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INTRODUCCION

Una caracteristica de la energia emitida por los nicleos activos de galaxias es que
se trata de energia no térmica, es decir, ¢l espectro se representa como una ley de
potencias. Un modelo para explicar la naturaleza de esta radiacion es la existencia de un
agujero negro super-masivo (entre 10° Mg y 10° Mg) en el nicleo galactico y un disco
de acrecion formado por €l material que cae hacia €l agujero. Ese modelo explica la
generacion de grandes cantidades de energia de un volumen extremadamente pequefio y
la existencia de chorros relativistas.

Para explicar de donde viene el material que forma al disco de acrecién que se
observa alrededor del agujero negro en una Seyfert se consideran varias posibilidades,

una es que el material proviene del gas y las estrellas del nucleo que son previamente
destrozadas por fuerzas de marea. Otra posibilidad es que el gas de regiones mas
externas de la galaxia sca canalizado hacia el centro como resultado de un potencial no
axisimétrico producido por la presencia de una barra o la interaccién con otras galaxias.

Un aspecto importante es realizar estudios estadisticos de los entornos de las
galaxias Seyfert con el fin de determinar si éstas tienden a tener mas compaiieras que las
galaxias normales de campo. Si se encuentra un exceso de compaiieras en las galaxias
Seyfert, esto sugeriria que la interaccién galactica estd relacionada con la actividad
nuclear.

Se han realizado varios experimenios para determinar si existe este exceso de
compafieras en las Seyfert, entre ellos estin el de Oved Dahari (1984), Fuentes-Williams

& Stokes (1988), MacKenty (1989), Rafanelli & Violato (1995), Laurikainen et al.



(1995). Los resultados de estos trabajos son contradictorios, por ejemplo, Dahari
S -

encuentra que si existe un exceso notable de compafieras en las Seyfert, mientras que
Fuentes-Williams & Stokes, no. En estos trabajos se usaron diversos criterios en la
eleccién de la muestra y contramuestra los cuales repercuten directamente en el resultado
¥y en las discrepancias.
En este trabajo se van a utilizar nuevos criterios para una seleccién de la muestra y
contramuestra, ademas del empleo del programa FOCAS, el cual identifica objetos sobre
imdgenes del cielo (como las placas digitalizadas de Monte Palomar, que se van a usar)
para encontrar la densidad galactica de cada campo que contiene a las galaxias de la
muestra y contramuestra. Este es el primer trabajo con este tipo de tecnologia (el conteo
de galaxias en los trabajos anteriores fue hecho *“a o0jo™), por lo que se espera que la
determinacién de las densidades galacticas sea mas confiable. Se analizara el entorno a
las galaxias para buscar compaiieras cercanas. Con estos resultados se haran estudios
estadisticos, los cuales determinarin si las palaxias Seyfert tienden a encontrarse en
sistemas en interaccién con mayor frecuencia que las galaxias de campo.

Los dato; recabados serviran para realizar diversos trabajos de investigacién
encaminados a tener una mejor comprension de la relacién entre interaccion galactica y

actividad nuclear.



CAPITULO 1

NUCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS

Los nucleos activos de galaxias (NAGs) muestran las siguientes
propiedades basicas:

e Un niicleo brillante de apariencia estelar que no se resuelve espacialmente.

e Una gran luminosidad bolométrica (Ly ~ 10%3-10*7 erg-s™'), mucho mayor a la
que presentan las galaxias normales (L ~ 10°%-10" erg-s™).

e Emision de continuo no térmico (sincrotrénico), con excesos respecto a el
espectro de ley de potencia en las frecuencias del UV, IR, radio, rayos X y rayos v.

e La presencia de lineas anchas de emisién permitidas y prohibidas, que
corresponden a velocidades de miles de km-s™ (Con excepcién de los objetos tipo BL Lac
que no presentan lineas de emision).

El continuo y las lineas de emisién exhiben variabilidad en multifrecuencias y en
ocasiones los NAGs presentan emisidon de radio (sincrowronica) extendida y colimada que
tiene dimensiones hasta de megaparsecs, la cnal se conoce como chorros o jets. La
actividad energética que se presenta se considera “anormal” en ¢l sentido de que no esta
asociada con la evolucion de estrellas normales.

El estudio de los NAGs es importante ya que son la fuente de energia mads
poderosa que existe en el Universo y debido a su gran luminosidad, es posible observar

NAGs muy lejanos obteniendo asi, informacidn acerca del pasado remoto del Universo.



1.1 Clasificacién

En la literatura aparecen clasificados como niicleos activos los siguientes objetos:
radio galaxias, radio cuasares, cuasares radio callados, objetos tipo BL Lac y ovvs' que
forman el conjunto conocido como blazares®, galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2, LINERS?,
regiones nucleares HII, galaxias con brotes estelares® y galaxias muy luminosas en el
lejano infrarojo llamadas galaxias /RAS por haber sido descubiertas con el “Infrared
Astronomical Satellite™ (Blandford. Netzer y Woltjer. 1990). Sin embargo, es posible
considerar una clasificacién mas general, la cual permite obtener una visién global de los
posibles procesos fisicos que se llevan a cabo en los nucleos activos. A ésta la conforman
cinco grupos: radio galaxias, cuasares, blazares, palaxias Seyfert y LINERs. Es
importante mencionar que la taxonomia planteada para los NAGs es confusa, ya que ésta
se ha hecho con base en los diferentes intervalos de frecuencias en los que se han
observado y tiende a reflejar la sensibilidad de los instrumentos usados.
1.1.1 Radio Galaxias

Las radio galaxias tienen como principal caracteristica dos grandes I6bulos de
plasma, situados a distancias hasta del orden de 10° pc del nucleo. que emiten
intensamente radiacion no térmica (sincrotrénica) en radio. Asociada con el nucleo
éptico. que suele ser una galaxia eliptica gigante. existe una fuente compacta de radio
muy potente. Frecuentemente las radio galaxias presentan chorros de plasma que se

extienden desde el nucleo hasta los Iébulos, cuyo continuo de radio esta polarizado. El

! OVVs. Del inglés: Optically Violent Variables.
< Blazar: Apdcope de BL Lac y cuasares.

