa tiende
a aumentar en la poblacién A y la luminosidad lo hace pero para en direccién de la Poblacién B [Zamfir
et al., 2010].
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Figura 1-15: Distribuciones de la masa y la luminosidad de la poblacién A y B [Zamfir et al., 2010].
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Figura 1-16: Distribucién de las Poblaciones A (Al: cuadros blancos, A2: cuadros negros, A3: circulos
negros) en el plano definido con los cocientes CIr1JA1909/Sit|A1892y AlirtA1860/Simr)A1892. El érea
sombreada es la asociada a las Poblaciones A extremas. Las barras de error sélo son mostradas para
fuentes en el borde del drea sombreada [Marziani & Sulentic, 2014].

Entonces, la hipotesis principal planteada para este trabajo es:

. Se puede utilizar el diagrama de la Fig. 1-16 en el ultravioleta similar al E1 en el
6ptico para organizar a los cuasares en términos de sus propiedades fisicas?

Se tienen estudios exhaustivos en la parte éptica del espectro electromagnético de la Se-
cuencia Principal (mejor conocida como Main Sequence en inglés) la cual es la organizacién
de los AGN teniendo como contexto al Eigenvector 1, pero no existe un diagrama de este tipo
en el Ultravioleta (UV). El objetivo principal de este trabajo es poder clasificar a los AGN de
corrimientos al rojo grandes (z > 1.1) a partir de la informacién brindada por sus cocientes
CuijA1909/Sitr]A1892 y AliitA1860/Sitr]A1892 por lo que se realizard un diagrama con estos
cocientes en el que se espera poder distinguir diferencias ente los AGN de la muestra selec-
cionada. Un primer acercamiento para poder describir a los AGN con altas tasas de acrecién
lo realiz6 [Marziani & Sulentic, 2014] que precisamente es el diagrama de la Fig. 1-16 aunque

este trabajo fue realizado inicamente para los objetos de Poblacién A, lo que se busca ahora es
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extenderlo también a los de Poblacién B.

1.6.1. Esquema de la tesis.

A través de este estudio se quiere encontrar una secuencia en cuasares a altos corrimientos
al rojo (con z > 1.09) a partir de sus caracteristicas en el UV y teniendo como contexto al E1.
Asi que se tom6 una muestra de 1625 cuasares obtenidos por el Sloan Digital Sky Survey V.
Su analisis se realizé en la parte del Ultra Violeta (1 000A a 4 000A). En la primer parte (1)
de este trabajo se presenta la informacién que es la base necesaria para el estudio realizado,
partiendo desde el concepto mas general como lo es la galazia y se va profundizando hasta
llegar al tema en interés que son los AGN, también se encuentra la hipotesis planteada para
la realizacién del estudio presente. En el siguiente capitulo (2), se realiza una descripcién de la
muestra estudiada, desde el proyecto del cual se obtuvo, asi como la forma de obtener dichos
datos, los instrumentos utilizados para la obtencién de datos asi como el procesamiento de
éstos para poder trabajar con ellos, también se describe a detalle cudles fueron los lineamientos
seguidos para la seleccién de los objetos que se deseaba estudiar. En el capitulo (3) se encuentra
la exposicion de la metodologia utilizada para el estudio de la muestra seleccionada teniendo
como objetivo comprobar la hipotesis planteada. Se presentan los puntos mas importantes para
el estudio de la muestra como lo es la definicién de las regiones de interés, asi como la estimacién
de los parametros fisicos de cada una de las poblaciones en las que fueron clasificados los datos.
Estas estimaciones fueron la parte mas importante para poder realizar la comparaciéon buscada
entre el E1 en la parte optica en el espectro y en este caso, en el UV.

En el capitulo (4) se presentan los ajustes multicomponentes realizados a la muestra a partir
de las regiones de interés para cada una de las poblaciones y los datos que fueron encontrados
a partir de los ajustes. En el capitulo (5) estan los resultados més importantes encontrados
a partir de los pardmetros fisicos obtenidos en el capitulo anterior asi como las distribuciones
de esos parametros, como por ejemplo, de la luminosidad bolométrica para cada una de las
poblaciones, etc. Por tultimo, se presentan las conclusiones del trabajo realizado asi como el

trabajo que se plantea hacer a futuro.
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Capitulo 2

Recopilacion de datos.

En este capitulo, se realiza una descripcion a detalle de la muestra que fue estudiada, desde
el proyecto, el observatorio y los instrumentos que componen a éste asi como el procesamiento
de la muestra, también, se presentan los criterios que fueron utilizados para realizar la seleccién

de los datos y finalmente poder estudiarlos.

