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Exlsten tres tipos de mentiras: las malintenclonadas,
las pladosas y la estadfstica.

Andnimo.



CAPITULO 1

NUCLEQS ACTIVOS DE GALAXIAS

1.1 Introduceidn.
Las primeras fotografias de galaxias fueron obtenidas utllizando
las exposicliones mas largas posibles para poder captar la estructura de

las regiones de menor brillo. Desafort d te, una cor cla de

ésto fue que los nucleos brillantes quedaron sobreexpuestos y mucha
informacién de las reglones centrales de galaxias elipticas y espirales
permanecié ignorada durante algin tiempo. En la actualidad, al realizar
observaclones de galaxias se hace énfasis en el estudio de las reglones
compactas y brillantes que exhiben muchos nucleos galactlcos.

El estudio observaclonal de los niicleos activos de galaxias (NAGs)
comenzd con Fath (1909}, al realizar un survey espectroscépico de las
*nebulosas” espirales mas brillantes. Fath noté que aunque la mayoria
de las nebulosas tienen un especgro de lipeas de absorcién (lo que é1
correctamente interpreté como la luz integrada de una gran cantidad de
estrellas), una de ellas, NGC 1068, mostraba lineas de emision.
Reconoclé algunas de estas lineas como las lineas caracteristicas de
las nebulosas planetarias: [0111 A3727, {Ne II1] A3869, HE8 y {OIlI}
AA4363, ‘4959. 5007. Después, Slipher (1917) obtuvo mejores espectros de
NGC 1068, asi como de NGC 4151, que es similar al de la pripera.

La primera discuslén rea) de actividad galactica fué hecha por

Seyfert (1943), qulen examind galaxias espirales con nlGcleos brillantes



y con apariencia estelar. Seyfert noté que las lincas de emisién del
hidrégeno en varias, de estas galaxlas eran mas anchas que las de
lasnebulosas gaseosas (reglones HII, planetarlas, etc.) y de las
espirales “normales”. Si estos anchos en las lineas son debidos a
ensanchamiento Doppler, las velocldades resultantes deben de ser del
orden de miles de km s-l. mucho nmayores que 1las observadas
habitualmente. Ademas noté que coexistian lineas de ‘“baja" y
relativamente “alta" ionizacién. Estas propliedades se convirtleron en
el sello distintivo de lo que ahora llamamos “galaxias Seyfert”, el
tipo mas numeroso de NAGs.

Después de la Segunda Guerra Mundial comenzaron nuevas
investigaciones con radio-telescoplos y se descubrid un gran nGmero de
fuentes de radlo extragaldcticas. Una de las primeras fue Cyg A (3C
405), identificada por Baade y Minkowsky (1954) como una galaxla cD con
corrimiento al rojo de z = 0.057. Su espectro con lineas de emisién es
muy similar, tanto en los anchos de lineas, como en los altos niveles
de lonizacién, al espectro de las galaxias Seyfert. Mediante la
deteccién de estas caracteristicas en su espectro, muchas radiofuentes
{aunque no todes) pudleron ser identificadas como galaxias activas.
Otras radiofuentes muestran dos regiones extendldas emlsoras en radio
(l6bulos): una a cada lado de la fuente central que es visible en el
6ptico. Esto condujo a la especulacién de que la galaxia central era de
alguna manera responsable de proporcionar energia a los radlolébulos
{Burbldge, 1958: Ambartzumlian, 1958). La evidente correlaclén entre un
Jet en radio y otro visible en el éptico en las exposiclones cortas de
M87 conflirmaron que estas asoclaclones eran reales, sobre todo  las

observaclones del VLA que asoclan las galaxlas con los lébulos medlante
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un Jet extendido.

El estudio mis detallado de los NAGs comenzd proplamente cuando
las mediclones en radlo con ocultaciones lunares fueron capaces de
proporcionar posiciones precisas e informacién estructural a escalas
angulares de 1". Esta técnica demostré que la potente fuente de radio
3C 273 contenia dos componentes separadas 20" entre si, y que una de
ellas era muy compacta con un espectro en radlo plano (Hazard, Hackay y
Shimmers, 1963). Esta estructura coincidia con su imagen éptica, que
parecia la de una estrella azul de magnitud 13 con un débil jJet que
emergia de ella. Un espectro detallado del objeto reveldé varlas lineas
anchas de emislén que no coincidian con ninguna transiclén conocida.
Sin embargo Schmidt (1963) se dioc cuenta de que estas lineas podian
identificarse con las lineas de Balmer del hidrégeno y una linea de Hg
11, tenlendo todas un corrimiento al rojo z = 0.158. Una Interpretacién
cosmolégica de este corrimiento, como movimiento de recesién, implicaba
que 3C 273 era una fuente muy distante, emitiendo con una potencia de ~
1047 erg s'.Como nl las imdgenes éopticas ni las de radlo podian
resolverse, el tamafio angular de la fuente estaba restringido a tamafios
menores de 1 kpe. -

Pronto se reconocieron otras fuentes de radio que mostraban
caracteristlcas simllares: grandes corrimientos al rojo, tamafios
pequefios y luminosldades extraordinariamente altas (clentos de veces la
luminosidad de galaxias brillantes normales), Esta categoria de fuentes
de radlo cuasiestelares, ahora llamados cuasares (o QSRs), crecié en
nimero muy répldamente. En pocos afios quedé claro que una fracclén
significativa de fuentes de radio fuera del plano galéactlco estahan

asociadas a imigenes estelares que mostraban excesos en el azul y/o el
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ultravioleta, y que deberian considerarse como bucnos candldatos a ser
QSRs. Muchas otras fuentes exhibian propledades en el 6ptice que eran
simllares a las de los QSRs conoclidos; poselan altos corrimlentos al
rojo pero no eran fuentes de radlo potentes. Esta categoria de cuasares
“radio-tenues” fue descrita por Sandage (1965),categoria que con el
tiempo resultd ser mas numerosa que la de los QSRs. El subconjunto de
obJetos cuasl-estelares con fuerte emisidén en radio constituye sélo un
10% de los obJletos “radlo-tenues”, a 1los que se les llama QSOs y
atodos, genérlcamente, cuasares.

En ninguno de estos trabajos se mencliona el articulo de Seyfert
{19a3), y el sentimiento general era el de que los cuasares podfian
interpretarse como el “nucleo central de una explosién en una galaxia
sumamente anormal” (Chiu, 1965). Burbldge, Burbldge y Sandage (1963}
establecieron la idea de que existan eventos violentos en los nicleos y
gue tienen un amplio rango‘ de fenémenos asociados, Incluyendo galaxias
Seyfert, radio galaxias, cuacares y demas “rarezas" slmllares. Estos
autores reconocleron explicitamente que la explicaclén mis obvia de
los cuasares era considerarlos el nicleo de galaxias lejanas. A pesar
de esta idea , durante el resto de los affos 60 nadle mis hizo
referencia a la posible conexién entre galaxlas Seyfert y cuasares. Las
razones por las cuales tomé mas de diez afios el conslderar los Nicleos
Activos de Galaxias como un solo fenémeno son expuestas por Lawrence
(1987) en tres puntos:

1. La variabilidad de los cuasares implica tamafios pequefios y una
paradoja aparente entre energia y densidad, lo que llevé a algunos
astrénomos a formular una hipbétesis de cuasares locales (Hoyle,

Burbidge y Sargent 1966). Ademis, las asoclaciones aparentes entre
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cuasares ¥ galaxias cercanas condujo a otros a cuestionar el
significado cosmoldgico de los corrimlentos al rojo (Arp 1966, 1967).
Para muchos, éste sigue slendo un problema abierto (e.g. Sulentic y
Arp, 1987; Tift y Cocke,1989; Valtonen y Basu, 1989).

2. Las propledades conocldas de cuasares y NAGs durante los afios 60 no
colncldian, salve por los corrimtentos al rojo y la presencia (o
ausencla) de la galaxla asocliada. Un paso importante se dic cuando se
reconocié que existen dos tlpos de galaxlas Seyfert (Khachikian y
Weedman 1971}, de los cuales las propiedades de las llamadas tipo 1 son
parecldas a las de los cuasares. El survey de Markarian {(1967) de
galaxias con exceso en el azul, y el de Z2wicky {1966) de objetos
compactos, dieron como resuitado el descubrimiento de que muchos de
estos objetos eran galaxias Seyfert, algunas con luminosidades muy
parecidas a las de los cuasares. Flnalmente, al encontrar varlabilidad
en los nicleos de galaxlas Seyfert (Smith, Weedman y Morgan 1968), los
problemas de energia-densidad dejaron de s.er un argumento de separacién
entre Seyferts y cuasares.

3. Weedman (1976} recalcé el hecho de que los cuasares, las Seyferts y
las radlo galaxias eran estudladas por distintos grupos de astronémos.
Esto condujo 1inevitablemente a la proliferacion de terminologias y
definiciones distintas en cada uno de losgrupos. Podemos encontrar
términos como “galaxia N", "radlo galaxia” o “galaxia cuasi-estelar”
que no dependen esencialmente de las propledades intrinsecas, sino de
cosas como la distancla, la calidad de los datos o el modo en que
fueron descubiertos los objetos. Esto de alguna manera prejuicléd e
incluso, en algunos casos, atrofié el entendimiento que se tenia de los

NAGs. Existen en camblo varlos resultados encaminados a demostrar la
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unidad Seyfert-cuasar: la continuldad en la luminosidad (Arakelian
1971), la demostracién de que los colores de las galaxlas Seyfert
pucden modelarse como una mezcla de colores de cuasares y galaxias
normales {Sandage 1973, Weedman 1973} y la existencla de la galaxia
huésped en el caso de los cuasares (Hawkins 1978).

Otro ejemplo de objeto que se descubrié en radio es el caso de los
objetos tipo BL Lac, que presentan un espectro dominado por el contlnuo
sin lineas de emisién (o muy débiles). El estudio de estos objetos
comienza con la identiflcacién de una fuente variable de radio con una
"estrella" varlable, BL Lac {(Schmidt 1968; McLeod y Andrew, 1969). La
medida de rotacién de Faraday indicé un origen extragaléctico y el
espectro Optlico que carecia de lineas, estaba altamente polarizado
{Oke, Neugenbauer y Becklin 1969). Varlos objetos similares se
encontraron en los afios sigulentes y se identificaron como una clase
particular.

A medlda que transcurrié el tiempo mas y mejores observaciones
trajeron como resultado el descubrimiento de nuevos tipos de objetos y
la aparicién de nuevas subclasificaclones en los tipos ya establecidos,
lo que ha dado lugar a que hoy en dia exista un verdadero “zoolégico"

de NAGs, el cual se presenta con mayor detalle en la sigulente seccién.

Tipo Numero Mpc™

Galaxias de campo 107! Tabla 1.1
Galaxlas Seyfert 1074 Densidades espa-
Radlo galaxlas 107 clales aproxima-
qsos 107 das. (Osterbrock
QSRs 107% 1990).




1.2 Clasificacion.

La 1ista de propledades conocldas de los NAGs es en verdad
impresionante: altas luminosidades, potencla emitida en radlo,
presencia o ausencia de lineas de emisién anchas (donde anchas
significa anchos de miles de km s"‘], presencia de lineas de emisién
delgadas de alta excitacién (anchura de cientos de km s—l). presencla
de lineas de emlsiétn de baja excltacién, un alte grado de variabilidad
en diferentes escalas de tiempo, emislén en todas las frecuenclas,
incluyendo IR, UV y rayos X, fuerte ecmisién en el continuo y en algunas
lineas, grado de pelarizacion, etc. En la flgura 1.1 se muestra
esquemiticamente los criterios de clasificaclén de los nicleos actives de
galaxlias en base a la forma de deteccién. Los NAGs se sefialan medlante
dos circunferenclas concéntricas o un trazo grueso. Los nombres vienen
expresados por sus siglas en inglés {(ver glosario).

Una clasificacién correcta de 108 NAGs nos permitiria obtener una
vislén global de los posibles procesos flslcos que se llevan a cabo en
los nicleos actlvos, y nos podria ofrecer elementos para establecer un
modelo unificado (si es que lo hay) que explique a todos ellos. A muy
grandes rasgos, los NAGs pueden clasiflcarse en cinco grandes grupos:
cuasares, radlo galaxlas, objetos BL Lacertae, galaxlas Seyfert y
LINERs (Low Ionization Nuclear Emission Reglons}. Algunos autores
incluyen las galaxlas con brotes intensos de formacién estelar en el
ndcleo (Starbursts) como activas, pero a reserva de dlscutir ese punto
mas adelante, conservaremos el esquewma descrito arriba. En la tabla 1.2
se muestran algunas de las propledades observadas mis importantes para
algunos de los tipos de NAGs. La primera columna se reflere a si el

obJeto es compacto (C)} o extendido {E). La segunda a si presenta o no
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Figura 1.1 Clasificacidn de NAGs segin el modo de deteccidn.



Tabla 1.2 Propiedades mds relevantes de varios tipos de NAGs. Las caracterfsticas estdn
explicadas en el texto.
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varlabilidad en sus lincas o en ¢l continuo. La tercera si la radlacién
que emite se observa polarizada, La cuarta a la presencla de lineas
anchas de emlslén. La quinta a la presencla de lineas angostas de alta
Llonizacién. La sexta a lineas angostas de baja lonlzaclén. La séptima
indica si el objeto es un fuerte emisor de radic y por altimo, 1la
octava columna indlca st es un fuerte emlsor en rayos X (duros y
blandos). Esta es una manera burda de especificar algunas de las
propledades de cada tipo de NAG. A continuaclén se describen con mayor
detalle las propiedades de los cinco grandes grupos arriba mencionados.

1.2.1 CUASARES.

En general, suelen encontrarse en regiones de alta densidad de
galaxlas {Bellck y Heckman 1982}, y existe evidencia de asociaclén a
una nebulosidad que podria ser la galaxia huésped. El espectro de
emisién de los QSOs es muy parecido al de las galaxias Seyfert 1 y los
QSRs son similares a las Radlogalaxias de Lineas Anchas (ver abajo)
tanto en sus lineas como en su emisién de radlo (Osterbrock, 1979}.

La emisién de continuo cubre un gran intervalo espectral, desde
los rayos X hasta el radio. Algunos presentan lineas de emisién de Fe
11 y la mayoria muestra un exceso de emisién en el ultravioleta e
infrarrojo, respecto de las galaxias normales.

Segun Hazard (1979), las caracteristicas bisicas de los QSOs son:
a) aparlencia estelar,

b) fuerte exceso en el ultravioleta debido a un continue no térmico,

¢) emislén variable en varias longitudes de onda.

d) lineas de emisién permitidas anchas (hasta 20000 km s'). Los que
tienen altos corrimlentos al rojo exhiben frecuentemente lineas de

absorcién, y



e) corrimientos al rojo altos, lo que lmplica que sl se Supone que son
debidos a la expansién del universo, las magnitudes absolutag estarian
comprendidas en el rango -23>Mveso>-28, con lo que serian mas
brillantes que las galaxias mis briilantes de un cumulo
(-24<MvoaL<-22).

Los cuasares que presentan lineas anchas de absorclén también
muestran polarizacién; si ésta es mayor que 3% se denominan cuasares de
alta polarizaclén (HPQ, “high pelarizatlon quasars*) y los que tienen
menos de 3%, cuasares de baja polarizacién (LPQ, “low polarization
quasars").

1.2.2 RADIO GALAXIAS

Su caracteristica principal es la existencia de dos grandes
lébulos de plasma, situados a una distancla hasta del orden de 10° pe
del nucleo, que emiten intensamente en radio. Poseen también una fuente
compacta de radlo muy potente (mas intensa que el resto de la galaxia)
asoclada al nucleo 6ptico. Frecuentemente muestran jets cuyo continuo
de radlo parece estar polarizado y dominado por una ley de potencia.

Las radjo galaxtas estan asociadas a cGmulos ricos de galaxias y
se les asocia preferenclalmente gon galaxias elipticas gigantes, cD,
que gliran més rapido que las galaxlas elipticas normales (Balick y
Heckman 1982).

En el Optico sus lineas de emislén son muy intensas; algunas radio
galaxlas muestiran en su espectro lineas delgadas {Narrow Line Radio
Galaxy, o NLRG) pero en otras dominan las lineas anchas (Broad Line
Radlo Galaxy, o BLRG).

En las NLRG los anchos de las lineas van de 400 a 800 km & °

(Osterbrock 1979). Se han detectado lineas de absorcién y el ancho

11



equlvalente de éstas es menor gue en las galaxlias elipticas normales.
En las BLRG los anchos de las lineas van de 5000 a 30000 km s™*
{Osterbrock 1979; 1981).