2.1. Sloan Digital Sky Survey.

El Sloan Digital Sky Survey o SDSS es un catalogo nacido en 1998 de mapeo fotométrico y
espectroscopico de todo el hemisferio norte celeste. Ha obtenido imagenes fotométricas y cerca
de 5 millones de espectros astrondémicos de galaxias y cuasares, incluso ha determinado las
posiciones, indice de colores y el brillo de mas de 100 millones de objetos celestes. Este es un
catalogo espectroscédpico multi objeto, es decir, tiene la capacidad de analizar simultaneamente
la luz de multiples objetos a través de sus espectrografos, donde dicha luz tiene que ser guiada
desde el plano focal del telescopio, donde es enfocada hacia los espectrografos que se encuentran
en la parte trasera del telescopio a través de fibras épticas. La cobertura espectral va de 3 600A
a 10 400 A, sin embargo cada observacién es dividida en dos espectrégrafos, el azul y el rojo,
con un corte aproximadamente en 6 000A. Dichos mapeos realizados para este proyecto estan

compuestos de imdgenes multibanda de un tercio de la béveda celeste y espectros de millones
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de objetos astronémicos. El SDSS ha pasado por distintas fases:

SDSS-I (2000-2005)

= SDSS-II (2005-2008)
= SDSS-III (2008-2014)
= SDSS-IV (2014-2020)
= SDSS-V (2020-2026)

Los datos utilizados para este trabajo fueron los de la fase mas actual, es decir, la fase SDSS
V, cuyos datos fueron observados en el Observatorio Apache Point en Nuevo México. Para la
obtencién de datos de este catdlogo se ha utilizado un telescopio de campo amplio de 2.5 m
[Gunn et al., 2006] en el Observatorio Apache Point en Nuevo México y actualmente en el sur,
el Observatorio Las Campanas en Chile (Fig 2-1).
Este programa comenz6 a observar en octubre de 2020 y consta de 3 catalogos actuales o pro-

gramas de mapeo:

» Milky Way Mapper, (MWM). El cual es un estudio espectroscopico de miltiples objetos
para obtener espectros Opticos y estelares en el infrarrojo cercano de mas de 4 millones
de estrellas en toda la Via Lactea y el Grupo Local. Este proyecto busca comprender
cémo ha evolucionado la Via Lactea, la fisica de sus estrellas y el medio interestelar y la

arquitectura de los sistemas planetarios y de multiples estrellas.

» Local Volume Mapper, (LVM). Es un estudio espectroscépico éptico de campo integral
que se enfocard en la Via Lactea, las nubes de Magallanes y otras galaxias de volumen
local, el cual recopilarda mas de 25 millones de espectro contiguos en 3000 grados cuadrados
en el cielo. Este proyecto utiliza espectrografos nuevos de campo integral para explorar
la fisica de la formacién de las estrellas, la interaccién entre éstas y el medio interestelar.

Para este mapeo se utiliza una serie de telescopios en el hemisferio sur.

32



» Black Hole Mapper, (BHM). Es un estudio espectroscépico de miltiples objetos que apun-
ta a mas de 400 000 fuentes, principalmente galaxias con actividad nuclear, con el espec-
trégrafo éptico BOSS, muchos de éstos se observan varias veces con el objetivo de medir
sus masas, de investigar su crecimiento a lo largo del tiempo césmico y caracterizar su

variabilidad.

Figura 2-1: Telescopios utilizados para los 3 distintos proyectos, Milky Way Mapper, Local Volume
Mapper y el Black Hole Mapper. (Créditos de la imagen: M. Seibert (OCIS) and the SDSS-V team)

Un ejemplo de la diferencia entre dos espectros obtenidos en el MWM y el BHM respecti-

vamente se observa en la siguiente imagen.

/
/

Intensity (Mux density)
ensity (flux density)
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Figura 2-2: El circulo pirpura indica un apuntado del telescopio en el cielo, se muestra la Luna llena
para comparar tamafios. SDSS-V observa simultaneamente 500 objetivos dentro de un circulo de este
tamano. El panel izquierdo muestra el espectro éptico de un cuasar, que estd rodeado por un disco de
gas caliente y brillante. La mancha purpura es una imagen de SDSS de la luz de esta imagen, que abarca
cerca de 1 arcosegundo en el cielo. El panel derecho muestra la imagen y el espectro de una enana blanca
- el micleo de una estrella de baja masa (como el Sol) después del final de su vida. Crédito de la imagen:
Hector Ibarra Medel, Jon Trump, Yue Shen, Gail Zasowski, y la Colaboracion SDSS-V.
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2.1.1. Observatorio Apache Point.

Como se mencioné con anterioridad, el Observatorio Apache Point se encuentra al sureste
de Nuevo México a 2788 msnm. Cuenta con un telescopio altazimutal de 2.5 m f/5 Ritchey-
Chrétien. Este telescopio cuenta con un espejo secundario de 1.08 m y dos lentes correctores
que brindan un campo visual libre de distorsién. Uno de ellos es un corrector de astigmatismo
Gascoigne, mientras que el otro es un corrector esférico. De estos dos correctores, uno es para
imégenes y el otro para espectroscopia. Este telescopio funciona con un CCD multibanda de

area amplia y dos espectrografos dobles que son alimenados por fibras. (Figura 2-3)

Figura 2-3: Telescopio de 2.5 del SDSS.

Los avances en cuanto a detectores y procesamiento computacional que hay en la actuali-
dad y las nuevas capacidades para el control de instrumentos dieron la posibilidad de poder
llevar a cabo un estudio sobre areas amplias del cielo. Para la realializacion de este estudio y
crear nuevas muestras espectroscopicas de galaxias y cuasares, fue necesario realizar cambios
importantes en la instrumentacién.

También se incorpordé un sistema espectroscépico que pudiera obtener simultdneamente 500
espectros por espectréografo con amplia cobertura de longitud de onda (3600 a 10 400 A) y
configurados de manera eficiente para campo en el cielo. Otra innovacién fue un sistema de ad-
quisicion de datos que pudiera almacenar de manera confiable los datos entrantes y que pudiera
proporcionar un analisis minimo en tiempo real para poder contolar la calidad, el enfoque y

demas.
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Se incorpor6 de igual manera un sistema de procesamiento de datos que pudiera calibrar de
manera rapida y automaética las observaciones, que identificara objetos y midiera sus propieda-
des a partir de las decenas de gigabytes de datos producidos en una noche tipica de observaciéon
de imagenes, de tal manera que los objetivos espectroscépicos se pudieran seleccionar dentro de
poco tiempo de la adquisicién de los datos.

De los proyectos mencionados en la seccién 2.1, para este trabajo se tomaron los datos del Black
Hole Mapper. Este proyecto se enfoca en la observacién del cielo de los campos RM (Reverbe-
ration Mapping), AQMES-Medium y AQMES-Wide que se observan en la Figura 2-4.

Cada pequeno circulo de color en la Fig 2-4 representa una placa o campo. Las fibras que se
encuentran en el telescopio deben de ser ubicadas en el lugar exacto en el que se encuentra el
objeto del que se quiere su espectro para poder capturar la luz de éste. Estas fibras son ubicadas
(Hasta la versién v6 — 0 — 4 de los datos) en placas de aluminio. Cada placa contiene hasta 500
agujeros en los cuales se coloca cada fibra 6ptica de manera precisa.(Figura 2-5)

Hasta la version v6 — 0 — 4 del SSDS se taladraron unos cientos de placas, donde cada una se
utilizé para cubrir una porcién especifica del cielo y permitié la obtencién simultanea de los

espectros de cientos de objetos astrénomicos.
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Figura 2-4: Campo de observacién del SDSS-V. La diferencia principal de estos tres campos es la
cadencia y el niimero de observaciones, que van de 1 a 13 para los campos AQMES y hasta 174 para el
RM [Kollmeier, 2017].

Figura 2-5: En el panel izquierdo se muestran las placas de alumnio utilizadas en los telescopios del
proyecto SSDS V. Y en el panel derecho esta la conexién manual de las fibras épticas a cada agujero en
las placas.
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Como se menciond con anterioridad, las placas fueron utilizadas hasta poco menos de la
mitad de la fase V, para finales del afio 2022 dichas placas fueron sustituidas por los FPS o
Focal Plane Systems (Sistemas Posicionadores de Fibras) 2-6. Cada unidad FPS despliega 500
unidades robdticas posicionadoras de fibras en una matriz hexagonal que cubre el plano focal
del telescopio. Cada robot lleva 3 fibras épticas: dos fibras para los espectrografos del APOGEE
y BOSS (pero sé6lo 298 de las fibras APOGEE se alimentan del espectrégrafo) y una fibra de
metrologia retroalimentada. El disefio del plano focal FPS estd disenado para maximizar la
cobertura de los campos de visién del telescopio con 500 fibras para BOSS y 298 fibras para
APOGEE.!

Figura 2-6: Sloan Telescope Focal Plane System (FPS).

En la Fig 2-7 se muestran ejemplos de espectros de los distintos objetos estudiados en el

proyecto BHM, los cuales son estrellas, galaxias y AGN.

Toda la informacién de esta seccién fue extraida de la péagina web del SSDS V.
(https://www.sdss.org/instruments/)
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Figura 2-7: Ejemplos de espectros obtenidos con la placa 15000.
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2.2. Procesamiento de la muestra por parte del SSDS.

Para cada noche de observacién se realizan varios apuntados, una vez terminada la noche de
observacién se trasladan los datos a los servidores de la Universidad de Utah donde se realiza

el siguiente procesamiento?.

Paso 1. Se clasifica la informacién de cada fibra en arcos (lamparas de clalibracién en lon-

gitud de onda, \), flats (se usan para determinar la eficiencia del detector) y datos de ciencia.

Paso 2. Reduccién de cada placa usando el script spec2D. Que consiste en:

» Primero, se limpian por bias (ruido de fondo del detector), y darks (ruido acumulado en
todo el tiempo de exposicién). Debido a que el detector asi mismo se conforma de 4 éstos,

se multiplica por la ganancia para cada detector para que quede uniforme.
= Se usan los flats para ubicar la posicién del espectro en el detector.

= Se extraen las fibras de los arcos, los flats y los objetos de ciencia, las cuales son 500 fibras
por detector (denominados raw extract spectra). Para los datos de ciencia del Black Hole
Mapper se consideran: extrellas estandares (75 fibras), observaciones del cielo (25 fibras)

y datos de ciencia (400 fibras).

Paso 3. Se realizan distintas calibraciones.

Calibracién por longitud de onda:
= Se realiza la calibracén de la A usando los datos de los arcos.
= Se realiza una segunda correciéon de lambda usando las fibras de cielo.
» Se realiza una correccion heliocéntrica (importante para objetos estelares).