El espectro de las lineas deigadas de las BLRG es similar al de
las NLRG, lo que suglere que las radlo galaxias en general tienen
condicliones fislcas similares en la regiéon de emisién de lineas

delgadas (Osterbrock 1979). Las luminosidades en radio van de 10" a

43 1

10" erg 8™ .
1.2.3 OBJETOS BL LACERTAE

La caracteristica fundamental de estos objetos es que no presentan
lineas de emislén, esto es, su espectro esta dominado por un continuo
de tipo no térmico que en algunos casos muestra lineas de absorcién
(Rieke et al. 1976, Burbldge et al. 1976).

En general son de apariencla estelar aunque algunos parecen estar
en el centro de una galaxia eliptica muy luminosa. No se locallzan en
cumulos de galaxias muy poblados. Su brillo varia muy rapidamente en
radio, infrarrojo y 6ptico, las varlaciones itipicas son de décimas de
magnitud por noche, y en escalas de tlempo mas largas puede ser de
hasta cinco magnitudes (Stittmatter 1978). Recientemente se ha
encontrado que en el minimo de intensidad aparecen lineas de emtsién
muy débiles.

El maximo de la luminosidad del continuo estd en el infrarrojo. En
el optico el continuo estd altamente polarizado (hasta un 30%); 1la
polarizacién lineal varia rapldamente tanto en intensidad como en
direccién, En la regién de radio el grado de polarizaclén es menor.

Su indice espectral en la reglén gptica es 1 s a s 6. En radlo es

plano y en rayos X es muy empinado (Urry, 1984).
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Existen otros objetos muy similares a los BL Lac (varlabiiidad,
polarizacién, espectiro empinada) pero que muestran lineas de emislén
(Angel y Stockman 1980). La unlén de estos objetas con los BL Lac
tradiclonales es conocida como la clase de los blazares.

1.2.4 GALAXIAS SEYFERT

El espectro de emisién de las galaxlas Seyfert ha sldo ampliamente
estudiado en el optlco. Es muy similar al de las nebulosas gasecosas
pero cubre un rango de lonizaclén mis grande (Osterbrock, 1990).

Kachikhian y Weedman (1971} las dividieron, segun 5us
caracteristicas espectrales en dos tlpos, Seyfert 1 y Seyfert 2.

Los nicleos de Seyfert 2 poseen un espectro de lineas de emisién

con anchos tiplcos de 350 km 5". aunque en diferentes objetos el rango

de los anchos va de 200 a 700 km s

{Dahari y De Robertis 1988). El
espactro Incluye tanto lineas permitidas {HI, Hel y Hell) como lineas
prohibidas, de las cuales las mis brillantes son {OIIT}AA 4959, S007;
[KII) AN 6548, 6583; [OIJAA 6300, 6364; [(SII1AX 6716, 6731; [FeVII]A
6087 y en varios casos [FeX)A 637S.

El espectro de los nucleos Seyfert 1 lncluye a todas las lineas
delgadas prohibidas mencionadas er el pirrafo anterior mas otras lineas
permitidas anchas : HI, Hel, Hell y Fell, tiplcamente con un ancho de

1

3000 km s, aunque pueden ir de 500 a 15000 km P

en distintos
objetos.

La interpretaclén mis simple que se tlene de ésto, es que las
lineas angostas son emitidas en una "reglén de lineas angostas® (NLR)
en la cual las velocidades tlenen valores del orden de clentos de km
s". y las lineas anchas en una "regién de lineas anchas" (BLR), donde

las velocidades alcanzan los 10 o 15 mil km s~ ',
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La ausencia casl completa de lineas de emisién prohibidas en la
BLR sélo puede signiffcar que ahi todas se desexcltan colislonalmente,
lo que implica que la densidad electrénica dentro de esta regién es
mucho mayor que las densidades critlecas para desexcitaclén colislonal
de todas las lineas prohibidas fuertes observadas en la NLR y en las
nebulosas gaseosas (Osterbrock 1989).

Se puecde entonces interpretar que las Seyfert 1 contienen una BLR
y una NLR, mientras que para las Seyfert 2 se tienen dos
representaciones: una en la que sélo contienen una NIR y otra en la que
se tiene una NLR mis una BLR ‘“escondida" que no es observada
directamente. Lstas interpretaclones se discutirdn posteriormente.

Existen también los llamados tipos intermedlos que entran en la
secuencia de Lick (llamada asi porque quienes la propusieron y
promueven son los astrénomos del Observatorio de Lick). Una galaxia
Seyfert 1.5 es un objeto cuyc espectro muestra lineas de emisién de HI
con componentes anchas y angostas {una linea ancha peraitlda con una
componente de linea angosta montada sobre ella), mientras que en las
Seyfert 1.8 o 1.9 la componente ancha de HS8 es wmuy débil o
indetectable, respectivamente (Osterbrock 1984).

Observaciones en otras longitudes de onda parecen reforzar 1la
dicotomia de las galaxias Seyfert. Las tipo 1 son fuentes de rayos X
duros, pero las tipo 2 no (Elvis et al. 1978}. Ambos tipos tienen
excesos Infrarrojos (1-10 pm) pero de forma caracteristica distinta
(Neugebauer et al, 1976, Lawrence et al. 1985). Las Seyfert 2 tlienden a
ser fuentes de radio mas luminosas que las Seyfert 1,

Existen objetos que son espectroscéplcamente slmilares a las

Seyfert 2 pero que son fuentes de rayos X duros, a los que se les
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conoce con el nombre de NELGs {Narrow Emission Line Galaxies o galaxias
de lineas de emisién angostas) o NLXGs (Narrow Line X-ray Galaxies, o
galaxlas de rayos X de lineas angostas). La luminosidad tipica en rayos
X de los NELGS es un orden de magnitud menor que la de las Seyfert 1.

1.2.5 LINERs

Desde hace algin tiempo se sabia que algunas galaxlas muestran. un
espectro con lineas de emisién de baja excltaclén cuyes coclentes de
intensidades no se parecen ni a las galaxias Seyfert ni 2 las regiones
HIl y que, en algunos casos podrian semejar a las remanentes de
supernova.

Lo que resulté sorprendente fue que un survey espectroscédpico de
galaxias cercanas (Heckman, Balick y Crane 1980) revelé que ~ 1/3 de
todos los nucleos de galaxias espirales muestran lineas déblles de
emisién de baja excitacién. Heckman {1980) bautizd a estas galaxias con
el nombre de LINERs (reglones de emisién nuclear de baja excitacién), y
suglirié que de alguna manera debian estar relacionados con las galaxias
Seyfert, ya que presentan actividad nuclear y aparecen frecuentemente
en espirales tempranas, tal como ocurre con las Seyfert. Actualmente se
cree que los LINERs pueden ser una especie de “mini Seyfert™ (Phlllips
et al. 1986, Keel 1983), y hay autores que las llaman “"Seyfert 3"
(Stepanyan et al., 1989).

Lawrence (1987) hace hincaplié en que la clasificacién y la teoria
que de ella se desperenda pueden resultar inapropladas sl la primera se
basa en propledades impactantes pero fundamentalmente irrelevantes,
cosa que puede ocurrir faAcllmente si no se procura que la clasificacién
esté basada en propledades presentes en muestras de objetos lo mis

completas posible .



CAPITULO 2

CONTINUO Y REGIONES DE LINEAS DE EMISION

2.1 Introduceidn.

En términos fenomenoldgicos, se plensa que los nicleos activos
tlenen la sigulente estructura:

1. Una fuente central de continuo.

2. Una regién de gas denso con altas velocidades (BLR).

3. Una reglén de gas a baja densidad y velocldades menores {NLR).

4. Una regién de plasma relativista a escalas de kpc a Mpe (no
necesariamente en todos los tipoes de NAGS) que produce emisioén en
radio, que usualmente presenta la estructura caracteristica de lébulo
doble fuera del nicleo y frecuentemente acompafiada de una fuente
compacta de radlo, esta uUltlma a escalas de pc.

S§. Jet(s) relativista(s) que aportarian energia y materia a los lébulos
de radio.

Se ha encontrado que parece haber versiones radio-emlsoras vy
radjo-tenues de cada tipo de NAG, excepto posiblemente en el caso de
objetos BL Lac.

Segin esta conceptualizacién del problema, la naturaleza de las
regiones de lineas de emlsién estad ligada a la de la fuente central de
continuo principalasente de dos maneras. Primero, los coclientes de
lineas de emislén son conslstentes, en general, con la fotolonizacién

debida a la fuente de continuo. Esto ocurre tanto para la NLR como para

16



la BLR, las cuales a pesar de estar supuestamente a muy distintas
distanclas de 1la fuente central de contlnuo, tlenen parametros de
lonlzacién similares (el parémetro de jonlzaclén U se define como U =
F/(AnRch) fcm s7'1, donde F es el flujo total de fotones lonizantes
definido por F = Jﬁgngdev/hv. R es la distancia promedio de la fuente
central a una nube y Ne es la densldad electrénlca). Las observacicnes

indican que en general U toma valores entre 10° y 10%m st

(en 1la
literatura se maneja tamblén un parémetro de lonizacién adlmensional
u = U/c, donde U es e) parametro definlde arriba y ¢ la velocidad de la
luz) aunque hay casos en que alcanza valores de hasta dos y tres
érdenes de magnitud menores (Netzer, 1983).

Por otra parte, la existencla y el estado fisico del gas, al menos
en la BLR, puede predecirse invocando principlos fisicos como 1los
expuestos en la teoria de Krolick, McKee y Carter (1981), quienes se
preguntan cudl sgeria el estado fislco de un gas calentade por una
fuente de continuo como la observada. La respuesta la dan en términos
del balance entre el calentamiento por fotolonizacién y el enfriamiento
bremsstrahlung, lo que da lugar a un equilibrio de dos fases, esto es,
nubes densas y frias embebidas en un medio caliente y rariflcado. Esta
es la visualizaclén ortodoxa de la BLR.

El equilibrio de dos fases ocurre solamente para un clerto rango
de pardmetros de ionizacién. También es afectado por la pendlente del
espectro del continuo lonizante: si es muy empinada domina el
enfrianiento Compton y no ocurre el equllibric de dos fases. Perry y
Dyson (1985) presentan argumentos fisicos contra esta teoria y proponen
un modelo que involucra choques y vientos. Exlsten tamblén modelos que

combinan ambos fendmenos (fotolonizaclén Y choques), e.8. .
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Viegas-Aldrovandi y Contini (1989) y referencias ahi citadas. Fabian et
al. (1986) argumentan que el espectro de algunos NAGs es demaslado
empinado para que se de el equilibrio de dos fases. Existen modelos,
come el de Terlevich et al. (1992), que no requieren de fases
pre~especificadas (ellos modelan la BLR con explosiones de supernoval.

En las slguientes seccliones se dlécutlré.n mis ampliamente las
reglones de lineas de eplsxbn y de continuo, y posteriormente se dara

una revisién de los modelos de posibles fuentes de energia de los NAGs.

2.2 Continuo

Segun Bregman (1990) los NAGs pueden clasificarse en dos grandes
grupos: en el primero el continue estid dominado por emisién térmica
(NAGs con emision tenue de radio), y en el segundo el continuc es
predominantemente no térmico (blazares, ie., objetos BL Lac y cuasares
de alta varlabllidad y polarizacién). Para el primer grupo la emlsién
en e! rango de 0.0i-1 um contribuye fuertemente a la luminosidad
bolométrica del nicleo, y probablemente sea emisién térmica de un disco
de acrecién modificada por la dispersién de electrones y por efectos
relativistas. El continuo de 1-1000 um estid dominade por emlsién
térmica de polvo que poseec temperaturas que van de los 40 K a los
1000-2000 K. Probablemente el polvo esté reemitiendo la emisién de
continuo a 0.01~0.3 um que previamente habia sldo absorblda en un toro
o en un disco extendido. La emlsién de rayos X (1-10 keV) es produclda
por dispersién Compton o por electrones térmicos calientes que rodean
el disco de acrecién. La emisién tenue de radlo debida a radiacién
sincrotrénica, se presenta en forma de chorros y de lébulos, y es

morfoléglcamente distinta a la emisién de radlo de las galaxlas con
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brotes estelares.
La clase de los blazares presenta emisién no térmica del radio al
ultravicleta, aparentemente producida por procesos sincrotrén en un

plasma inhomogéneo. El plasma pedria estar saliendo del nicleo en forma

de chorro. Los choq que se pr a lo largo del chorro serian los
responsables de la variabilidad en el flujo de la radiacioén. En fuentes
en las cuales el continuo de.rayos ¥ no es una continuacién de la
emlsién sincrotrénica del rango visible-UY, 1a variabilidad es
consistente con la dispersién Compton por electrones relativistas.

Los NAGs radio-tenues parecen tener un toro que obscurece tanto a
las nubes emlsoras de lineas anchas como a la fuente ionizante. La
diferencia entre los dos tipos de galaxias Seyfert podria deberse a los
efectos direccionales de esta reglén obscurecedora.

Las caracteristicas principales del espectro continuo de los NAGs
son: 1) La existencia de un brinco del espectro en la regién
sub-milimétrica. 2) E1 IR parece estar dominado por una ley de
potenclias plana, aunque hay un exceso poslblemente debldo a emlsién del
polvo. 3) En la reglén visible-UV el continuo sufre un camblo brusco
llamado *Jjoroba azul® (blue bump). cuyo pico estd entre los 1200 y 2000
A, y retoma la ley de potencias subyacente en la regién de rayos X. El
pico de la Joroba no ha sido observado debido, probablemente, a la
abgorcién del medio interestelar de nuestra galaxia o bien en la
galaxla huésped del nGcleo activo., El llamado “exceso de rayos X
blandos" podria ser la cola de la joroba azul. 4) El continuo de rayos
X presenta tamblén una Joroba (X-ray bump). Observaciones en rayos

gamma sugieren que la cola de este Joroba se de a ~ 1 MeV.



2.3 Emigién en lfneas.

De los coclentes de lineas de emislén con distintos nlveles
superlores, tales como [OIIIl y (SI1], se han estimado las temperaturas
y densidades electrénicas de cada NLR, siendo los valores tiplcos T=

15000 K y Ne= 3x10* cm™

(Osterbrock, 1990). Para determinar con mayor
preclsion las temperaturas y densidades existentes en los NAGs es
necesario poseer informacién de las dos reglones principales, la BIR y
1a NLR, ademids de considerar que entre ellas podria haber una
transicién continua de condiciones fisicas. Los coclentes de lineas de
lones distintos dan distintas temperaturas y/o densidades promedio, lo
cual indica variaciones reales en estas cantidades dentro de la NILR
misma.

En todas las nebulosas gasecosas conocldas, el gas lonlzado esti
aglomerado en condensaclones de diversos tamafios, por 10 que la
densidad medla, estimada en base a procesos de emislén de lineas, esta
dominada por las reglones mis densas (es mayor que lia densidad media
dada por el numero total de particulas contenidas por la nebulosa).
Esto define un "factor de llenado” f, que da la fraccién de volumen

4

P por las

lones de gas, lo que equivale a decir que la
nebulosa consta de dos fases. la primera es gas con densidad
electrénica Ne y volumen relative f , y la segunda es gas mucho menos
denso con un volumen relativo 1-f. Pa;a nebulosas gaseosas tiplcas, f
toma valores entre 0.3 y 1072,

Con estas consideraciones, y suponiendo alguna geometria, se puede
estimar el tamafio aproximadoc de una NLR tipica a partir de 1la

luminosidad de una de sus lineas, por ejemplo HB,
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L(Hﬂ)=N°Npm"Bhus

donde n:"B es el coeflciente de recomblnaclén para la emisién de un
fotén de la linea HB, hv es su energia (el producto de los primeros
cuatro factores es el coeficliente de emlisidén por unidad de volumen) y V
es el volumen total de la NLR. Una buena aproximacién es tomar
Neprﬂ.SNHe; u}w depende sélo de T y varia lentamente, y si se toma
V=4nR3/3 {suponlendo que son esferas) y T=10" X. se obtiene el tamafio R
de la regién. Las NLR mis lumlinosas de las galaxlas Seyfert mas
cercanas tienen L(Hg)= 2x10° Ly, lo cual lmplica M = 7xu‘)5(10‘/uemo y
R = 20(‘”(10‘/Ne)2"3pc. Tal NLR con Ne=lo‘ em™? tendra una masa de gas
lonlzado M = xo“ Ho' 51 se toma r=10'2, R= 9 pc. Observaclonalmente se
han medido por Imagen directa (en filtros de lineas prohibidas) las NLR
de las Seyfert 2 mis cercanas, tenlendo un diametro aparente de unos
100 pc.

Las condensaciones de la BLR son mucho mas pequefias. Los
decrementos de Balmer observados, o los coclentes de intensidades de
las lineas de HI, muestran que procesos distintos a la recomblnaclén
simple (caso B de Osterbrock, 1976) tamblén contribuyen a la emislén de
las lineas de HI. Si se lgnoran éstos, y se procede como con las NLR,
se obtlene una estimacldn gruesa de las condlciones fislcas de la BLR.
Las Seyfert 1 mads luminosas tlienen L(HB) = 10° Lc’ lo cual da M » 36 He
(10°8,), vy R = 0.015¢72(10°/N )" pe.

Para una densidad representativa, Ncs 10° cm':', la masa de gas
lonizado en la BLR es tan solo H =~ 40 ¢ "o' y sl se toma I = 10'2, R =

0.07 pc, lo cual no puede resolverse nl para las Seyfert 1 mis

cercanas.
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2.4 Fotolonizacién.

En la NLR la temperatura electrénica, T = 15000 K, y las lineas de
alta lonlzacién como [OIII} y Nelll, suglieren que la fuente principal
de energia sea la fotoionlizacidén. Las otras fuentes de energia posibies
(conversién de energia cinética en radiacién mediante ondas de choque o
haces de particulas frenadas bruscamente) requleren de temperaturas
mucho mayores para los grades de lonlzacién observados.

La fuente de 1los fotones lonizantes seria un continuo que
tipicamente sigue de manera aproximada una ley de potenclas en el
ultravioleta de la forma

L,=cv™”
conn = 1,2,

En las NLR de la mayoria de las Seyfert 2, el ancho equivalente de
la emlsién observada de HB, AUHB= L(HB)/LV. es aproximadamente
constante, lo cual es de esperarse para un espectro de ley de potencia
s1 el nimero total de fotones lonizantes estd balanceado con el numero
total de recomblnaclones,

©
J‘v Lv /hy do= NanszfV

siendo “s el coeficiente de recombinacién total al nivel 2, mientras
que la lumlnosidad de HR proviene de una fraccién definida de esas
recombinaciones

L{HB)= N N & hufV.
e p

[’}
El espectro de ley de potencla es mas duro que el producido por
estrellas de tipo O, el cual cae abruptamente como exp(-hv/kT). Esto

explica los altos grados de lonlzacién y la intensidad de las lineas de
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ba)a tonlzaclén como [OI] y {SII].

Existen dlversos modelos que confirman lo anterlior, como los
explorados por Ferland y Netzer (1983), quienes usan especiros de ley
de potencia escogldos de forma tal que se ajusten a las luminosidades
observadas y a la dependencia en la frecuencia para la NLR.

Una mejor aproximacién a las observaciones seria considerar una
ley de potencias "quebrada”, esto es, con indices espectrales distintos
para cada regldén del espectro; podrian ser, por ejemplo, casi planos a
energias altas. Este tipo de espectros y otros basados en
extrapolaclones de los datos observados son estudiados por Ferland y
Persson (1989) y Binette, Robinson y Courvoisier (1988).

Ademds de la recombinacién hay que considerar la contribucién de
las excitaciones colislonales en las lineas de La y Ha. Esto ocurre
debido a que las nubes de gas fotolonizadas por un continuo duro tilenen
zonas parclalmente lontzadas en las cuales coexisten u° y electrones
libres (Osterbrock, 1990).

Los modelos de NLR dan coclentes de intensidades de lineas
I(Ha)/I(HB)=3.1, 1lo <cual puede wutilizarse como indlcador para

determlnar el enrojecimiento por.polvo.

2.5 Reglén de Lineas Anchas.

La existencia de la BLR comenzdé a establecerse después de las
primeras observaclones Intenslvas de galaxias Seyfert, realizadas a
fines de los afios 60, pero su estudio mis detallado comenzb después del
descubrimiento de Baldwin (1977) concerniente al problema del coclente
Lo/HB, que enfocé la atenclén en la alta densidad y grosor de la reglén

emlsora. Las dlscusiones se centraron en tres aspectos: la estructura
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global, la dinimica de las nubcs, y los modelos de fotolonizacién para
reproduclr el espectro de lineas de emislén.

La principal caracteristica espectral de las galaxias Seyfert 1 y
1.5, y de las BLRG, es la presencla de lineas de enmlsién anchas de HI.
Tamblén se observan lineas anchas mis débiles de Hel aS876 y Hell
A4686, ademds de lineas de Fell ARA570, 5250. Todas estas lineas estan
presentes en el espectro de leos cuasares, Incluyende ademids el “blue
bump”, el cual aparece superpuesto al continuo en la reglén AA2000-4000
Y que se cree estd compuesto de varias lineas de Fell no resucltas, nmis
el continuo de Balmer. En algunos casos se requiere una componente
adicional que puede ser radlacién térmica de un disco de acrecién
(TCHSZODOOK) .

Todas 1las lineas de emision anchas en los NAGs son permitidas.
Ninguna de las lineas prohibidas tiene perfiles similares. La inica
interpretacién que se tlene de éstoc es que las lineas anchas son
emitidas en regiones cuya densidad electrénica es mayor que las
densidades criticas de los niveles metaestables, esto es, los jones se
desexcitan colisionalmente. Para OIII ‘Dz. la densidad critica es Nc =
10‘s cm': y de ahl se estima que el limite inferior de la densidad
electrénica promedio en la BLR es N’HOG ca .

No hay lineas anchas en el éptico que sirvan para fijar un limite
superior a la densidad, pero en el UV la linea de Cil1] 11909, presente
en varias galaxias Seyfert 1 y 1.5 y en algunos cuasares, impllica que
para estos objetos N_<N_(CIIT) P )= 10 cm@,

Con respecto a la temperatura de la regién, la emislén de Fell
indica que T < 35000 K, ya que para temperaturas mayores el Fe estaria

lonizada colisionalmente, en forma de Felll. Para calculos aproximades
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se toma por lo general Ts 10* k.

En cuanto a los modelos de fotolonizaclén, Netzer (1975) y Adams
{1975) han investigado las propiledades de la BLR respecto a las de la
NLR. Estos autores consideraron una profundidad optica finita y
excitaciones colisionales. Debido a las enorwes profundidades opticas
del medlo, la fisica de estos modelos es mias compleja que la requerida
para explicar la NLR, por lo que existe un gran nUmero de lineas
necesarias para determinar detalladamente el balance térmico del gas, y
hay que reallzar aproximaciones soflsticadas para evaluar los efectos
de la transferencia radlativa en estas lineas. Hasta ahora, estos
modelos no han sido capaces de determinar de! todo las condiclones
fisicas de la reglén (abundancias, densidades, temperatura, distancia a
la fuente central, etc.), ni han explicado de forma satisfacteria la
uniformidad del walor del parametro de ionizacién en los NAGs. Ver
e.g., Collin-Souffrin y Dument (1986, 1989, 1990}.

Aunque existe alguna evidencia de flujo de masa en los cuasares de
lineas de absorcién anchas y en las lineas de resonancia de las
galaxias Seyfert, ain no queda claro s! la cinemitica y la dinimica de
la BLR estd domlnada por movimientos radlales, turbulentos o
rotacionales. La aceleracién radlativa, asi como las fuerzas de dragado
eljercidas por un viento caliente o por acreclén de un medio callente,
han sido utllizadas como mecanismos productores de movimientos
radiales. Tamblén se han empleado nubes orbitantes, pero en general
todos estos modelos estan sujetos a una serie de lnestabilidades que
llevan a la ruptura de las nubes, por lo que se requiere de modelos que
tanbién contemplen la formaclén continua de nubes, lo que implica que

la materlia esté distribulda en discos o en jets colimados.
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2.6 Fuentes de energfa.
2.6.1 MODELOS DE AGUJERO NEGRO

Las luminosidades de los NAGs son muy altas: un nucleo con Ma=-23

45.6 1

posee una luminosidad L = 10" L°= 10 erg s Integrada sobre las
regiones espectrales del ultravioleta, éptico e infrarrojo dentro del
rango 0.1 pus A s100 p (Edelson y Malkan, 1986), o L= 2x10%¢ erg s
integrada sobre el rango observado de 10*° Hzs v =10%° Hz (incluyendo
interpolaciones, Urry 1990). Toda esta energia es liberada dentro de
una regién muy pequefia, con dlmensiones tipicas menores a 10 dias luz,
fenémeno que no es posible e.xpucar suponiendo que esta energia
proviene de estrellas del tipo que conocemos o de cualquler otro objeto
de apariencla estelar en el «cual se produzcan reacclones
termonucleares. El unico proceso energético aparentemente posible es la
liberaclén de energia de origen gravitacional en un disco de acreclén
que rote alrededor de un agujero negro (Zeldovich y HNovikov, 1964;
Salpeter 1964; Shakura y Sunyaev, 1973; y Blandford y Rees, 1992).

Se define como modelo esténdar un agujero negro central con masa
en el rango ~ 10° - 10° Mo' Rodeando al agujero negro existe un disco
ecuatorial delgado de acrecidén que libera energia gravitaclonal de
amarre mediante la acclén de esfuerzos viscosos y turbulentos iguales
en magnitud al diez por clento de la presién. Se emite radiacién
térmica a la temperatura local de cuerpo negro que se identifica como
el "blue bump”, el cual contribuye con la mayor parte de la luminosidad
bolométrica. El disco posee una coronha actlva, donde se emite radlacién
sincrotrénica infrarroja junto con rayos X térmicos por bremsstrahlung.

Los mejores arg tos que se pued aduclir en favor de los agujeros
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negros son los de la efliciencia de transformacién de energia, 1la
varlabilidad y la fuerte similitud del comportamiento en rayos X de
muchos NAGS con el de Cyg X-1 y otros candidatos galdcticos a agujero
negro. Se estima que la energia bolométrica promedio emitida por los

(3

NAGs durante toda se vida, es de -~ 10° h™ Ho por galaxia local

brillante (z 0.5 Lgs1), donde h es la constante dec Hubble en unidades

de 100 kn s

Hpc". Si se adopta una eficlencia del 10 por ciento en
la conversién de la masa acrectada a energia y h = 0.75, entonces, en
promedio, las galaxias brillantes deberian tener remanentes de agujeros
centrales (-~ 3 x 107 Ho) en sus nucleos.

Esto se puede comparar con las determinaciones dinamicas de la
masa y los valores méximos asoclados con galaxlas locales (Kormendy,
1992}, los cuales toman valores entre 5 x 10%M  (M33) y 10°M_ (M87).
Aunque la muestra es aun demasiado pequefia para arrojar conclusiones
cuantitativas, es improbable que sea consistente con una eficiencia
global en la conversién de masa en energia = 0,01 n? . 0.03. Una
eficiencia tan alta sugiere que el responsable de la mayor parte de la
actividad energética sea un pozo de potenclal relativista, en vez de
quemado nuclear ( come en los modelos de brotes de formaclén estelar y
de warmers). Este argumentoc también dice, por extenslén, que 1las
manifestaciones wmenos energéticas de actividad nuclear, tales como
LINERs y brotes de formacién estelar, podrian ser de origen estelar.

Se han hecho muchos intentos en modelar la radlacién emitida en
base a modelos de disco de acrecidn. Sin embargo, es importante tener
en cuenta que algunas caracteristicas del espectro emitide no son
especificas de modelos de disco, sino que se llega a ellas de wmanera

simple de la hipétesis de que la radlacién emerge de una regién de
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pocos radlos gravitacionales en un pozo de potencial profundo asoclado
a un objeto masivo colapsado.

El suministro de materia que genere energia por acrecién puede
provenir de diversas fuentes. Dultzin-Hacyan y Hacyan {1984) consideran
como princlpales a:

a) gas intergalactico o gas galictico que 1llega al nicleo via
perturbaciones gravitacionales por interaccién con otra galaxia (Ballck
y Heckman 1982; Dahari 1983),

b) gas del nucleo (Gunn, 1979),

c) gas de estrellas de la galaxia que pierden masa por procesos
convencionales, como vientos {McCray 1979), y

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

En cualqulera de estas versiones los candidatos a parametros
fundamentales del modelo son: la masa del agujero negro, la tasa de
acrecién de masa, la etapa evolutiva, &ngulo de visién, tipo de galaxia
subyacente, momento i.mgular {tanto del agujero como del combustible} y
el grado de obscurecimiento.

Se han propuesto modelos de acrecién esférica que no han ganado
seguidores ya que este tipo de simetria no permite explicar la emisién
de chorros de material. Debido a esto, los modelos méds utilizados son
los de disco. El momento angular especiflco maximo de un agujero negro
de Kerr es = 5 x 102> cm® s". unos sels érdenes de magnitud menos que
el momento angular especifico del gas que orbita en ia galaxia. Por lo
tanto, la acrecién puede ser controlada por el transporte de momento
angular. Por esta razén se ha supuesto que el gas sc asienta en un

dleco y que se mueve radlialmente hacia el centro a una tasa controlada
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por el esfuerzo viscoso, liberando su encrgia de amarre al Vmoverse. Se
han desarrollado diversos modelos detallados de discos de NAGs, basados
principalmente en las descripclones similares de discos en fuentes
binarias de rayos X y varlables cataclismicas {e.g. Meyer et al. 1989).

En el caso de dlsco delgado se considera que el gas cercanc al
disco esta completamente tonizado y que es o&pticamente delgado a la
radiacién proveniente de la fuente central con luminosidad L. Si los
fotones poseen energias mucho menores que las de la wasa en reposc de
los electrones,la seccién recta de dlspersidén de estos Gltimos es la

secclén de Thomson Bnrf/:!. siendo r.= ez/macz

el radio claslco del
electrén. En estas clircunstanclas cada electrén libre intercepta, por
unidad de tiempo, una energia igual a Zr:l/:h:r2 { r es la distancla a
la fuente). Suponlendo que sélo el proceso de intercepcién lleva a una
transferencia neta de momento, la tasa de transferencia de momento
{esto es, la presién de radiacién) por electrén libre es eruacrz.
Esta fuerza ejercida sobre los electrones por la presién de radiacién
actla indirectamente sobre los protones, debido a que las fuerzas
electrostidticas transmiten el movimiento al conjunto del gas de
protones. Contraponiéndose a la fuerza de la presiédn de radiacién, esta
la de gravedad , GM(mpﬂn")/rz {4 es 1a masa del agujero negro y r es la
distancla al horizonte de eventos de éste), y la condiclén para que el
disco exlsta y la acreclén ocurra es
GM(mpﬂne)/r2 = Zr:ljacrz.

La luminosldad con que se iguala e¢sta ecuacién recibe el nombre de

luminosidad de Eddington:
L= SGM(mp*m‘,)c/Zr: = 6.37x10° M {erg s7'}

donde M estd en gramos. En unidades de masas solares, Mo'
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L, = 1.26x10%" (M/Ho) lerg s7'1.

Al acretar el agujero negrec una masa m, se jlbera una energia
cmcz. slendo € la eficlencia del proceso (para el caso de
Schwartzchild, el valor de la eficlencla es ¢ = 0.1; para el caso de
Kerr £ = 0.4). Para producir una luminosidad de L = 10Y erg s-l. el
agujero negro debe acretar material a una tasa

H = /ec® = 1.11x107 g 57}

=17 M ano™,

El valor de € = 0.1 es una buena suposlciédn en discos de acrecién
estandar, cuando el material se consume a tasas subcriticas. Pero es
tmportante notar que la simplicidad de la férmula anterlor es engafiosa,
ya que al tratarse del disco de un agujero negro, la misma eficiencia ¢
es muy inclerta (esto contrasta con el caso de acrecldn por una
estrella de neutrones, donde ¢ se determina por la energia
gravitacional de amarre en la superficle). Dado que un agujerc negro no
posee una superficle dura, la eficlencla estid menos definida, pues es
funcién de la tasa de acreclén ﬁ, asi como de otros pardmetros (momento
angular, etc.). En este caso, la temperatura resulta ser 100 veces
mayor que la de un dlsco como el de los sistemas binarios de rayos X;
debido a esto, la presidn de radiaclén es dominante, lo que implica que
el disco delgado sea muy inestable, por lo que Rees (1978} concluye que
el modelo de disco delgado no es vallde para los NAGs.

En los discos gruesos la presion de radlacién es igualmente
importante tanto en la direccién vertical como en la_horlzontal; se han
estudlado basicamente dos tipos de disco grueso: los toroldes
sostenidos por la preslén de los lones y los toroides sostenldos por
presién de radlacién (Begelman, 1985; 1991). En estos toros aparece un

vértice central por donde se eyecta parte del plasma cercano al agujero
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negro. Lynden-Bell (1978) sugirlé que medlante este mecanismo se forman
las fuentes dobles ({lébulos} de las radiogalaxias. Solo reclentemente
se han empezado a estudiar los efectos del campo magnético del plasma
en el disco (e.g. Blandford y Rees, 1992).