Sustraccion del cielo:

2Esta informacién fue proporcionada por el Dr. Héctor Ibarra-Medel, quien esta a cargo del desarrollo de los
datoductos (pipelines) del SDSS-V.

39



= Se realiza un modelo del cielo para corregir las fibras de ciencia y estrellas estandar.

» Se divide por los flats (hay un flat para cada fibra).

= Se procede a extraer los espectros en una dimension usando el script speciD.
Calibracién por flujo.

= Se usan las fibras de las estrellas estandares.

= Se miden sus lineas de absorcién para hacer un modelo de un espectro estelar, por lo
general del tipo F. Se obtiene la funcion de sensibilidad para cada fibra diviendo el espectro
del modelo entre el espectro de la estrella estandar. Esto da la calibracién de cuantos ergs

slem=2 A1 por cuenta.

= Finalmente, se interpolan las funciones de sensibiladad de las 75 estrellas estandar de
la placa para obtener una funcién de sensibilidad en toda la placa que se pueda a su
vez asociar a cada fibra de ciencia. Por ultimo se calibra el flujo se utiliza la funcién de

sensibilidad para todos los datos de ciencia.

Se hace el promedio entre las funciones de sensilbilidad en el azul y el rojo para hacer la
unién a 6000 A. Se hace la suma de todos los espectros del mismo objeto (para una noche,
aproximadamente son 4 exposiciones) al final de este paso se obtienen espectros en una dimen-

sién en todo el rango espectral de 3600 a 10 600A en flujo y .

Paso 4. Anélisis espectral de los espectros unidimensionales.

Se clasifican los espectros utilizando plantillas de diferentes tipos espectrales de cuasares, gala-
xias y estrellas. Se detectan automaticamente las lineas de emision y de absorcion. Se mide el
corrimiento al rojo.

Paso 5. Con toda la informacién de los espectros finales se genera el catdlogo spall. Las di-
ferentes versiones de los catdlogos reflejan los cambios en el proceso de reduccién de los datos

descritos.
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2.3. Seleccion de la muestra.

Los datos utilizados fueron seleccionados de la base de datos del SDSS-V de la versiéon
V6 — 0 — 4 la cual salié6 en diciembre de 2021. En esta versién, las observaciones fueron las
ultimas realizadas con las placas de aluminio. Las observaciones actuales y futuras, seran rea-

lizadas ahora por el FPS (fiber position system)?.

Los datos del SSDS-V aqui utilizados son de indole privada (por aproximadamente un ano a
partir de la fecha de observacién) pero la UNAM tiene un convenio de colaboracion y cualquier
persona perteneciente a esta institucién puede hacer uso de los datos privados proporcionados

por el SSDS.

Se realiz6 una seleccién minuciosa de los datos que a continuacién es descrita.

= QOriginalmente la versiéon V6 — 0 — 4 cuenta con datos de 284 500 objetos, de los cuales se
incluyen datos del BHM y el MWM, asi como estrellas de calibracién y otras observaciones
para la reduccion de los datos. En el primer paso, se tomaron tinicamente los datos del
BHM, los cuales representan un poco menos de la mitad, el 46 % de los datos totales,

resultando 127 356 objetos.

= Después de esta primera seleccién como base, se realizé el primer filtro de estos datos.
Como se mencioné en la seccion 1.6 , el objetivo de esta tesis es clasificar cuasares a partir
de sus caracteristicas espectrales. Por lo tanto para observar estas lineas se necesitan
espectros con corrimiento al rojo mayor a 1.09. A partir de este corrimiento al rojo se
puede observar del Blend a 1900A en adelante (la longitud de onda aumenta), que son las
lineas con las que se va a trabajar. Se desestimaron aquellos objetos con corrimientos al
rojo negativos, considerando que ésto se debié a célculos incorrectos del desplazamiento al
rojo. Los datos desestimados representan el 1.19 % del total de la primera seleccién siendo
1 527 objetos. En la siguiente figura se puede observar la distribucién de los objetos con

respecto a su desplazamiento en z.

3https:/ /astronomy.osu.edu/news/sdss-v-focal-plane-system-ready-stars-and-galaxies
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Figura 2-8: Distribucién de los objetos con respecto a su corrimiento al rojo.

s También se filtraron los objetos usando el diagrama color-z mostrado en la Fig. 2-9.
La diferencia de las bandas g-r, centradas en las longitudes de onda 5600A y 6680A
respectivamente, debe ser plana alrededor de cero para seleccionar AGN sin contribucién
galactica (Fig. 2-9). Para eliminar los objetos demasiado lejanos, se eligieron los que estan
dentro de -1 > g-r > 3. Con estos dos filtros se seleccionaron 118 422 objetos, los cuales

fueron descargados de la pagina de la colaboracién del SDSS-V de manera individual.

Figura 2-9: Gréfica de la diferencia de bandas g — r con respecto al corrimiento al rojo, z.
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= Como se mencioné anteriormente, se puede tener méas de una observacién por objeto, por
lo tanto se realizé la suma de los espectros®, para obtener un espectro por objeto en la

lista de los seleccionados.