Algunos autores conslderan que los NAGs estén evolutivamente
-telaclonados entre si, de manera tal que las diferenclas entre NAGs
radio fuertes y MNAGs radlo-tenues dependan de la actividad de los
regimenes de acreclén en el disco (“duty-cycle") en el momento en :iue
son observadas. Estos dlstintos regimenes pueden deberse a tasas de
acrecién variables o a inestabllidades (viscosas, térmicas, etc.)} en el
disco. S! se consldera la sigulente secuencia,

Gal. Normal - LINER - Seyfert 2 - Seyfert 1 - Cuasar -~ BL Lac
variando la opacidad o el factor de cobertura y el "duty-cycle", se
puede, a grosso modo, pasar de un estado o grado de actividad a otro
(sigulendo el orden de la secuencia, de uno en uno) sin mayores
problemas, pero el paso de un BL Lac a una galaxia normal o incluso a
una Seyfert 2 no es tan directo.

Las observaciones muestran casos como el de M81, galaxla espiral

had d

“normal”® que presenta lineas -de emisién que p
explicarse por el movimiento circular del gas alrededor de un agujero
negro de masa 108 M°< M < 1.8 x 107 Ho {Peimbert y Torres-Pelmbert,
1981). La propia Via Lactea podria albergar en su centro un agujlero
negro de ~ 108 Mo (Rodriguez y Chalssen, 1979; Oort, 198S) y
recienterente se reportd el caso de M32, a partlr de observaciones del
Telescoplo Espaclial Hubbie.

La evidencia observacional apunta en favor de la hipétesis de que

en el centro de algunas galaxlas existe un agujero negro supermasiva,
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aunque adn no se conoce 5u origen y se sabe muy poco de su lnfluencia

en la vida de las galaxlas.

2.6.2 BROTES ESTELARES Y ACTIVIDAD NUCLEAR INDUCIDOS POR
INTERACCIONES ENTRE GALAXIAS

Reclentemente se ha prestado mucha atenclén a los brotes de
formaclén estelar en las reglones centrales de las galaxlas ( los
brotes estelares, “starbursts”, son eventos en los que se forman muchas
estrellas, especialmente las mas masivas, en un tiempo mucho menor que
la edad de la galaxia huésped). Las galaxlas con brotes estelares y los
nicleos activos tlenen varios rasgos en cowmin (particularmente los NAGs
de mis baja luminosidad: Seyfert 2 y LINERs).Ambos muestran un nucleo
éptico brillante, fuerte emlsioén de lineas en el oOptico y el UV debidas
a gas ionizado a 10‘ K, excesos en el continuo en las reglones de rayos
X, UV e IR, y emlsién no térmica en radio. Dahari y De Robertis (1988),
Dultzin-Hacyan, Masegosa y Moles (1988; 1990) y Mouri y Taniguchi
{1992), han mostrado que en el lejano infrarrojo las propledades de las
galaxlas con brote estelar y de las Seyfert 2 son muy similares. La
mayoria de los autores considera que los procesos fisicos que dan lugar
a los fendmenos mis energétlcos (Seyfert 1, cuasares, radlogalaxias, BL
Lacs) son muy distintos, aunque estudlos recientes parecen indicar que
las remanentes de supernovas pueden reproducir algunas propledades de
los NAGs.

Existen evidencias clircunstanciales gque sugleren una poslble
conexién entre las galaxias con brotes estelares en el nGcleo y los
NAGs (e.g. Wilson et al., 1986): 1} Mlentras que la mayor parte dc los

nicleos galdcticos pueden clasificarse come no estelares (Seyferts,

32



LINERs), o como estelares (reglones HII), en base a su espectro de
lineas de emisién, existen numerosos objetos que puceden catalogarse
como “objetos compuestos”. 2) Se han hecho modelos de brotes estelares
que reproducen muchas de las caracteristicas de las Seyfert y de los
LINERs. La idea data de los sesentas (e.g. Shklovskl, 1960} y se ha
retomado recientemente por varios autores (e.g. Terlevich, Helnick y
Moles, 1986; Terlevich et al, 1992). 3) Keel et al. (1985) sugleren que
tanto la activlidad no térmica como la formacién estelar en el nicleo,
tienden a aparecer en espirales Interactuantes, o en las que poseen
compafieros brillantes. 4) Casos como el de NGC 1068 dan un ejemplo de
brote estelar en una galaxia Seyfert. 5) Lilly y Longair (1984}
interpretan las anomalias del color azul de radlogajaxlas distantes
como el resultado de brotes estelares que podrian estar asoclados con
la actividad en radio. 6) La variabllidad del continuo UV y de los
perfiles de las lineas de enlslén en los nlicleos de tres galaxias
Seyfert, podria ser Indicativo de 1la existencia de estrellas
supermasivas (Stonery y Ptak, 1985).

Por otro lado, Weedman (1983) especula que una fracciédn
significativa de las remanentes.estelares producidas por los brotes
estelares, puede aglutinarse cerca del nicleo en volumenes de
aproximadamente 1 pc de radio, y que este material sirve de alimento al
agujero negro de las Seyfert 1. Shlosman (1990) afirma que se requiere
de fuentes de material que alimenten a los NAGs y a las galaxias con
brotes estelares en el nicleo. Sobre la forma en que el materlal cae al
ntcleo, propone que las torcas gravitacionales aplicadas a discos
estelares en escalas de 1-10 pc son capaces de inducir flujos radlales

en el medio interestelar de las galaxias con disco.
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Heckman (1990) revisa la relacién entre galaxias en interaccién y
la activldad nuclear, y encuentra que: 1) mds de la mitad de las
galaxias luminosas en el infrarrojo (Lmz 10"t Lo) son morfoldgicamente
peculiares en el 6ptico, ademas existe una incldencia muy alta, por
parte de estas galaxlas, en mostrar nicleos maltiples, debido a que en
estos casos las reglones circumnucleares estin sometidas a fuerzas de
marea muy intensas, y 2} aparentemente las interacclones estian muy
relaclonadas con 1la actividad de las galaxlas Seyfert y de las
radlogalaxias de baja potencia, aunque concluye diciendo que 1la
interaccién entre galaxlas es un mecanismo slignificativo, pero no
dominante, en la activacién de nicleos de baja potencla. Hernquist
{1989) hace simulaciones numéricas de choques entre galaxias, considera
la dindmica estelar y la del gas y encuentra que este Ultimo responde
fuertemente a las fuerzas de marea durante el choque, y que en algunos
casos la inestabilidad dinamica hace que buena parte del gas se vaya a
las reglones centrales de la galaxla, inducliendo la apariclén de brotes
estelares y subsecuentemente, la formacién de un agujero negro. El gas
que siga cayendo hacla el nucleo serviria de combustible para continuar
con la actividad nuclear.

Regresando al modelo alterno de produccién de energia,
especificamente en galaxlas Seyfert 2 y en LINERs, en el articulo de
Terlevich y Melnick (1985), se suglere que la jonlzacién es producida
por fotones muy energéticas emitidos por estrellas “extremadamente
luminosas y calientes” a las que llaman Warmers. Estas serian nucleos
desnudos de estrellas Wolf-Rayet, con masas z 60 He y temperaturas de
hasta 2x10° K. Si existen suficlentes estrellas de este tipo en el

nicleo, con temperaturas arbltrarlamente altas, se puede reproducir
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cualquler tipo de ley de potencla (quebrada o continua), y de espectros
de fotolonizacién. En otro articulo, Terlevich, Melnick y Moles (1987)
intentan explicar las propledades de los NAGs en rayos X y en radlo,
asi como el ensanchamlento de las lineas de emisién, en base a
supernovas producidas por los Warmers, que siendo muy masivos,
evolucicnarian Trapidamente. Recientemente, se han desarrollado estos
modelos (Terlevich, 1989; Terlevich et al., 1991). para incluir a las
Seyfert 1 y cuasares. Sin embargo, las distintas escalas de
variablilidad en el éptico y en rayos X no se explican con este modelo,
ni tampoco el espectro de los rayos X (sobre todo los llamados rayos X
*duros®, = 3 KeV) y , mucho menos, Ja reclentemente observadavemlsién
en rayes 7. Tampoco se explican los chorros de material ni la
polarizaclén del continuo 6ptico de las Seyfert 2.

Concluyendo, el modelo con mas seguldores, es el que considera la
existencia de un agujlero negro con disco de acreclén, slendo la
conversién de energia gravitacional en radlaclén la fuente principal de
energia. Esta conversién sc puede dar en varlos procesos: por radlaclén
en el disco via disipacién magnética y/o viscosa (radiacién térmica,
pues la parte de afuera del disco es opticamente gruesa), por la
radiacién de electrones acelerados a veloclidades ultrarelativistas (y

efecto Compton 1inverso), por radlacién de aniquilacién de pares

( das), por pr de radiacién coherente del plasma, etc. Los
tres ultimos mecanismos producen radiacién no térmica en la parte
cercana al centro {e.g. Blandford y Rees, 1992) El matertal que activa
al agulero negro puede provenir de la galaxla misma o de la interacclén
con otra galaxlia. La formacién estelar también contribuye fuertemente a

la generacidén de energia, aunque todavia se desconoce si en algin
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momento puede convertirse en la fuente principal de energia, al menos
en clertos rangos de frecuencias. Analizaremos este Gltimo punto en

este trabajo.



CAPITULO 3

GALAXIAS SEYFERT

En el primer capitulo se mencionaron las caracteristicas
principales del espectro de las galaxias Seyfert. Para explicar las
diferenciaz entre los tipos 1 y 2 se han propuesto las slguientes
ideas.

1. Las galaxias Seyfert 2 carecen de gas en la BLR., Las galaxias
Seyfert de tipo intermedio poseen cantlidades varlables de gas en dicha
reglén. Osterbrock (1978) encuentra que las lineas delgadas de las
Seyfert 2 muestran anchos equivalentes mayores que los de las tipo 1, y
propone que al disminuir la cantidad de gas denso en la BLR, escapa mis
continuo ionizante de ésta, lonizidndose asi la NLR. Esto se contrapone
a la idea de que las lineas delgadas de las Seyfert 2 tienen anchos
equivalentes mayores debido a que muestran muy poco continuo no
estelar. Kallman y Mushotsky (1985) explican que la ausencia de gas de
la BLR en las Seyfert 2 se debe a un Incremento en la cantidad de gas
alrededor del nlcleo hasta que la regién se vuelva optlicamente gruesa a
la dispersién Compton, lo cual provoca la absercién de rayos X y la
desaparicién del equillibrio de dos fases. Esto cs, aunque hay mas gas
en las reglones centrales no se forman nubes densas. Este modelo no
explica los tipes intermedlos.

2. Se han propuesto diversos modelos que conectan los brotes de
formacién estelar con la actividad nuclear (hay que recordar que varias

Seyfert 2 estdn clasificadas como galaxias con brotes de formacién
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estelar). Las observaciones muestran una fuerte similitud entre 1la
radiacién en el lejano infrarrojo de las Seyfert 2 y de las galaxias
con brotes de formacién estelar, lo que suglere que tengan el mismo
origen (Dultzin-Hacyan et al., 1988; Daharl y De Robertis, 1988; Hunt,
1991). Sin embargo, Koskl (1978) demostrd que los coclentes de lineas
de emisidn de las Seyfert 2 requieren de un continuo de ley de
potencias, o al menos de un continuo duro. lawrence y Elvis (1982)
intentaron concliliar csteos modelos proponiende una alta tasa de
formaclén de sistemas binarios de rayos X {que proveerian la radiacién
dura) y de estrellas OB. En este caso, la componente estelar seria la
responsable de ionizar la NLR tanto en las Seyfert 1 como en las tipo
2.

3. Diversos autores han dlscutido la posible conexién evolutiva entre
los dos tipos de galaxlas Seyfert. Se han reportado casos de galaxias
Seyfert tipo 1 que se convierten en tipo 2 y viceversa (Khachlklan y
Weedman, 1971; Penston y Pérez, 1984; Alloin et al., 1984). Los cambios
1legan a tener escalas de tiempo del orden de décadas, por lo que se
espera que estos cambios no alteren la NLR debido a su lejania de las
regiones centrales y a su gran tamafic. Exliste, sin embargo, un reporte
(Chuvaev et al., 1990) de que la galaxla NGC 7469 cambié de tipo 1 a
tipo 2 y luego-de vuelta a tipo 1 (la componente ancha de HB desaparece
y vuelve a aparecer) en un tiempo de cuatro wmeses. Esto cuestiona
fuertemente un esquema evolutivo, de hecho cuestiona cualquier esquema.
Franco (1992) asegura que favorece los c¢squemas con supernovas.

4. Debldo a efectos geométricos, la BLR y la fuente de continuo podrian
estar obscurecldas o incluso escondidas en las Seyfert 2. Para defender

esta tdea se ha usado como argumento el hecho de que las Seyfert 2
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tienden a poseer coclentes Ha/H8 mayores que los de las Seyfert 1, lo
que se interpreta como debido a la presencia de polvo, aunque el
significado de dicho coclente ain esta sujeto a discusién. Sin embargo,
el prototipo de galaxla Seyfert 2, NGC 1068, muestra un enrojecimliento
considerable y su emlisién en infrarrojo estd dominada baslicamente por
radiacién térmica producida por polvoe calentado. Lawrence y Elvis
(1982) concluyen que exlsten dos parimetros que afectan la apariencia
éptlca de las galaxias Seyfert.El primero es la luminosidad de rayos X
blandos, la cual es mayor en promedio para las Seyfert 1 y decrece con

la ia de Lick.S do, la apariencla de un NAG a cualquler

luminosidad puede ser alterada por extincién dependiendo de 1la
inclinacién de la galaxia subyacente con respecto a nuestra linea de
visién.

El caso de NGC 1068 es en verdad interesante. Slendo una Seyfert 2
que emite continuo térmico en el infrarrojo, presenta caracteristicas
de Seyfert 1 fuertemente obscurecida. Antonucel y Miller (1985}, al
graficar el flujo polarizado d= NGC 1068 contra la longitud de onda,
encontraron alas anchas débiles en las lineas de Balmer que no estaban
presentes en el flujo no peiarizado. La- explicaclén inmediata a esto
fue que NGC 1068 posee una BLR que sb6lo puede observarse en 1uz
dispersada por electrones llibres. Ademds se han detectado rayos X duros
en esta galaxla, cosa inusual en una tipica Seyfert 2 (o al menos no
detectado anteriormente). Por otro lado, Antonucci (1983) compard los
vectores de polarizacién de varlos nuicleos Seyfert con los éangulos
posicionales de su estructura de radio, y encontré que la polarizacién
tiende a ser paralela a la estructura de radlo, en les nicleos tipo t

mientras que en los tipo 2 la polarizacién tiende a ser perpendicular,
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La explicaclén que da a esto es que las Seyfert 1 muestran un disco
grueso de polvo frontal a nuestra linea de visidn, y que las Seyfert 2
lo muestran de canto, esto es, los micleos de las galxlas Seyfert 2
estén obscurecidos por una "pared" de polvo que absorbe y polariza la
radlaclon y que después es dispersada por una especie de corona de
electrones libres. Kinney et al. {(1991) encontraron que el valor
promedlo de la pendiente UV de una muestra de ocho galaxias Seyfert
tipo 2 es a«=~1.35 (Fva v®), el cual es un valor tipico de pendiente UV
para Seyferts 1. Dado que la dispersién del valor de las pendientes es
mefor de la que se esperaria para un espectro fuertemente afectado por
polvo (ie, el continuo no estd muy enrojecido), concluyen que 1las
particulas reflejantes son electrones libres y no granos de polvo.

El continuc y las lineas anchas de las Seyfert 2 estarian, en este
esquema, extinguidas casl por completo. lLas lineas angostas de las
Seyfert 2 estadn mis enrojecidas que las de las Seyfert 1 (Gaskell,
1984), pero la extlncidn que se deduce de ésto no es suficiente para
ocultar totalmente las reglones centrales.

Toda esta evidencla se interpreta como que la mayoria de las
Seyfert 2 son Seyfert 1 obscurecidas. Los argumentos utilizados para
afirmar ésto estaAn dados en términos de la opacidad global por polvo y
la extincién en la linea de visién, asi como de otros efectos
geométricos (agujeros en el medio obscurecedor, discos 1inclinados,
etc).

De esta informacién se puede deducir lo sigutente:

1. En presencla de una profundidad éptica “mediana” los rayos X duros
son indicadores de la potencia del continuo subyacente; cuando la

profundidad éptica es muy alta sélo puede estimarse la potencla en
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radio.
2. La secuencia intermedia entre Seyferts 1 y 2 depende del incremento
promedio de la profundidad éptica. Esto debe darse como un efecte
global para poder reprocesar una fraccién alta del cnnnmfo subyacente,
Yy explicar asi el que se hayan descublerto muchas Seyfert 2 en el
survey de IRAS,
3. La profundldad 6ptica por cascara radlial debe crecer hacla el centro
para que tanto el continuo como las lineas anchas se "borren" antes que
las lineas angostas.
4. El obscurecimlento se da por regiones, de manera tal que haya
agujeros por los cuales se lonize la NLR. La fraccién de agujeros
disminulria al incrementarse la profundidad éptica promedio: asi se
explica la calda en la potencla de (DIII] entre los tipos 1 y 2 a una
potencia subyacente dada,

En base a cstas consideraciones, lo que se espera es lo siguiente.
Las muestras épticas estaran dominadas por objetos con profundidad
optica baja, le, Seyferts 1. Las muestras en rayos X estin constltuldas
por objetos con profundidad oéptica mayor, donde el continuo y las
lineas anchas todavia estan presentes aunque claramente enrojeclidas
(Seyferts tipos 1-1.9). Los surveys en radlo e infrarrojo pueden
detectar objetos con profundidades 6pticas muy altas, El continuo y las
lineas anchas se verian muy tenues en luz dispersada, y la NLR seria
ionizada atraves de agujeros (Seyferts 2).

En la figura 3.1 se puestra la distribucidén del coclente Ha/HB
para objetos detectados en surveys de radio, de rayos X y opticos,
respectivamente.

La figura 3.2 muestra una griafica de la luminosidad de {0111}
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contra la luminosidad de HB para una muestra de galaxias Seyfert tipos
1 y 2. Los asteriscos representan a las Seyferts 2 y los cuadrados a
las Seyferts 1. Lo que se obtlene son dos familias aproximadamente
paralelas (cada familia corresponde a un tipo de galaxia Seyfert).
Adem&s se nota que para luminosidades en HB menores que 102 erg s—l.
las Seyfert 2 poscen luminosidades en [OIII] mayores que las de las
tipo 1. Esto se entlende sl se considera que la componente de lineas
angostas es caracteristica de las Seyfert 2. Se observa_tamblén que las
Seyfert 1 tienden a poseer luminosldades en HB mas altas que las tipo
2.

Dado que no existe aan un modelo que explique satisfactoriamente
los procesos de emisilén en las galaxlas Seyfert (y de los NAGs en
general), nl tampoco criterios blen definldos para selecclonarlas y
clasiflcarlas, el andlisis estadistico de estos obletos puede ser una
herramienta muy poderosa para avanzar en estos rubros. El objetivo de
este trabajo es aplicar el método estadistico de Andlisis de
Componentes Principales a una muestra muy grande de galaxlas Seyfert
tipos 1 y 2, para determinar el nimero de parametros independientes que
posee cada tipo de galaxia, en ‘base a los flujos medldos en varias

longitudes de onda.
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Figura 3.1. Distribucidn del cociente H /H para objetos
detectados en radio, rayos X y Sptico.
(Lawrence, 1887).
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CAPITULO 4

DATOS, ANALISIS Y RESULTADOS

4.1 El catalogo.

Para el andllsis estadistico que se presenta en este trabalo se
escogleron datos de flujos, magnitudes y colores que abarcan gran parte
del espectro electromagnético de las galaxias Seyfert recopiladas en el
Catdlogo de Galaxlas Seyfert del Observatorio Astrofisico Especial de la
Academia de Clenclas de la URSS (Lipovetsky, Nelzvestny y Nelsvestnaya,
1987}. Este catdlogo contiene una lista de 959 galaxias Seyfert cuyos

. datos fueron recopilados de la literartura existente hasta 1987. Consta
de seis tablas que contienen los sigulentes datos: el nombre del objeto
en formato IAU, sus coordenadas (posicién é6ptica, 1950), el corrimsiento
al rojo galactocéntrico, el tipo Seyfert, 1la magnitud B, el
enro jecimiento E(E—V). la magnitud absoluta, el tipo de Hubble, 1la
pertenencla a grupos, el diimetro mayor isofotal, el coclente de
semiejes, 1a magnitud fotoeléctrica V, las aperturas de las mediclones
{otoeléctricas, los colores {U-B)}, (B-V), (V-R) en el sistema de
Johnson, los flujos J, H, K, L, N (cercano Infrarrojo, en mly), los
flujos monocramiticos en las lineas de emislédn de HB y [OT1I1])AS007,los
flujos en el lejano Infrarrojo (IRAS, 12, 25 60 y 100 um, en Jy), los
flujos en radlo 2 6, 7.6, 8.2, 21, 31 y 73 ca (en mJy), los flujos en
rayos X blandos (0.3-3.5 keV) y en rayos X duros (2-10 kev), as{ como
las referencias y los nombres con que aparecen las galaxlas en otras

listas,
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El motivo por el cual fue elaborado el catélogo, es que las listas
existentes de galaxias Seyfert eran muy Inhomogéneas, lo que hacia
diffeil su estudio estadistico. Los criterios utllizados en 1la
clasificacién de las galaxias Seyfert en sus diversos tlpos fueron los
siguientes (Osterbrock, 1981):

Tipo 1. Lineas anchas permltidas de H, lineas de He; los anchos de las
lineas (FWHI) > 3000 km s '. Presencia de lineas de alta excitacién.
Lineas prohlbldas angostas y déblles.

Tilpo 1.S. Lineas permitidas con plcos angostos y perfiles parecidos a
los de las lineas prohibidas.

Tipo 1.8. Alas anchas muy nitidas en la linea de Ha, pero mas déblles en
HB.

Tlpo 1.9. Sélo se abservan alas anchas en Ha.

Tipo 2. Los perfiles de las lineas prohlblidas y de las permitidas son
wuy simllares, con anchos (FWHI) > 250-300 km s, y que cumplen con
I({OI11}AS007)/1(HB} > 3.

Tipo 3. Se le llama asi a los LINERs, pero no se incluyen en este

trabajo.

Debemos advertir que el catdlogo no menclona les criterios de
determinacién del tipo Seyfert 1.2.

Para los fines de este trabajo hemos agrupado las galaxias tipos 1
y 1.2 como 1, y las 1.8, 1.9 y 2 como tipo 2.

El catédloge no contiene una muestra completa de galaxias, ni en
magnitud ni por ningin otro criteric. Se trata simplemente de la mayor
lista conocida de este tipo de galaxias, la mayoria de las cuales han
sldo selecclionadas édpticamente por sus excesos ultravioleta en placas de

prisma objetivo. Existen tamblén galaxlas seleccionadas en rayos X y
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lejano infrarrojo.

La mayor parte de los datos han sido recopllados de la literatura,
pero otros provienen de observaciones hechas con el 2 m de Byurakan y el
6 m de Zelenchuskaya. La gran dispersién en los datos se debe a
observaclones hechas con distintos instrumentos {distintas aperturas,
etc.) y a la variabilidad misma que presentan las galaxlas Seyfert.

Para este trabajo se construy® una tabla con los siguientes datos
para 687 galaxias (no todas las galaxlias tiencn todos los datos):

1. Nombre del objeto en formato de IUA (hhmmxdds).

2. Corrimiento al rojo galactocéntrico:
20=2+0.001sen(LI1)cos{BII}.
3. Tipo de Seyfert (1 6 2). No se lncluyeron aquellas marcadas como
inclertas.

4., Magnitud B.

5. Flu)o monocromitlco de rayos X duros (denotados en lo sucesivo
por “HX*, del inglés hard X) en la regién de 210 keV o0 2-6 keV) en ply.

6. Flujo monocromitico de rayos X blandos (denotados "SX") en la
regién de 0.4-4.5 keV o 0.3-3.5 keV, en ply,

7. Flujo monocromético de ia linea KB en 1072 erg cm? s™*

8, 9, 10, 11. FlujJos en las bandas J, H, K y L de Johnson,
respectivamente, en mly.

12, 13, 14, Colores (U-B), (B-V) y (V-R) del sistema de Johnson.

15. Flujos de la linea [0OIII}AS007.

16. Flujo en radlo a 6 cm en Jy.

17, 18, 19, 20. FlujJos en el lejano infrarrojo (IRAS) a 12, 25, 60 ¥y
100 pgm en Jy (no se usaron valores inclertos ni limites).

Con el fin de analizar propledades Intrinsecas y evitar sesgos
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(como el de Malmquist), y dado que todas las galaxias tlenen corrimiento
al rojo z conocido, trabajamos con luminosidades calaculadas con la
relacién:
L = 4nR’f (erg s ).
R estd en cm y se calculé usando la relaclédn:
R=£2 x (3.08x10)% (em), con Ho= 75 km 5 'Mpc ',
slendo 2 el corrimiento al rojo del objeto y Ho la constante de Hubble

'en"®) se obtiene de los

(Ho = 75 Km s 'Mpc™). El flujo f (en erg s
flujos fu mocromaticos y estd dado por f = va. donde v es la frecuencia
correspondiente a la linea de emisién o la frecuencia promedio del
intervalo de frecuencias en la cual se reallzé la observacién ( esto
altimo se hizo con los fiujos de rayos X y con los fluJos J, H, K, y L
del cercano infrarrojo}. Para el cadlculo de las luminosidades en el
infrarroj)o medio y lejano (FIR, del inglés “far infrared”) se usaron las

férmulas (IRAS Point Source Catalogue, 1985):

f,, = 5.60 x 10°'F(25), para el flujo a 25 um, y

11
frm’ 1.26 x 10

que d4 el flujo promedio entre 40 y 400 um.

{2.58 F(60) + F(100}), para FIR,

En lo sucesivo, al infrarrojo cercano (bandas J, H, K y L) se le
llamara CIR, y al infrarrojo medio (12 y 25 u) MIR.

4.2 Resultados estad{sticos.

En la tabla 4.1 se muestran, para cada tipo de galaxia, los valores
promedio, la medlana y la desvliacién estindar de los logaritmos de las
luminosidades calculadas, asi como el nomero de objetos usados en 1la
estadistica. Las figuras 4.1 muestran los histogramas para cada
luminosidad por tipo, cuyos resultados son los sigulentes:

1. Del promedio de z vemos que las Seyfert 1 son, en promedlio, mis
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TABLA 4.1

Seyfert 1 (330 Objetos)

Seyfert 2 (357 ObJetos)

Logaritmo de la

(::.::«;s:c_lac)! Promedio c Mediana gg:jegzs Promedio @ Mediana g:_}ezzs
L"x 43.94 0.8620 44.07 79 43.26 0.9021 43.24 79
Lsx 43.18 0.7623 43.25 95 42.09 1.181 42.11 a3
Lal 44.17 0.5360 44.15 303 43.81 0.4345 43.86 264
LBZ 50.53 0.6731 50.59 14 50.09 0.6429 50.03 32
LB' 44.45 0.417 44.17 317 44.49 2.009 43.91 296
LHB 42.00 0.9219 42.06 129 40.38 1.054 40.40 59
Lm" 41.81 0.8863 41.85 127 41.25 1.023 41.34 57
LJ 44.54 0.5833 44.57 89 43.98 0.6599 44.13 51
L" 44.74 0.5870 44.78 96 44.25 0.4923 44.38 52
LK 44,73 0.6748 44.79 93 44.09 0.4880 44.19 51
LL 44.58 0.7593 44.63 7 43.83 0.5707 43.88 32
le 43.92 0.7682 44.130 so 43.70 0.5962 43.80 80
Lzs 44.01 0.7982 44.09 80 43.81 0.60327 43.83 136
Lsa 43.95 0.7329 43.93 B6 43.91 0.5852 43.84 147
L|oo 43,99 0.6748  44.05 80 43.90 0.5630 43.88 140
er 44.00 0.6940 44.00 88 43.94 0.5759 43.85 148

- LR 40.40 1,861 40.35 78 40.11 1.858 39.55 76
U-B -0.386 ~ 0.4010 -0.435 182 0.1479 0.2488 0.1700 125
B-V 0.6373 0.2549 0.640 210 0.8952 0.2342 0.9000 143
v-R 0.7504 0.1914 0.7700 117 0.8657 0.1554 0.8700 84
z 0.0954 0.1035 0.0588 M7 0.0594 0.0%8 0.0301 297

NOTA: LBl corresponde a LB < 10%
LBz corresponde a Ls > 10%

LB' todos los valores



le)anas que las Seyfert 2 (figs. 4.1.31 y .32).

2. Las Seyfert 1 son mas luminosas, en todas las longltudes de onda, que
las Seyfert 2 (ndtesec que lo mismo ~puntos 1 y 2- se puede decir de una
comparacién estadistica entre cuasares y Seyferts 1}. Un caso particular
es la luminosidad en la banda B (azul). De los histogramas (figs. 4.1.29
¥y .30) se ve que las distribucién en Ln es bimodal, el grueso de las
galaxias tlenen log L; < 46. Hay 14 Seyfert 1 y 32 Seyfert 2 con log L:
> 46. Para el grueso de las galaxias L, (sy 1) > La (Sy 2), como sucede
con las demis luminosidades, pero, dado que el nuamero de Seyfert 2
dpticamente superluminosas (en porcentaje 8.9%) es mayor que el de
Seyfert 1 (4.2%), al tomar el promedio sobre todas las galaxias (nbétese
la gran disperslén en L;=L;* Lz). resulta que L; (sy 2) > L; (Sy 1. El
valor de la mediana, en camblio, sigue slendo mayor para las Seyfert 1.
El caso mas notorlo de diferencia es el de la luminosidad en las lineas
de HB; en promedio, la luminosidad en esta linea, para las Seyfert 1 es
wmayor por un factor de 41.7, con respecto a las Seyfert 2. Las lineas de
(01111, en cambio, son mas luminosas en las Seyfert 1 por un factor =
3.6 (en la figura 3.2 se wmuestra ci'aramente esta distincién).

3. Aunque las dispersiones en los valores medlos de los colores Sson
grandes, podemos ver que en promedio las Seyfert 1 tienen colores mis
azules que las tipo 2 (figs. 4.1.33-.38). Las dispersiones son grandes
no s6lo porque se trata, como ya lo hemos mencionado, de datos
recopilados {con frecuencia con diferentes dlafragmas), sino por el
hecho de que los colores también varian, y varian en el sentido de que
al aumentar el brillo del nicleo el color se vuelve mis violeta (e.g.
Doroshenko, Lyutyi y Rakhimov, 1989). El color violeta proviene del

nicleo no resuleto, que es menos prominente en las Seyfert 2 que en las
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tipo 1. Al disminuir el brillo del nicleo, el coler enrojece, pues
aumenta la contribucién de la galaxia subyacente.

4. El namero de galaxias con detecclones en rayos X muestra que el 24%
de las Seyfert 1, y el 22% de las tipo 2 han sido detectadas en rayos X
duros (figs. 4.1.1 y .2). El nimero de detecclones es muy similar, hecho
que sorprende, ya que tradiclonalmente se cataloga a las Seyfert 2 como
pobres emisoras de rayos X. La diferencla estd en la emisién de ravos X
blandos (28% de las Seyfert 1 y 9.2% de las Seyfert 2; fligs. 4.1.3 y
.4). Estos resultados se pueden deber a que el catilogo no estad
actualizado con las nuevas observaciones en rayes X, y no muestre la
cantidad total actual de Seyferts 1 con detecciones en rayos X 'duros.
Entender los procesos que contribuyen a la emislén de rayos X es de suma
importancia (como se vers en los otros resultados que se presentan en
esta trabajo), y se discutira ésto con mis detalle posterlormente. En
tedo caso, si estas proporclones reflejan un efecto real (no un sesgo),
su  interpretacién favorece la jdea de gran cantidad de material
absorbente en las Seyfert 2.