= Se situd el espectro dentro del marco de referencia en reposo, o lo que es lo mismo, se
corrigié por redshift (z). Esta correcién fue realizada usando un programa que incluye
correciones del flujo que depende de la distancia la objeto y también la correciéon por
extincién galdctica usando los modelos de Cardelli et al. [1989]. Hasta aqui, se tenia un

total de 41 210 objetos.

= Para cada objeto se crearon dos archivos iguales, uno de ellos para poder ser leido en
IRAF (Image Reduction and Analysis Facility)® y el otro en formato de tabla para ser

leido en otros lenguajes de programacion.

» La siguiente seleccién de los datos se hizo a través de los valores de S/N.6
Se usé la S/N en la Banda R el cual es proporcionado por las observaciones. También se
estimé la S/N a diferentes longitudes de onda: 1350 A, 1700 A 2200 A y 3000 A. Estas
longitudes de onda estan asociadas a ventanas del continuo, es decir, donde no se espera
ni emisién ni absorcién de lineas [e.g., Vanden Berk et al., 2001]. Se usaron dos intervalos
fijos, el primero a 3000 km s~! y el segundo a 30 A. La razén por la que se eligieron
estos intervalos es que, dependiendo de la longitud de onda a 30 A se abarcan diferentes

1

tamaiios de regiones, es decir, 1A a 5000 A representa 59.95 km s~!, mientras que de 1A

a 1500 A representa 199.86 km s~!.

» En este trabajo se usardn datos de alta sefial-a-ruido, S/N>30, con la finalidad de evitar

4Para ésto, se utilizé el programa one — spec.py desarrollado por la dra. Alenka Negrete y por el dr. Héctor
Ibarra Mendoza.

SIRAF es un producto del Space Telescope Science Institute de la NASA. IRAF fue creado y respaldado
por los Observatorios Nacionales de Astronomia Optica (NOAO o National Optical Astrnomy Observatories) en
Tucson, Arizona para el anilisis y reduccién de datos astronémicos.

6Signal to Noise Ratio o Sefial a Ruido. Es una medida que compara el nivel de una sefial deseada con el nivel
de ruido de fondo, se define algebraicamente como la relacién entre la potencia de sefial (Psignal) y la potencia
del ruido de fondo (Pnoise):

S/N = Psignal (2-1)

Pnoise
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que la construccién del diagrama mencionado en la hipétesis de este trabajo, tenga una
dispersiéon muy grande. Como ejemplo de S/N; en la figura 2-11 se muestra una compa-
rativa de espectros con diferentes S/N (De izquierda a derecha y hacia abajo, se tienen
espectros de menor a mayor senal a ruido, se observa una mayor cantidad de ruido en el
primero de S/N = 5 comparado al ultimo de S/N = 43) (Figura 2-10). Para la selecién,
primero se consider6 que al menos un valor de la S/N (en la banda R o en las ventanas del
continuo) fuera mayor a 30, obteniendo 3798 objetos, cerca del 9% de la seleccién anterior
a ésta. Sin embargo, haciendo una inspeccién visual, observamos que muchos objetos en

realidad seguian siendo muy ruidosos.

Posteriormente a esta seleccién, se tomaron elementos que tuvieran al menos dos valores
de S/N > 30 siendo en total 3511 objetos, sin embargo, atin se tenian objetos ruidosos.
Es por esto que con esta seleccién se hizo el calculo de las desviaciones estandar, el
minimo y méaximo de las senales a ruido para objeto. Se eliminaron los que tuvieran
S/N negativas o mayores a 300, debido a que estos valores podrian deberse a picos de
emisién o absorcién. La razon principal son picos residuales de la sustraccion del cielo que

incrementan artificialmente la S/N.

Por lo tanto, se utilizaron para cada objeto de la seleccién del punto anterior, los valores
de las desviaciones estandares y el promedio de las distribuciones de las regiones donde
se estimé la senal a ruido. Estas restricciones fueron:

e min > 30 (517 objetos).

e min < 30 y promedio > 25 y desviacién estandar < 15 (868 objetos).

e min < 30 y desviaciéon estandar > 15, considerando que al menos dos mediciones

sean S/N>30 (96 objetos).

e min < 30, desviacién estdndar < 15 y promedio < 25, considerando que al menos

dos mediciones sean S/N>30 (144 objetos).

Los restantes 1886 objetos son considerados relativamente més ruidosos. Al final, se realiz6
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una inspeccion visual de todos ellos, los seleccionados y los descartados para asegurar una

muestra lo méas limpia posible.

De los cuales se obtuvieron finalmente 1566 cuasares y con estos elementos se

realiz6 el trabajo presente.
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Figura 2-10: Distribucién de la S/N en la muestra inicial. La parte sombreada (azul oscuro) son los
datos que se seleccionaron, los cuales, su S/N es mayor a 30.
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Figura 2-11: Ejemplos de espectros con distintas S/N en la region UV donde se observa la linea de
emisiéon C1vA1549. De izquierda a derecha: S/N=5, S/N=10, S/N=15, S/N=20, S/N=27 y S/N=43. Se
observa una clara diferencia en el espectro del valor de S/N mayor entre éstos.
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2.3.1. Estimacion del corrimiento al rojo por el SSDS.