S. El porcentaje de Seyferts 1 con emisldn de radio a 6 cm (figs. 4.1.27
y .28) es sbloligeramente mayor (23.6%) que el de las Seyfert 2 con la
misma emislén (21.3%). Resultado nuevamente contrario a la “vox populi*.
6. La detectabllidad en el IR es diferente para ambos tlpos de galaxlas
{figs. 4.1.17 ~.26). En el caso de las Seyfert 1 es mis o menos la misma
para todas las bandas (desde J hasta 100 pm y FIR): J, Hy K ~ 28%, L ~
23%, 25 um ~24% y FIR ~ 274. En el caso de las Seyfert 2, en camblo, la
detectabilidad en el cercano infrarojo es mucho menor (14.6% en J, H, y
Ky~ 9 en L) y en el mediano y ch&;no infrarrojos {sobre todo en este

4itimo) mucho mayor (~ 38% en 25 um y ~ 42% en FIR). Este efecto

51



Number

Pumber

Tiquras 4,1

o
1

1)

10

o

—-

-

42
Fig. 4.1.1

Leg LHX (941)

h Mm{
43 44 45

afl

Fig. 4.1.2

Loyt (D4 1)

Humber

Mumber

20

15

w0

42 43 44
Fig. 4.1.3 Loy LSR L5y 1)
; T r -
40 4 22 43 44
Fig. 4.1.4 Loy Lay LSn1)




Number

Mumber

20

15

10

o

Iy .
40 a 47 &3 44
Fig. 4.1.5 Lag iy (D4 1)
-
ul ] . l H , it
37 38 38 40 4 4

Fig. 4.1.6 Loy \Wp tOu )

Fumgsr

Liwot r

a8
Fig. 4.1.7 Loy Lem (S41)
L
; R " ; "
0 41 42 43 44
Fig. 4.1.8 Loy Lo (551}




Number

Number

20

15

\[']

)

10

Fig. 4.1.10

Loy Ly (Sy l)

T 1 T
f 1
4'3 44 45 4|5
Fig. 4.1.9 Loy Ly {599)
h
bi
A I[ i ]
i
¥
i
[ [ Ll 1 f . ‘ i_l ]
42 43 4 15

Number

Mymber

20

15

10

10

L
"

1.

43 44
Fig. 4.1.11

45
Log Ly {5y 1)

46

ol

!
1
t
i
i

il

0

435
Fig. 4.1.12

43 44.5
tog Ly {94 7)

45




Number

Number

20

10

[}

anlinlll

43 44 45

Fig. 4.1.13 Lag Ly 15y 1)

il

43.5 o4
Fig. 4.1.14  Log Ly {5y 2)

I
44.5

45

Humber

Humt-er

1%

- e - T
A ' 1
23 43 45 46
Fig. 4.1.15 Log b (Seygfertd)
" 3
43 43 45

Fig. 4.1.16

Luﬁ Ly U5y )




10

Number
5

HERE

43
Fig. 4.1.17

20

Mumber
10

h

[l

425 43

Fig. 6.1.18

35 44
Leg Ly ('5‘3 t)

.
445

Mumber

Mumber

15

20

15

10

Fig. 4.1.19

et

Lon Ly

3
Fig. 4.1.20

.
Log Lgis (D W)

45




Mumber

Numbar

10

: I

S

20

10

-

43
Fig. 4.1.21

44 <

Loa Lyp (54 1)

I

43
Fig, 4,1.22

a3
L°‘5 Lieo sz Q

Nurmnber

Number

15

10

20

15

0

20

)

43

Fig. 4.1.23

44
Loy Lo (3y1)

. o [h
45

|

43

Fig. 4.1.24

44
Loy Lyywe (932)

45




Number

Number

5
-

43 44

Fig. 4.1.25 Loy Lan (54 %)

) 45

L o] ,
43

Fig. 4.1.26 Loy Ly (D92)

Humtar

i

i

)
Fig. 4.1,27

10 32
\-03 Loy (94 4)

44

8
Fig. 4.1.28

[l

Log Ly (og 1)



Number

Number

269

150

100

50

100

50

Fig. 4.1.30

Loy Lp (Sy2)'

T v —— Y v
— ' ' 7
42 44 46 48 50
Fig. 4.1.29  Loq by 154 1)
- T v v
2 ; L
44 4€ 48 Y

Number

Numt.er

vl

150

100

50

00

L
-
[
) (Y 04 0.6
Fig. 4.1.31 1 5y 1)
mM
I}
] H—ﬂ‘h”l_h -
02 04 0.6
Fig. 4.1.32 T {5y 7)




Number

Numbar

20

15

10

20

10

s

05
Fig. 4.1.33

0

V-8 (94 1)

05

n ]

-05
Fig. 4.1.34

V-d 15y 2)

0.5

Humt.er

Lt or

o}
[~ N
f
1
- A
0 <& 1
Fig. 4.1.35 BV (541
T : -
2
E
a2+
- ; ] : =
0.5 1 15

Fig. 4.1.36 BV (5 V)



Number

20

n

..

1 : .
06 0.8
Fig. 4.1.37 VR (59 1)
o [ . J A
0.2 0.4 0.5 [oX:] 1 1.2

Fig. 4.1.38

N-R (Sy 7Y

Wumber

Number

40

[
Al ! ; eI
-2 o2 ) [}
Fig. 4.1.39 Koo (59 1)
.0 00 | l

-2

Fig. 4.1.40

-1
Rasyo (8y Z)

]




Number

Rurnt.et

40

;

-4 -3
Fig. 4.1.41

Ryt (D9 D]

|

|

O

-4
Flg. 4.1.42

|
1l

Syperrs LDy 1.)




dificilmente se debe a un sesgo observaclonal en el caso de los datos de
IRAS.

4.3 Correlaciones.

Mediante el uso de la subrutina de correlacién de TABU, se
obtuvieron los coeficientes de correlacién entre las luminosidades
calculadas, considerando por separado a los dos tlpos de galaxlas
Seyfert. Los coeficlientes se muestran en las tablas 4.2, Jjunto con el
numero de objetos con que fueron calculados. Para el an&lisis de dichas
tablas tomamos los sigulentes criterios sobre 1a bondad de la
correlacién (siendo r el coeficiente de correlacién):

- baja (6 nada) : r < 0.58

~ poca-regular : r ~ 0.59 - 0.68
~ alta :r~ 0,69 - 0.8
- muy alta :r = 0.8 .

Se encontré que en las Seyfert 1 lo idnico que no correlaclona (o no
signlficativamente) con niguna de las otras entradas de la tabla, son
los colores B-Y y V-R. E! color U-B presenta anticorrelaciones
significativas con Lux' Lsx’ LHII v Lcm' Tode 1o demds esta
correlacionado. De estas correlaciones las mas bajas (regulares) son:
Lﬂﬁ YLy LHB - Loer

Las correlaciones mas altas fueron las de las luminosidades J, H, K

Lux - LB; Lsx con Ln‘

y L entre si, lo cual resulta obvio; an con Lux' Ls‘. L"‘3 y Lcm: asi

como I..Fzs con Lux’ Lcm Yy er.

Remarcaremos algunos de los resultados de la tabla de correlaciones
que consideramos importantes:

- La correlacién entre Lsx y L . es baja, lo que suglere que los rayos X

HE
suaves no son sélo la cola del ultraviolela ("blue bump"), slno que
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tamblén tiene otras contribuciones, que podrian ser binarfas de rayos X,

supernovas y vlentos de Wolf-Rayets. L _ correlaclona mejor, en cambio,

K8
con los rayos X duros, lo cual indica que esta linea pueda ser también
producida medlante la fotolonizaclén por rayos X duros (efecto Auger,
e.g. Bochkariev, 1987; Pronick, 1987). Existen modelos en que se discute
este tipo

de fonizacidén y que explican la variabilldad en lineas, sobre todo en
las prohibidas.

La emisién en radie podria ser radiacién sincrotrénica primaria mas
una contribucién de procesos libre-libre de las regiones HII, y tal vez,
del sincrotrén producldo por supernovas.

Las altas correlaciones entre Lnx y el infrarojo cercano y medio,
sugleren que la radiacién sincrotrdnica primaria se extiende en todo ese

rango de frecuencias. Las correlaciones entre La’ indican la

LHB Y Lone
contribuclén del disco, esto es, gas y polvo tonlzado o calentado,
respectivamente, por estrellas.

Entonces, para las Seyfert 1, se encuentra que la mayor parte de la
emisién estd relacionada, dircct;\ o indirectamente, con la radlacién
primaria, mids pequefias contribucjones de radliacidn estelar (supernovas,
reglones HII, binarias de rayos X, etc.)

El escenaric c¢n las Seyfert 2 es muy distinto: la mayoria de los
parimetros no correlacionan significativamente {(r = 0.55)}. Las Gnlcas
correlaciones importantes son:

- L_,. LH y L‘ entre sf (r =z 0.9). Con LL la correlacién es menor
(r ~ 0.76 - 0.80).

- Los rayos X duros con LH. L‘ ¥ Lna (r ~0.73 - 0.79). Sin embargo, las
emisiones en rayos X duros y en radle son excluyentes, ya que sélo hay

18 obJetos que presentan ambas emlsiones (aunque ésto también pudlera
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deberse a que el catilogo esté incompleto).

Otras correlaciones relevantes (r ~ 0.60 - 0.68) son Lcm con LIl Yy
Lms' Lmvs. Lcm' y entre las luminosidades infrarojas (Lcm' an.
er" Mas Hess et al. (1992) encuentran propledades simllares en rayos
X suaves y emisién infraroja entre galaxias con formacién estelar y
Seyferts 2, lo que sugiere que la emisién de por }o menos algunas de
estas ultimas, esté dominada por formacién estelar intensa alrededor del
nicleo.

Explicar la emisién de las galaxias Seyfert 2 es mis complejo que
hacerlo para las Seyfert 1, ya que evidentemente, los procesos estelares
Y el obscurecimiento adquieren mayor importancia. (El1 obscurecimiento se
hace evidente, en las Seyfert 2, por el hecho de que muy pocos objetos
emiten rayos X suaves, cosa que no occurre con los duros, ver tabla 4.1).
Estos resultados e interpretaclones se discuten en detalle en la seccién
de Analisis de Componentes Principales.

En las figuras 4.2 se graficaron los logaritmos de distintas
luminosidades. Los cuadrados representan a las Seyfert 1 y los
asteriscos a las Seyfert 2.

Las graficas Lux - LHB y Lsx 8
mejor correlacién para las Seyfert 1. El hecho de que exista esta

- L" (figs. 4.2.1 y .2) muestran una
correlacién es una evidencia de que el efecto Auger es importante en la
fotolonizacién, ya que también ocurre en las graficas con OIII (figs.
4.2.5y .86)

Dultzin-Hacyan et al. (1988) reportaron una correlacién, con 12
Seyferts 2, entre LHB Y ers‘ las galaxias que utllizaron tienen log LM?
en el rango 39.5 - 42.0. Al reproducir en este trabajo dicha grafica con

46 objotos (fig. 4.2.3), la correlacién desaparece, en el rango 37.0 <

67



LHX

Lsx

Fiaores 4.2

"3 L T — e
«T a R T T
o nt
-« .
o -
as
o o
o o ] .
o gu %§:n o3 L .
I+ o udnvd F ° 4 Tt
o o DRuny 2
. . ' a w “ o1
? n. o p=1 )
o [T CN .,
. b o . .
o, . :1_. . ]
N L a -+
¢ a .
:
a . * .
L ' ' . . - )
40 41 42 43 38 - 7y 42
Fig. 4.2.1ws Fig. 4.2.3 H8
T v T T T 7 T
o
. ° o ol . d
<
L u ag ° 1 . . sl
A & op? B"én,_gca LN . .
] 0% 5 2% ] . -
B, o Je A
"uu“‘gz , :...-."‘-
T e T e S S TR
. ° P .t M
St . , @ b LN : P
. o . .
B, . ' Ve el
° % N . . . .
., <25 . . . ﬁ
. . »
oL . - .
N 1 4 1 + P G il 1
40 41 42 43 a4 38 40 42

Fig 4.2.2 we Fig 4.2.4 LB



LSX

a4

42

4D

46

44

42

T T v -
a " o
. . &£ nu%
o a 5
3\ o S f e °
o g0fq 9, v @
o @ ne o %
g . o g % %3 5
L % .
a .
o
a e .
a LN : .
o M * .
.
.
.
L J- ’ .I ]
40 41 42 43
Fig. 4.2.5 Lom
Y T i T
V -]
©
o
N B
o
a s &P 2o
8o o o 4
L %6 9°%g o g o .
s v Tt ®mo §
s .
o o e .
N ne .
o . . *
o
. © .
L o
o
o .
- ‘ s s
40 41 42 43
Lo

Fig. 4.2.%

LF2S

LFR

T - T 7 T T
ol . [
[
o%u )
e N
I “g..gn%
- ‘oa ‘o P o i
«T s 'n o
o ' o S ¢
ioea. N
.
. ., o
. o ¢ .
"L ° : ¢ 4
. . . -
o 4
“a
. .
L | ‘u ] 3 3
38 29 0 41 42 23
Fig. 4.2.7 Lo
T T T T T T
A a
o o
o LI )
. o cu 4
I
a 3
37 . % e Y 2 an 3 k
. AR
‘. o0 €
o et .
LA ] .
e T3 .
N . g 0 §
o
o
3 I} 3 : 3 3 4
e 39 0 41 42 43
Fig. 4.2.8 LGt



LF25

LF25

46

44

42

45

44

45

43
Fig. 4.2.9
;
f
:
495

Fig. 4.2.10

LFIR
44

LFIR

46

42

45

44

43 44 45
Fig. 4.2.11 8

49.5 50 50.5 51
Fig. 4.2.12 L]




K3

(8

46

45

44

43

46

4

'L + 4. Il
43 43 45 46
Fig. 4.2.13 ]
T 7 T 5
]
o
&°
‘ uLBB g ” o
o qf m‘&n
b &
o .g{p,
Gge
nu';u @
2%,
. . 3
. . 0
uﬂ
o, S
' 4 ;
43 44 43

Fig. 4.2.14

£

LF25

LFIR
44

45

44

43

45

43

n 8%
. a
a
. 6o
N é uum k-]
s9 ®g °
. .% %y g ]
« s o
N os 9
R
. . L .
.
o B ]
.
o
°
a . g
0
: . 3
43 44 25
Fig. 4.2.15 ™
T T u
a
. o
. a a 8
. u. ﬂn °
. 3 gaq 0°
° '°'nn°°“ o ]
.. P =™ g
M . ot 8
® R -
a . ohee
-]
o
. 0 c 4
c
. L '
43 44 45
K

Fig. 4.2.16




. . S
I At S SR
a e
~ - * - I ’
- . . .. .- -
et 13 . M
. -.
M C .. . ') . i
. . a . .
" S L5 . R
- - - .
12 = - A
o .
~r . »
. & .
P .
$ae
r N w r .»\[}Tull[\«f}\[a. -
o 2 av [ ncﬁ
N
x$1 o
e ety ™ "o it A . =t o ———
ﬁ . - - . Jo
S
E ) 3
- { RE"3
2
- - )
P 1 e | 1s
5 -
L 39
< U | . oo, . 12
e . o . .
% < T
. e o
-
L B lee @ . .
Il 'y 1 ~ s o
[ - v o 2~ -
001 =00, LLE L TN

LFiS

Fig. 4.2.20

LFIR

Fig. 4.2.18



44

LSX
42

40

46

44

LHX

42

L

43
Fig. 4.2.21

&3

Fig. 4.2.22

w

45

46

[

4%

46

448

hd:Y 40 42
Fig. 4.2,23 LRE

38 ) 42
Fig. 4.2.24 \Rs




LF25

LFIR

44

45

a4

43

43

i 1
N 4
. ot ".
38 4 42
Fig. 4.2.25 LRE
T T T -
~ i
i
- 4
S :
o AI
H
) i
It + i I
38 40 42
Fig. 4.2.26 RS

a o @
. ° By o° °
o c o o L]
+ T 1]
o o
e o
s ®
-]
* o
get. . . .
% o - o o
e s, o
o .5 @ a®
L . ‘ woo
o 8 ™
R
° b
" o
h . ' .
39 a0 a1 42 43
Fig. 4.2.27 [CF}
T T T
(T B o o
ao
« % o g %%
@ s @
o
b o
= o
o
! =
! e k3
¢ ol . €.
g9 o ¢ vooot oy
a o > s e
. LA A
- o g o' .
R ‘e n
3 i
o ® ®©
5 Il ° 1. 4 g
39 0 4 42 43 “
Fig. 4.2.28 Lo




log LHJ3< 43.0, aunque en el rango que ellos utilizaron, si se percibe la
correlaclén reportada. Otro ejemplo claro de la dependencia de 1la
correlaclén con el nimero de objetos, se ve en las graficas Lr‘as -
%00 ¥ er— L, {figs. 4.2,17 y .18).Hunt (1991} obtlene
“correlaclones significativas® de estas graficas, con ~ 20 objetos en
cada una. Las graficas obtenidas en este trabajo, con ~ 60 objetos de
cada tipo Seyfert,muestran que tal correlacién es inexistente, sobre
todo en el caso de la segunda.

Un resultado interesante se obtiene al graficar L; contra L}_25 Y

L (figs. 4.2.9 y

FIR .10), ya que las correlaciones son muy altas (r >

0.93). Las galaxias que presentan ['n > 10*® son en su mayoria galaxias
identificadas por Falrall, quien utilizé como criterlc para su muestra

el exceso azul.

Las demés carrelacliones ya fueron menclonadas en el texto y algunas
otras se utlilizaran en el sigulente capitulo para fundamentar algunas dc

las interpretaciones que se hacen.
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CAPITULO S

ANALISIS DE COMPONENTES PRINCIPALES

5.1 Programa de analisis estadfsticos.

En este trabajJo se utilizé el Programa Interactive para
Procesamiento Tabular de Datos, TABU (Melnick, 1986). El programa fue
concebldo para procesar tablas de datos y para generar graflcas de alta
calidad. TABU lee tablas de datos (editadas en archivos en ASCII) con un
maxino de 132 caracteres por linea. La tabla permancce almacenada en la
memoria durante la sesion de trabajo. Los archlves en ASCII estén
limitados a2 98 columnas y 4096 renglones,

El programa permlte obtener graficas de una varlable contra
alguna otra; al graficar puede asignar simbolos pictéricos a expresiones
logicas, obtlene coeficlentes de correlacién entre las variables
graficadas, ajusta polinomios };Elsta de orden 9, etc. Las rutinas
estadisticas dan los valores del promedio, la mediana, la desviacién
estandar, nimero de objetos, etc. que toman las columnas de la tabla de
datos, asi como sus histogramas. Cuenta ademis con las rutinas Alice, de
ajustes por minimos cuadrados y el Anilisis de Componentes Principales
(ACP). Esta iltima rutipa fue utilizada en la tesis y se descrlbe en

detalle a continuacién,

5.2 Anilisis de Compenentes Principales

El Analisis de Componentes Princlpales (ACP) es un método
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estadistico que permlte determinar el namero minimo de variables
independientes (i.e., no correlaclonadas), a. las que también se les
llama “factores”, subyacentes a una cantidad mayor de Qarlablcs
observadas. El numero de factores significatives revela la
dimensionalidad del espaclo generado por las observaclones, El andlisis
dimensional es una herramienta muy Util en estudios de clasificacién, y
es de suma importancla en la comprensién del problema de correlaclones
entre distintas variables. El ACP ha sido utilizado en astronomia, entre
otros, por Deeming (1964} en la clasificacién espectral de estrellas,
por Kester (1980} en e] estudlo de la extincién del ultravioleta basado
en colores estelares, por Bujarrabal et al. (1981) en la determinacién
de la influencia de la Incertidumbre de 1a distancia en estudios
estadisticos de galaxlas, y por Boroson y Green (1992) en un estudio
sobre las propledades de las 1llineas de emisién de cuasares con
corrimiento al rojo pequefio (este Gltimo trabajo es el primero del que
tenemos notlicia en el que se aplica el ACP a NAGs).

S$.2.1 EL METODO

Considérese un conjunto de puntos asoclados con los N obletos de
estudio en el espaclo origlnal n-dimensicnal {cuyas coordenadas Xyo Xy
ceeuX  sON los parametros medidos). Se toma por sentado que el origen de
coordenadas es el centro de inercia del conjunto de puntos, donde cada
punto tiene el mismo peso estadistico 1/N. Se pretende encontrar un
nuevo conjunto de ejes (i.e., nuevas varlables) llamados factores, que
pernitan una representacién simple del problema estadistico. Tal sistema
coordenado 51. &z,....€n debe satisfacer las condiclones sigulentes:

a) Los EJ estan relaclonados con los x, mediante una transformacién

1
lineal:
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X = F(k.l)El + F‘(k.Z)&z LR F(k.n)En.(l)
b) La transformacién es ortogonal, lo que es equivalente a una rotaclén
de los ejes xl.

e} Los £ son estadisticamente independientes, l.e., no estan

J
correlacionados entre si.

El nuevo sistema de ejes EJ es, entonces, el conjlunto de
eigenvectores de la matriz de correlaciéon C del problema, donde los
elementos de C son los coeflicientes de correlacién que hay entre cada
par de variables:

C(xk.xl) = A’F(k.l)F(l,ll + oL+ AnF(k.n)F(l.nl.(Z)

(aqui se han expresado los coeflclentes de correlacién C (xk.xl) en
términos de los elementos de la matriz de transformacién y de los
eigenvaliores lx)'

Usando factores normalizados E‘l= EI/v/A‘. la ecuacién (1) queda:

x= F* (k,l)E; LA F'(k.n)ﬁ;‘
donde F'(k,i) = F(k,l)v/}\’.
Los coeficlentes de correalclén quedan entonces como:

C(xh.xl) = F'{k,1)F' (1,1) * ... + F'(k,n)F" (1,n).

Representando cada variable xJ por el vector unltario VJ,

VJ ={F" (31, ..., F'(J,n)},

el coeficlente de correlaclén C(xk.xl) es simplemente el producto
escalar Vk‘ Vl. Sl los Gltimos n-s factores no son significativoes (7\“<
PR 7\_"« 1), los coeflicientes de correlacién estdn blen representados
por C(xk.xl) =F' (k, 1)JF'{1,1) + .., + F'(k,s)F' (1,8},
que es el preducto escalar de Vu y Vl restringidos a las primeras s
componentes. En este caso, las proyecclones de los vectores Vk sobre el

subespacio s-dimensjonal, tienen magnitudes cercanas a la unidad y 1la
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ESTA TESIS RO DEBE
SMIR BE LA BaLIGTECA
componente F’ (k,1) de Vk es el factor de correlacién entre x, ¥ E,.

La dimensién del subespacio generado, s, (El, ..‘.6-: s < n) es
necesaria y suficlente en la descripcidén del sistema. Al desechar
aquellos parametros que contribuyen muy poco a la descripcién del
problema 1inicial, se encuentra su verdadera dimensién. Existen dlversos
criterios para esto. En este trabalo se utilizd el de que sélo son
importantes a la descripcién del problema aquellos elgenvalores que
sumados contribuyen con mis del 90% de la varianza.

En el caso concreto de nuestro andlisis, se encontraron qué
pardmetros son independientes y cuales son dependientes en la emisién
global que presentan las galaxias Seyfert. La rutina de ACP utllizada,
permite analizar simulténeamente hasta seis variables distintas, y se
Intenté que éstas abarcaran la mayor parte posible del espectro
electromagnético { de rayos X a radlo). El problema principal fue el
hecho de que, como se menclond antes, no todas las galaxias poseen todos
los datos, por lo que al pedirle al programa que selecclonara aquellas
Seyfert que simulténeamente tuvieran las cinco o seis luminosidades a
analizar, el subconjunto creado dificllimente consistia de mas de 30
obJetos. Este problema es muy frecuente en los estudlos estadisticos
astronémicos. Hay que tomar tamblén en cuenta que existen clertos sesgos
inherentes a la ecleccién de una clerta luminosidad en cada tipo de
Seyfert: las tipo 1 emiten mas rayos X duros y menos radle, mlentras que
en las Seyfert 2 ocurre lo contrarlo; entonces, al Incluir en el
anilisls alguna de estas emisiones caracteristicas de cada tipo, el
nimero de objetos disminuia considerablemente, 1llegando a tener
conjuntos de menos de 10 galaxias, lo cual consideramos estadisticamente

irrelevante; o bien, aparecian ciertos comportamientos atipicos, debldo
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probablemente a que se estaban analizando galaxlas muy peculiares (por
ejemplo, Seyferts 2 emlsoras de rayos X duros). De cualquier manera,
dade que se pretendia hacer un anilisls estadistico lo méas amplio
posible, sélo se presentan los ACPs con el mayor numero de objetos y que
abarcan buena parte del espectro electromagnético. El método se describe
en detalle en el Apéndice, aqui analizaremos los resultados, empezando

con las galaxlas Seyfert 1 y el primer ejemplo desglosado en detalle.

5.3 GALAXIAS SEYFERT 1
ACP LHX, LHB, 1K, LF25, LFIR, LB (27 objetos)

FIT/PCA LHX LHB LK LF25 LFIR LB

Correlation Matrix:

1, 0000

0.8500 1.0000

0.9147 0.8736 1. 0000

0.9225 0.8760 0.9384 « 1.0000

0.784S 0.7908 0.8102 0.8768 1.0000

0.7428 0.8295 0.8438 0.8117 0.8528 1. 0000
Eilgenvalues As Percentages Cumul. Percentages

5.2426 87.3759 . 87.3759

0.3216 5.3597 92.7356

0.1990 3.3169 96.0525

0.1305 2.1750 98, 2275

0.0700 1.1667 99. 3942

0.0363 0. 6058 100. 0000
Elgenvectors:

Var #1 %2 %3 4 85 46

1 -0, 4066 0.5295 0.1664 ~0.1018 0.7183 0.0159%

2 -0. 4066 0.0870 =-0.5919 0.6810 ~0.0585 ~0.0977

3 ~0.4195 0.2351 ~0.1098 -0. 4946 -0.4431 -0.5619

4 -0.4230 0.2050 0.2803 0.0243 -0.4673 0.6939

13 ~0.3979 ~0D. 4809 0. 6250 0.3216 0.0376 ~0.3389

6 -0, 3951 -0.6193 -0.3752 -0.4209 0.253% 0.2794

En este caso, un s6lo eigenvalor da ~ 87.4% de la varlanza; las
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sels varliables tlenen proyecclones repartidas con 1lgual peso en el
elgenvector correspondiente que es el nuevo eje del espaclo
multidimensional de las nuevas variables {que estdn relacionadas a las
originales y que son estadisticamente Independientes). Todas las
variables estdn fuertemente correlaclionadas entre si (la matriz esta
dominada po1* la correlacién enire la luminosidad en rayos X duros y la
luminosidad en el infrarrojo cercano y medio). Esto quiere decir, que un
solo factor puede expllecar casl por sl solo toda la varianza del espacio
creado por estas variables.

Del resto de la varlanza (~ 12%) la mayor parte (~ B.7%) estad
concentrada en el 2° y 3°" elgenvalores, cuyos eigenvectores, siendo
ortogonales al primero, representan factores linealmente independlentes.
Estos elgenvectores estin dominados por las variables Lu' L L y

Hx’ CFIR

L L

(i: 3
llevan el otro ~ 3.3% de la varlanza, estadn dominados por esas mlismas

FIR' respectivamente. De hecho, los elgenvectores 4 y 5, que
variables, De manera que una pequefia parte de la varianza en las

variables Ln‘ L L y L ., se debe a procesos diferentes al que

' TFIR
subyace ‘al primer factor (eigenvector).

Asi, aunque a primera aproximaclén podriamos decir que el espaclo
generado por las medlclones es practicamente unidimensional (87.4% de
varianza en un eje), en rigor tenemos una representacién en cinco
dimensiones (en 3 eJes estd el 96% de la varlanza y en S, ~ 99.3%), pero
con una tridimensional tenemos suficlente informacién.

Una posible Interpretacién, que, como veremos mads adelante, se ve
reforzada por los resultades del analisis de otros conjuntos de
variables, y que confirma (o estd sesgada por...)} el modelo que podemos

llamar ortodoxo o estandar (ver capitulo 2) es la sigulente:
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Podemos identiflicar al primer ele {elgenvector) con la potencia del
proceso de acrecién de gas hacla un agulero negro supermasivo. Como se
explica en ¢l capitulo 2, se cree que la acreciédn es controlada por el
transporte de momento angular en un disco alrededor del agulerc negro.
En el caso estandar de disco ecuatorial geométricamente delgado (Shakura
y Sunyaev, 1973), se libera energia de amarre en un gas o6pticamente
grueso por procesos disipativos ligades a viscosidad turbulenta 6
magnética (o ambas)}. En este caso, la radiacién primaria emitida es
térmlca con la temperatura de cuerpc negro local en cada parte del
disco, y va desde el optico al UV (incluso rayos X suaves). Se cree que
asi se forma la emisién llamada "biue bump” en la llteratura, En este
modelo puede haber ademis una corona que emite rayos X térmicos
(bremsstrahlung) y radiaclén sincrotrénica en el infrarrojo (e.g.
Blandford y Rees, 1992).

En contraste al disco delgado (o modelo estindar), estd el modelo
"no-térmico extremo”, el cual es relevante sl la fuente de energia
primaria estd en las particulas relativistas con un espectro de ley de
potencla que se radia por el pro’éeso sincrotrénico y Compton inverso.
Por ultimo, hay otro proceso baslco que es la emisién primaria de rayos
X duros y rayos gamma por cascadas de creacién y aniquilaclén de pares
en la parte mds cercana al agujero negro (e.g. Fablan, 1988), Esta es
relevante si ULm> 10'2‘ Un calculo burdo usando th ~ ll.)8 Ho' y el
promedio por tipo de todas las luminosidades de la tabla 4.1, muestra
que ULm > 107 para las Seyfert 1 y L/LL,d < 107 para las Seyfert 2.

En general, una parte de la radiaclén podemos considerarla prisaria
y otra puede ser reprocesada por el gas y el polvo del disco y reglones

mas externas. La emisién en lineas es un ejemplo obvio de
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reprocesamiento. En este contexto, la emisién de rayos X es un problema
ablerto: no se sabe que parte es primaria y que parte es reprocesada
{e.g. Maraschi, 1991),

Algunos o todos estos procesos térmlcos y no-térmicos contribuyen a
la emlsidén global, desde el radlo hasta los rayos gamma, en las diversas
variantes dé los modelos que expllican la liberaclion de energia por la
existencia de un pozo gravitacional relativista. De cualquier modo, ¥y
este es el punto fundamental, si es el caso, csperamos que todas las
luminosidades estén correlaclonadas, pues lo que subyace a todas estas
emisiones (reprocesadas o no) es un mismo fenbémeno: la “potencia” del
proceso de acreclén, determinada por dos parametros baslicos: la masa del

agujero negro, My la tasa de acrecién H = dMsdt (aunque puede haber

bh
otros como el momento angular, ver cap. 2}. En este sentido es que
hablaremos, genéricamente, de radiacion de origen gravitacional (no
relacionada, n{ directa ni indirectamente, con radiacién estelar).

Los otros ejes del espaclo de varlables, los elgenvectores
ortogonales al primero, en camblo, cargan, de acuerdo a nuestra
interpretacion, con la contribucién de la radlacién estelar, © mejor
dicho, con la radiacion de origen estelar, pues aqui intervienen, desde
la emislén estelar proplamente (fotosférlica), hasta la reradlacién, de
gas y polvo por lonlizacién y/o calentamiento, de la radiaclén estelar y
las radiaciones de vientos chocados y remanentes de supernova, etc.

De acuerdo con esta interpretaclén, entonces, el ACP de estas
variables nos dice que ~ 87.4% de la varlianza en esas lumlnosidades esta
determinado por radiacién de origen gravitacional (variaclén de th Yy
M, fundamentalmente). El otro ~ 12% se debe a radlacién de origen

estelar. En particular podemos decir que:
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a) Un porcentaje ~ S5.5% esta dividido entre La Y Lux' L se puede

8
asociar a la emisién de estrellas O en brotes circumnucleares de
formacién estelar violenta & a las estrellas de masas intermedias vy,
sobre iodo, bajas, que dominan, por nimero, }a luz del disce de la
galaxia subyacente. La contribucién en rayos X duros también provienc de
procesos estelares. Este es, quiza, el resultado mis sorprendente para
las Seyfert 1. Existen, desde luego, varios macanismos que producen
rayos X de origen estelar y en base a ellos se puede explicar la
luminosidad observada en galaxlas normales y de baja actlvidad:
espirales perturbadas, peculiares, “starbursts” { o de brote), LINERs e
incluso Seyferts 2 (e.g. Fabiano et al., 1982; Ward, 1988; Glurlecin et
al., 1991). Estos macanlsmos son bisicamente la emisién de supernovas
relativamente jovenes y binarias de rayos X (ambos de poblacién I}. Otro
mecanismo, menos eflclente para objetos individuales, pero qulza digno
de tomarse en cuenta en condiclones de brotes maslvos de formacién
estelar en regliones densas es la emisién de vientos chocados {o choque
de vientos), en particular de estrellas Wolf-Rayet {(Ding Luo et al.,
1990). ’

b) Un porcentaje ~ 3.3% (tercer elgenvector) se divide entre L L ..

vin ¥ “ug

er se puede asociar a la emislén de polvo frio del disce de la galaxlia

subyacente. LNR proviene de regiones HI1l, ya sea del dlsco o de brotes
circumnucleares. E1 4° elgenvector también esti dominade por la emisién
en HB' Queremos enfatizar que estid totalmente fuera del marco del
presente trabajo explorar y/o fundamentar mas cuantitativamente la
contribucién de los procesos menclonados. Sin embargo, desde el punto de
vista estadistico, varias de las Interpretaclones dadas arriba se

refuerzan con otros resultados Je este trabajo.
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Analizaremos otros resultados de ACPs {de manera mas resumida) para

Seyferts 1:
PCA LSX, LB, 1K, LF25, LFIR, LB (22 objetos)

Si en lugar de los rayos X duros del primer ACP ponemos rayos X

suaves y el resto de las variables son las mismas, tenemos que:
E1 1°° e-valor representa el 87.56 % de la varlanza; su e-vector

estd rcpartido entre las proyecclones de todas las varliables y dominado
por la correlaclén entre l'sx' L‘ b4 er'

2+ e-valor: 5.54 %, su e-vector dominade por LSX.