El Sloan Digital Sky Survey analiza espectros de objetos en gran volumen asi que cuentan
con rutinas y plantillas espectrales ya establecidas para hacer sus reducciones y correcciones
también de manera masiva. Debido a esto, es inevitable que dichos ajustes no sean tan precisos
para algunos objetos. Los picos de emision en los perfiles de lineas maés intensas en el UV,
especificamente de la emision centrada en C1vA1549 suelen aparecer corridas al azul por varios
cientos de km s™! debido a una componente de viento [Sulentic et al., 2007]. Existen trabajos
que dan cuenta de estas variaciones en la estimacién de la z tal como Hewett & Wild [2010],
también [Negrete et al., 2018] para espectros en el 6ptico y [Buendia-Rios et al., 2022] para
espectros en el UV. Es importante mencionar que la calidad de los espectros y sus estimaciones
asociadas a su corrimiento al rojo son de suma importancia para las investigaciones cientificas.
Una linea que suele no estar corrida es el doblete de AlIIA1860 (4200 km s~!) [Buendia-Rios
et al., 2022], aunque para objetos con altas tasas de acrecion, en ocasiones se presenta un exceso
en el ala azul que causa errores en las mediciones del corrimiento al rojo. El porcentaje de estos
objetos respecto a la muestra total de cuasares, es de maximo el 10 % [Martinez-Aldama et al.,

2017).

En la seccion 4.1 se revisaran los corrimientos al rojo usados en este trabajo.
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Capitulo 3

Metodologia

En este capitulo se describen los pasos que se realizaron justo después de la seleccion de los
datos para poder analizarlos y asi llevar acabo el objetivo del presente trabajo, que es la carac-
terizacién de la muestra de los AGN. Estos pasos, tales como las mediciones de los flujos de las
lineas de emisién, cocientes de lineas y los ajustes multicomponentes son de suma importancia
para la interpretacién de los datos que se busca realizar, ya que son clave fundamental conocer
las caracteristicas como por ejemplo, las luminosidades de los AGN y las masas de los agujeros

negros centrales.

3.1. Medicién de los flujos.

Después de tener los 1566 objetos, se realizaron mediciones de los flujos en los picos de las
lineas de emisién con el programa en python, measures.py'. Este programa ajusta un continuo
local entre 1800 y 1980A para luego medir la intensidad de los flujos de las lineas a partir del
continuo ajustado en una ventana de £500 km s~!, centradas en 1909, 1892, 1857, 1640, 1618,
1549, 1528, 1397 y 1381 A, que corresponden a las longitudes de onda centrales de Cui|A1909,
Siri|A1892, AliiA1860, HeriBlue, C1vA1549, CivA1549Blue, SitvA1397 y [SII]AN6716,5631 res-

pectivamente. Con estos flujos se realizé el calculo de los cocientes en el pico de intensidad a

'Desarrollado por los Dres. C. Alenka Negrete y Héctor Ibarra-Medel.
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1909/1892 y 1860/1892. También se midi6 el flujo del continuo a 1800A para estimar la lu-
minosidad bolométrica [siguiendo a Marziani & Sulentic, 2014] y a 1700 A para realizar una
normalizacién de los espectros y estimar las masas de los agujeros negros [siguiendo a Marziani
et al., 2019]. La distribucién de las luminosidades obtenidas a partir de los flujos medidos se
presentan en la seccion 5.2.

Antes de comenzar con lo anterior, lo primero que se hizo fue una correccién por despla-
zamiento al rojo ya que se detectaron 24 objetos con una z mal asiganda asi que se calculd la
diferencia entre los corrimientos al rojo y se corrigieron, la lista de los objetos se meustra en el
apéndice 77 . Esta correccién por z se describe a detalle en la seccién 4.1.

Para la medicién de los flujos en las regiones alrededor de CivA1549 y SitvA1397, se se-
pararon los objetos por rangos de z, ya que como se mencioné con anterioridad depende del
corrimiento al rojo serd la zona en el espectro que podré ser observada. La primera mediciéon
se realiz6 para todos los espectros considerando los flujos centrados en Cri]A1909, Sirrr]A1892
y AlIIA1860 ya que en todos los objetos seleccionados, estas tres lineas son visibles. Posterior-
mente, se realizaron tres cortes en z dependiendo de la visibilidad de las lineas. El primer corte
se realizo a partir de z > 1.3, cuando las lineas Hell, HeriBlue ya fueran visibles, siendo Hell
visible en 1492 objetos y ambas lineas en 1433.
El segundo corte se realizé a z > 1.5 para que se pudieran visualizar, ademés de las compo-
nentes de Hell y el blend a 19004, las lineas de C1vA1549 y C1vA1549Blue. La primera pudo
observarse en 1269 espectros y la segunda en 1218 espectros.
Y el tercer y ultimo corte fue a z > 1.7 para poder ver todas las lineas antes mencionadas y
también las lineas SitvA1397 y SitvA1397Blue. En 899 objetos se observo la primera y ambas
en 874 objetos. (Fig. 4-1)

En la Figura 3-1 se muestra la distribucién de la luminosidad de todos los objetos a partir

de su flujo medido a una longitud de onda de 1700A.
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Figura 3-1: Distribucién de las luminosidades de todos los objeto a 1700 A.
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3.2. Diagrama A1860/A1892 vs A1909/A1892.

Como se mencioné con anterioridad, se realizaron los cocientes A\1860/A1892 y A1909/A1892
con el objetivo de poder hacer un diagrama que mostrara una tendencia en los objetos seleccio-
nados con alta S/N (Fig. 3-2). Los flujos de estos rangos estan asociados con las lineas del Blend
a 1900A: C11] A1909, SittA1533 y AlirA1860. Sin embargo, es importante que se tenga en mente
que estas lineas pueden estar contaminadas por otras emisiones subyacentes como las descritas
en el capitulo 4. Posteriormente, siguiendo la subclasificacién encontrada en el Eigenvector 1 en
el 6ptico (Fig. 1-11) se clasificaron a los objetos en el diagrama en el UV por poblaciones (A1,
A2, B1, B2, Bl+ y Bl++) y asi realizar un anélisis con respecto a cada poblacién. Se toméd
como base para la divisiéon de las poblaciones, el criterio propuesto por Marziani & Sulentic

[2014]:
» La poblacién B1+4+ estd acotada por A1860/A1892<0.5 y 2<A1909/\1892.
» La poblacién B1+ por A1860/A1892<0.5, 1.5<A1909/A1892 y A1909/A1892<2.
» La poblacién B1 A1860/11892<0.5, 1<A1909/A1892 y A1909/A1892<1.5.
» La la poblacién B2 A1860/A1892>0.5, 1<A1909/A1892 y A1909/A1892<1.5.
» La poblacién A1l A1860/11892<0.5, 0<A1909/A1892 y A1909/A1892<1.

» La poblacién A2 es la region A\1860/A1892>0.5, 0<A1909/A1892 y A1909/A1892<1.

o1
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Figura 3-2: Diagrama de los cocientes A1909/\1892 y A1860/A1892 utilizando los 1625 objetos.
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3.3. Espectros promedio

El objetivo de esta tesis es presentar el diagrama de los cocientes y también un primer
acercamiento a la secuencia en los perfiles de las lineas a lo largo de este diagrama, por lo tanto,
se dividi6 el diagrama de cocientes en 6 bines realizando un espectro promedio para cada bin.
Posteriormente se buscara hacer un ajuste detallado de cada region con la finalidad de obtener la
contribucién individual de cada componente en cada una de las regiones por poblacién. (Seccién
6.1)

Esta division asume que los espectros de cada bin son similares dado que comparten cocientes
de lineas similares.

Una vez teniendo la seleccién de los espectros para cada poblacion se utilizd el programa
median — spectra.py® para poder realizar un espectro promedio de cada bin. Este programa
utiliza como documento de entrada al que fue obtenido con las mediciones de lo flujos antes
mencionadas en la seccién 3.1. Define a cada una de las poblaciones a partir de los valores de
sus cocientes de A\1860/A1892 y A1909/\1892, crea el espectro promedio con limites establecidos
de las longitudes de onda y se obtiene un espectro de salida de tipo .fits que después se cambid
a .txt para su manejo al momento de realizar los ajustes con la tarea wspectex de IRAF. Una
vez teniendo los 6 espectros promedio (Figuras 3-3 y 3-4), se le editaron las orillas a cada uno
y los spikes.? con valores extremos muy altos o muy negativos. Finalmente se normalizaron con

la tarea sarith de IRAF con 1700A a 1.

3.4. Regiones de interés

Como se mencion6 con anterioridad, el area de interés de este trabajo es la region del
espectro en el UV asi que el estudio realizado fue en la zona desde 1350 A a 2000 A. Y para
un analisis mas detallado, se decidié dividir esta zona en otras tres regiones, donde cada una
se caracteriza por contar con las emisiones de SitvA1397, C1rvA1549 y CrirjA1909 centradas en

1400, 1500 y 1900 A respectivamente.

2Desarrollado por los Dres. C. Alenka Negrete y Héctor Ibarra-Medel.
3Residuos de la extraccién del cielo en las reducciones de los espectros.
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En las figuras 3.3 y 3.4 se muestran los espectros promedios por cada una de las poblaciones
obtenidos con el programa descrito en la seccion 3.3, siendo cuatro espectros promedio para la
poblaciéon B y dos espectros promedios para la poblacién A. También se presenta la distribu-
cién de los corrimientos al rojo de los objetos seleccionados para cada una de las poblaciones,
observando tendencias distintas dependiendo de la poblacion, por ejemplo, se observa una dis-
tribucién a lo largo de z = 1 a z = 4 para la poblacién B1, que es lo que se espera ya que es la

poblacién que cuenta con mas objetos. (Figura 4-1)
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Figura 3-3: Poblaciones A. Espectros promedio de la poblacién Al y A2 definidas en la seccién 3.2 en
donde se observan las tres regiones a estudiar en este trabajo.
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Figura 3-4: Poblaciones B. Espectros promedio de la poblacién B1, B2, B14+ y Bl++ definidas en la

seccion 3.2 en donde se observan las tres regiones a estudiar en este trabajo.
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3.5. Estimacion de parametros fisicos.