3+ e-valor: 3.82 %, su e-vector dominado por LHB.
En este caso sblo ~ 9% de la varianza en la luminosidad de rayos ¥
suaves y de la emisién en HB se debe a factores ortogonales al

principal.

PCA [HX, LSX, LM3, 1B, 1X, LF2S (20 objetos)

Si ahora se incluyen las luminosidades en rayos X duros y blandos
Junte con L“B' L‘rzs' L‘, Y LB. obtenemos que el 1°7 e-valor lleva ~ 90%
de la varianza y el e-vector correspondiente esta con algo mas de peso
en L‘ v ers' La matriz esta dominada por la correlacién entre 1la
luminosidad en rayos X y en infrarrojo.

Los vectores ortogonales estan dominados por LB (5.38% de 1la

varianza) y Lw3 (1.98%).

Si en lugar de L25 incluimos L”“ {es decir: Lxs Lsge L"B. LB. L‘
y er)‘ obtenemos el mismo resultado para el primer e-vector, pero el
2°

estd dominado por L"“ en lugar de La {con jguales proporclones en
las varianzas).

Sl se incluyen galaxias con emisién en radio, y con luminosidades

en rayos X, el numero de objetos se reduce notoriamente; para galaxias
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con el sigulente conjunto de mediciones: L

et L L. L L Y Loy

w3’ K 25" TFIR
el numero de objetos se reduce a 14, y st ponemos Ls‘ en lugar de Lux’
se reduce a 12. Si Inclutmos rayos X duros y suaves Junto con emisién en
radlo, la muestra se reduce a 7 objetos. En este Gltimo caso el ACP
pierde sentido.

En los dos casos anterlores ¢l resultado es similar, ya sea que se
Incluyan rayos X suaves o duros: el 864 de la varlanza de todas las
variables estd repartido por igual en el primer e-vector. Hay otros dos

factores ortogonales con varainza signiflcativa (7% y 4%) domlnados por

LmyL

1R respectivamente. Es decir, una pequefia parte de la varlanza

en la luminosidad a & cm estd determinada, segun nuestra interpretacién
original, por radiacién de orlgen estelar (llbre-libre en regiones HIl1 y
sincrotrénlica de supernovas).

Si eliminamos la lumlnosidad en rayos X duros y analizamos galaxias

con mediciones en IR, HB y radio “-,- L“. L‘, er. LHli' y L“)-ZO
obJetos- tenemos :

ar

17 e-valor: 86.8%, e-vector repartido.

2° e-valor: 7% el e-vector ccrrespbndlcnte dominado por Lns'
3°" e-valor: 4%, e-vector dominadoe por Lefnr
4° e-valor: 2%, e-vector dominado por L ..

HE

El 13% de la varlanza dominada por LM. L

rin Y L . estd determinada

]
por radiaclién de origen estelar. Este porcentaje de la varianza (13%) en
factores ortogonales al ele principal fue el miximo encontrado para

Seyferts 1.

86



5.4 GALAXIAS SEYFERT 2

ACP LHB, 1K, LF25, LFIR, LB, LR6 (18 oblJetos)

FIT/PCA LH? LK L25 LFIR LB LR6

Correlation Matrix:

1,0000

0.4870 1.0000

0.6833 0.7244 1.0000

0.6689 0.6625 0.8593 1.0000

0.1749 0.2964 0.6986 0.56308 1.0000

6.5317 0.6973 0.7904 0.6404 0.3714 1.0000

Eigenvalues As Percentages Cumul. Percentages

4.0514 '67.5228 67.5228

0.8937 14.8949 82.4177

0.5636 9.2938 91.8115

0.3165 5.2749 97.0864

0.1390 2.3166 99.4030

0.0358 0.5970 100.0000

Eigenvectors:

Var EARY # 2 # 3 # 4 # 5 # 6

1 -0.3615 ~0.4563 0.6918 -0.0466 0.2725 -0.3258
2 -0.3965 -0.2e16 ~0.5400 0.6129 0.2211 -0.20€9
3 -0.4820 0.1042 0.0305 ~0.3135 0.3680 0.7789
4 -0,4557 0.1265 0.2275 0.2981 -0.7899 0.1082
5 ~0,3173 0.8016 0.0562 -0.0301 0.2571 -0.4320
6 -0.4130 -0.2075 ~0.4170 -0.7208 -0.2166 -0.2147

El primer eigenvalor lleva el 67.5% de la varlanza y en el e-vector
asociado contribuyen mds o menos ligual todas las varlables. Si
identificamos este primer factor con un proceso gravitacional subyacente
a todas las emlslones consideradas (como en el caso de las Seyfert 1),
entonces el resto, ~ 32%, proviene de radiacién de origen estelar (ya

vemos en este primer andlisis que la proporcién de la contribucidn de

87



radlacién de origen estelar es signiflcativamente mayor que en el caso
de las Seyfert 1, lo cual es uno de los resultados importantes de este
trabajo}.

La varianza de La domina al primer factor ortogonal (2° e-vector}
que lleva = 14.9% de la varianza total. Los e-vectores 3, 4y 5 (~ 9.4%,
~ 5,34 y ~ 2.3%4, respectivamente) estan dominados por las varlanzas en

L"B' L‘ y L“. L

F1R’ respectivamente. Como veremos mads adelante, si blen

todas estas contribuclones vienen de procesos relacionados a la
radlacién estelar, parece haber dos componentes: una del disco de la
galaxla y otra de brotes de formacién estelar violenta circumnucleares.

La interpretacién esquematlzada arriba no es la unlca, y ain dentro
del esquema “radiacién de origen gravitaclonal versus radiacién de
origen estelar”, podemos considerar lnvertir las proporclones. Como se
ve arriba, en el eje principal pesan ligeramente mis que el resto, las
luminosidades en 25 um, FIR y radio (6 c¢m}, y nada nos impide considerar
la posibllidad de que debldo a varias (que bien pudieran ser muchas o
todas) galaxlias, la varianza de estas luminosidades esté dominada por
procesos de origen estelar. De he‘ého. hay {ndicaciones de que éste es el
caso para la emisién en 25 um (e.g. Dultzin-Hacyan et al., 1988, 1990:
Mourl y Taniguchi, 1992}. La correiacién entre Ln y er' es blen
conocida para galaxlias de brote o “starburst* {e.g. Sopp y Alexander,
1991).

En este segundo esquema, entonces, el 67.5% de la varlianza estaria
dominado por procesos de origen estelar y el 32% restante por los de
origen gravitacional. El segundo e-vector, por cjemplo, representaria un
14.9%4 de varianza en Lu debida a camblos en la luminosidad de la fuente
central gravitacional, mientras que el grueso de la varianza (primer
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e-vector) se deberia a luz estelar. Sin embarge, esta segunda
interpretacién nos parece improbable por lo sigulente: la emlslién en Hﬁ
tiene un peso conslderable solo hasta el 3°7 e-vector (que lleva = 7.4%
de la varianza total); de modo que en el segundo esquema, tandriamos que
poder explicar los coclentes de lineas tipicos de las Seyfert 2 (muy
diferentes a los de las galaxias HIl y regiones HII, como lo demuestran
los diagramas de daignéstico de Vielleux y Osterbrock, 1987) con tan
sélo una pequefia contribuclén a la radiacién jonizante proveniente ya
sea del “blue bump” del disco de acrecién o de rayos X duros. Dicho de
otra manera, en el segundo esquema, el grueso de la luminosidad en las
lineas de lh estarfa determinado por lonlzacién estelar. Dificilmente
podriamos pensar que agregando S6lo un pequefio porcentaje de continuo
lonizante en forma de ley de potencla {(tanto la emlslén del disco como
la sincrotrénica van como rv ~ v™%) se podrian reproducir los coclientes
observados (aunque el cidlculo estd por hacerse). Ademds quedaria el
problema de dénde se producen esas lineas, cémo expllicar el
ensanchamiento y, scbre todo, la variabillidad. Los modelos de supernovas
(e.g. Terlevich et al., 1992) resuelven algunas de estas preguntas, pero
no todas.

Por las razones expucstas arriba adoptaremos la primera
interpretacién (el proceso dominante sigue siendo, como en las Seyfert
1, la generacién de energia de origen gravitaclonal). Veamos otros
resultados.

ACP LHB, LK, LF25, LFIR, LB (23 obJetos)

Si quitamos Lna y repetimos el ACP anterior con clnco varlables,

tenemos que el 1°" elgenvalor representa el 70% de la varianza y el

30% restante se reparte de la sigulente manera:
2+ e-valor: 15,4%, e-vector dominado por LHB y Lﬂ
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3« e-valor: 7.9%, e-vector domlnade por L‘ Y Lﬂg.

A%y 5° e-valores: 6.3%, e-vectores dominados por L25 y er.
Si tratamos de anallzar mis finamente el cercano \infrarrojo,

obtenemos lo siguliente para un ACP que 1incluye: L_,- Lu' L‘. I'IIB' er, Y

Lee
er

1 e-valor: 69.4%, e-vector repartido.

2° e-valor: 11.9%, e-vector dominado por L“ﬁ.

°" e-valor: 7.9%, e-vector dominade por Leg:

3

5% e-valor: 4.1%, e-vector dominado por L}_m.

o

6 e-valor: irrelevante.
Por otro lade, de 1la matriz de correlacién vemos que la varlable

asociada a L, no correlaclona con LH L ni L“, sélo débilmente con

3" FIR
L“ ¥ L‘. Asi, parece ser que en 1.6 y 2.2 pm (H y K) hay una
contribucién importante de radlacién de origen gravitacional, esto puede
ser de manera directa (radiaclén sincritrénica), o de manera indirecta:
por reemisién de polvo muy caliente, (cerca del limite de la temperatura
de evaporacién) en el nucleo, calentado por la radlaclén ultravioleta
del disco. La temperatura de cuerpo negro a 1.2 um (3) es mayor que la
temperatura de evaporaclén del polvo (~ 2000 K), de modo Gue en esta
banda (ademds de ia posible radlacién sicrotrénica) contribuyen otros
procesos: estrellas (gigantes, supergigantes, OH/IR, K y M), envolventes
estelares, polvo c¢n nubes moleculares calentado por estrellas, etc.

Por Gltimo, s! incluimos la emisidén de rayos X (duros)} y hacemos un
ACP con las variables Lux' L,qz' L‘. Lzs' er' Yy Lm»' obtenemos que el
primer elgenvalor se lleva sélo el el 46.1% de la varlanza, y del resto,
un S51% esta distribulda en los slguientes 3 e-valores de la sigulente
manera:

er

17 e-valor: 46.1%, e-vector domlinado por Lzs Yy L”“.
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2° e-valor: 24.8%, e-vector dominado por L‘ v Lm(.
3% e-valor: 16.4%, su e-vector dominado por Hﬂ'
4° e-valor: 10.4% su e-vector dominado por Lux'

5° y 6° irrelevantes.

Es lmportante aclarar que en este Gltimo ACP sdélo intervienen 10
objetos, por 1lo que hay que tomar con reserva su significaclén
estadistica.

Sin embargo, resulta interesante analizarlo,puesto que aqui si,
todo parece indicar que es el primer factor {dominado claramente por L.,‘,5
y er), el que representa la varianza en las luminosidades debldo a
radiacién de origen estelar. lLas luminosidades en K, rayos X duros y
lineas (HB) tienen vartanzas representadas por factores ortogonales, en
los que subyacen diversas manifestaclones de radlaclén (dlrecta y/o
reprocesada) de origen gravitacional, y que en total dan un 51% de la
varianza total).

Asi vemos que en el caso de las Seyfert 2 obtenemos hasta ~ 46%Z de
la varianza en las luminosidades por procesos radiativos de origen
estelar (en contraste con un ~ 13% como maximo en el caso de las Seyfert
1). Los modelos de obscurecimiente y los de “starburst” deben ser
capaces de explicar estas diferenclas estadistlcas.

5.5 Comentarios finalesu.

A manera de resumen, se listan las diferenclas mis claras entre
los dos tlpos de galaxlas Seyfert, encontradas en este estudio
estadistico.

- Las galaxlas Seyfert 1 son, en promedlo, mis luminosas que las tipo 2
en todas las luminosidades calculadas.

- Para ambos tipos, el maximo de la luminosidad se da en el cercano
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infrarrojo (bandas J, H, K y L),

- E1 ACP revela que la emislién de las Seyfert 1 estd representada (en ~
90%) por un solo elgenvector, mientras que en las tipo 2 la emisién se
caracteriza por tener tres elgenvectores predominantes.

La Interpretacién que henos dado a ésto, es que en las Seyfert 1
el praoceso princlpal de emisi6én de energia es la radiacién de energla
gravitaclonal via un disco de acrecién alrededor de un agujero negro; en
este esquema, todas las luminosidades estdn acopladas a este proceso. En
las tipo 2, en camblo, los procesos de emlsiédn estelar (y otros) son mas
importantes que en las tipo 1, pudiendo darse el caso de existan dos
famlllas distintas de ntcleos Seyfert 2: los nicleos tipo 1 obscurecidos
y otra formada por nicleos mis emparentados con las galaxias con brotes
violentos de formacién estelar. Para explorar esta posibllidad,
convendria aplicar la técnica estadistica de "Cluster Analysis", ademas
de ampliar la tabla de datos con observaciones en el ultravioleta y
actualizarla con observaclones recientes en rayes X, radie, cercano
infrarojo y lineas de emisién. Desgraciadamente se tlenen muy pocas
galaxias de tipos intermedios par;.realizar un estudio estadistico por
separade con ellas y ver si efectivamente los tipos 1.8 y 1.9 son

estadisticamente distlntos de las tipo 2.
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GLOSARIO

BL Lac. Objetos compactos que presentan un contlnuo plano, sin
lineas de emisién (su prototipo es el objeto BL Lacertae). Son variables
en el radio, 6ptico y rayos X, as{ como en su polarizacién. Las

varlaciones tiplcas se dan en escalas de tiempo de dias.

BLR. Del !nglés “Broad Line Reglon" {Regidén de lineas anchas).
Nubes de gas con densidades de ~ IOB cm':‘. cercanas a la fuente central

1

{~ 0.1 pe) con velocidades de 10° km s~ Segun el modelo estdandar, en

esta reglén se emiten las lineas anchas.

BLRG. Del inglés "“Broad Line Radio Galaxy™ (Radio galaxia de
lincas anchas). Galaxias con fuerte emisién en radio. Su espectro Sptico

presenta lineas de emlsién anchas.

Galaxias Seyfert 1. Galaxias que muestran lineas permitidas de
emisién anchas (~ 10° km s™') y prohibldas angostas (~ 10° km s'). Su

nicleo tiene exceso azul.

Galaxias Seyfert 2. Galaxias con lineas de emisién angostas,

1

tanto las prohibidas como las permitidas (~ 10% km s7').

HPQ. Del inglés “High Polarlzation Quasar® (Cuasar altamente

polarizado}. Cuasares (ver abajo) cuyo espectro estd polarizado en mis

del 3%.
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LINER. Del 1pglés “Low Ionization Nuclear Emission Region®
(Regién de emisién nuclear de baja ionizacién). Nicleos galdcticos

caracterlzados por un espectro con lineas de emisién de baja ionlzacién.

LPQ. Del 1inglés "Low Polarization Quasar” (Cuasar de baja

polarizacién). Cuasares con polarizaclén menor al 3%,

NLR. Del 1inglés “"Narrow Line Region" (Regién de lineas
angostas). Reglén gaseosa con densidades entre 10 - 10° cm-:. con
velocidades de ~ 10° km 57 y tamafios tipicos de 10% pc. En esta region

se emiten las lineas angostas.

NLRG. Del inglés “"Narrow Line Radio Galaxy" (Radlo galaxia de
lineas angostas). Galaxia con fuerte emlslén en radio cuyo espectro

Sptico muestra lineas de emisidén angostas.

QS0. Del inglés "Quasi Siellar Object” (ObJeto cuasl estelar).
ObJeto compacto cuyo espectro, que exhibe lineas de emisién, es parecido
al de las galaxlas Seyfert. Presentan corrimientos al rojo muy altos

(hasta Z ~ 4).
QSR. Del inglés “Quas! stellar radlo-source" (Fuente de radio

cuasi estelar). Fuente de radio cuya contraparte é6ptica es similar a un

QSO. A estos dos tipos de objetos se les llama, genéricamente, cuasares.
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