Con las mediciones hechas para cada uno de los espectros de cada bin, se realizaran los
calculos de la luminosidad del continuo, la luminosidad bolométrica, las masas de agujeros

negros, los cocientes de Eddington y las tasas de acrecién. Para la luminosidad, Se utiliza:
Ly = 4nd>f (3-1)
Donde d. es la distancia de co-movimiento [Sulentic et al., 2006].

dp ~ Hi[1.500(1 — e~ 5107) + 0.996(1 — ¢~ 356 )] (3-2)
0

c es la velocidad de la luz, Hy es la constante de Hubble (Hy = 70kms~!Mpc™!), z es el

corrimiento al rojo final de la fuente, es decir, el corrimiento del SSDS después de la correccién

v f = Afx que es el flujo monocromético del continuo del AGN. Teniendo el valor de Ly se

puede calcular la Luminosidad Bolométrica definida de la siguiente manera:
Lpo = L)\B.C. (3-3)

Donde B.C. es la Correccién Bolométrica (Bolometric Corretion)* y para el flujo medido a
1800A el valor de esta correccién es de 6.31 [Marziani & Sulentic, 2014].

Para la determinacién de la masa de los agujeros negros lo que se suele asumir, es que el
sistema estd virializado y las nubes individuales se mueven con sus propias orbitas keplerianas
sin tener una inclinaciéon y excentricidad parecida. En este trabajo se emplea la expresién
que utiliza el FWHM como medida de la velocidad de las nubes que emiten las lineas mas

prominentes del Blend de 1900A. Las cuales son AlIIA1860 y C111]A19009.

logMpp (ALTTT) ~ (0.57970038)10g L1700 44 +2L0g(E a1 FW HM (AITTT)) +(0.490%3'%0) (3-4)

4La Correccién Bolométrica es una correccién que se realiza a la magnitud absoluta de un objeto con el fin
de convertir su magnitud visible en su magnitud bolométrica (en todas las longitudes de onda) [Torres, 2010]
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Donde ¢ es la correccién necesaria para el FWHM, para {arrr = 1, Li7oo44 se refiere a la
luminosidad a 1700 A de los objetos normalizados y por 10* ergs s~! y el FWHM de AlIIIA1860
tiene unidades de km s~! [Marziani et al., 2022].

El limite de Eddington o también conocido como la luminosidad de Eddington se define

Ccomo:

drcGM M
AT 1.3 % 10% ——ergs™! (3-5)

Ly =
Edd or M@

Donde c es la velocidad de la luz en el vacio, G la constante de gravitacién, M la masa de la
fuente, u es el peso molecular promedio, m,, es la masa del protén, or es la seccién transversal
de Thomson y Mg la masa del Sol.

El valor de Lggq define la luminosidad maxima permitida para objetos que estan activos a lo
largo de un periodo de tiempo debido a la acumulacién de material en estado estacionario. La
luminosidad puede exceder este limite por un tiempo de duracién corto, por ejemplo, después de
una explosién. [Netzer, 2013]. O en discos de acrecién "slim"dominados por acrecién [Marziani
& Sulentic, 2014].

Con lo anterior, es posible la obtencién del cociente de Eddington (Lp./Lgdd) que es un
indicador de la tasa de acrecién del BH normalizado por la masa. En este caso, la acrecion
del gas y/o materia implica que son atraidos por un cuerpo debido a la interaccién gravitatoria
vy pasa a incorporarse al mismo. En el caso de la acrecién de los agujeros negros este proceso
implica que el material gira alrededor del objeto central y conlleva a la formacién de un disco.

Entonces, se define a la tasa de acreciéon en masas solares por ano, como:

L
m = BSZM ® year™* (3-6)
ne

Donde 7 es la eficiencia de la conversién de masa en luminosidad.
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Capitulo 4

Analisis de la muestra.

En este capitulo se presenta la descomposicién espectral de los espectros promedio definidos
con anterioridad.
Antes de comenzar con los ajustes se corté cada espectro promedio por ventanas de visibilidad
con la tarea scopy de IRAF para poder hacer el ajuste de las lineas a partir de tres rangos, en
el Blend a 1900A (De 1700 a 2000A), en C1vA1549 (De 1450 a 1700A) y por tltimo a SirvA1397
(De 1350 a 1450A) y se volvieron a limpiar spikes. Asi los espectros quedaron limpios y listos

para comenzar con los ajustes.

4.1. Correccion por z.

Lo que se hizo en este trabajo fue verificar la z de los espectros promedio, tomando medi-
ciones del corrimiento al rojo de MgiiA2800, la cual es una linea de emisién que se caracteriza
por su pefil simétrico y por su fuerte emision. En algunos objetos MgliA2800 suele tener un
desplazamiento al azul menor a 200 — 300km s~ que no afecta gravemente a las deméas lineas
[Marziani et al., 2013]. Se le ajust6 un perfil Gaussiano al pico de esta linea y se midi6 su
longitud de onda central utilizando la tarea splot en IRAF. El cilculo de la z corregida se

realizo usando la ecuacién 1-1.
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Después se agregd esta correcciéon a la correcciéon del corrimiento al rojo original dada por
el SSDS con la tarea dopcor de TRAF. Esta correccién fue dependiente de la poblacién y se
tomé del espect