* LINERS . Del inglés: Low lonizati

* Solo al autores i alasr
nicieos activos.

i Line R
nucleares HII ¥ a las galaxias con brotes estelares como




espectro correspondiente tiene lineas de emisién intensas que en algunos casos son
unicamente delgadas (NLRG®), y en otros dominan las lineas anchas (BLRG®).
1.1.2 Cuasares

Los cuasares son nucleos activos con apariencia estelar. Presentan un continuo no
térmico, variable en distintas longitudes de onda, que produce un fuerte exceso en la
emision ultravioleta. El espectro tiene lineas de emision permitidas anchas. Los que tiene
altos corrimientos al rojo exhiben lineas de absorcion con alta polarizacién intrinseca en
radiofrecuencias (aunque se ha observado radiacidon polarizada en el Optico). Algunos
(~10%6) son fuertes emisiores en radio y otros son radio callados (~90%).
1.1.3 Blazares

En 1968 se descubrié que el objeto OJ 287 de la constelacion del Lagarto, antes
catalogado como estrella variable. presentaba un espectro muy parecido al de los
cuasares, ainque con una polarizacién mucho mas elevada y sin lineas de emisién.
Practicamente, todo el espectro consistia de un continuo y la naturaleza de la radiacién no
era, definitivamente, térmica. Al estudiar con mas detalle el espectro de este objeto se
descubrieron algunas lineas de absorcién y a partir de ellas se determiné un corrimiento al
rojo de z = 0.07, con lo que se concluyé que se trataba de un objeto extragal:iclico’. Con
este hallazgo se descubria una nueva clase de niicleo activo a la que se dio el nombre del

objeto prototipo. BL Lac.

® NLRG. Del inglés: Narrow Line Radio Galaxy.

® BLRG. Del inglés: Broad Line Radio Galaxy.

7 Determil i mas reci i a partir de las lineas de emision que se observan en estados de
bajo brillo de la emision de continuo dan un valor de z=0.306.
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Los objetos tipo BL Lac tienen grandes corrimientos al rojo y alta luminosidad
(aunque menores que los de los cuasares). En ocasiones presentan lineas de absorcién
(Rieke et al. 1976, Burbidge et al., 1976) o de emision muy débiles (durante estados de
bajo brillo). Tienden a ser altamente variables en todas las frecuencias, con escalas de
tiempo que pueden ser inferiores a horas. Para explicar las altas temperaturas de brillo
derivadas de las grandes variaciones de luminosidad en tiempos tan cortos, suelen
invocarse efectos relativistas (ver, por ejemplo, Benitez 1997, tesis doctoral). La emision
en varios de estos objetos es altamente polarizada y en algunos casos tiene excesos en
rayos y. Aanque en general son de apariencia estelar, algunos parecen estar en el centro
de una galaxia eliptica.

Los objetos OVVs son muy similares a los BL Lac pero muestran lineas de
emisién y son violentamente variables en el éptico (Angel y Stockman, 1980). a éstos
Jjunto con los BL Lac, se les conoce tradicionalmente como la clase de los blazares.

1.1.4 Galaxias Seyfert

Las galaxias Seyfert, son NAGs muy comunes y cercanos, y por lo tanto, son los
mejor estudiados. Comntinmente son galaxias espirales de tipo temprano que hospedan un
nucleo activo cuyo espectro tiene lineas de emision que pueden ser delgadas unicamente
{Seyfert 2) o delgadas y anchas (Seyfert 1). Se hablara de éstas en detalle en el capitulo 11.
1.1.5 LINERs

Las galaxias LINERs se caracterizan por tener lineas relativamente fuertes de
emisién de baja ionizacién (Ol, SlIl,...). Los cocientes de intensidades de las lineas de

emisién, que dan informacién acerca de las condiciones fisicas de los objetos, no se



parecen a los de las Seyfert ni a los de las regiones HII. Algunos autores las consideran
“mini Seyfert” (Phillips et al, 1986; Keel, 1983) ya que son menos luminosas.
1.2 Estructura

La estructura de los NAGs consta de:

» Una fuente intensa de continuo no térmica que emite desde los rayos X duros
hasta las ondas de radio. Esta emision proviene de una zona muy reducida, cuyo didmetro
tipico es menor a 0.1 pc.

e Una regién de gas denso (n~10°-10° cm™®) que se mueve a altas velocidades
llamada en inglés “Broad Line Region™ (BLR), 6 regién de lineas anchas.

e Una regién de gas de baja densidad (n~10°-10* cm™) que se mueve a
velocidades menores que el gas de la BLR. Esta es conocida como “Narrow Line Region”
(NLR), 6 region de lineas delgadas.

Como parte de su estructura, algunos nuacleos activos muestran lébulos de plasma
que producen emision en radiofrecuencias, situados desde kiloparsecs hasta megaparsecs
del nucleo, acompaitados comunmente de una fuente compacta de radio. También se

observan en algunos NAGs chorros de plasma relativistas que aportan energia y material

a los Iébulos.

1.2.1 Continuo
Los NAGs pueden clasificarse, segan la naturaleza de la radiacién del continuo,

en dos grandes grupos: aquellos cuyo continuo es predominantemente emisién térmica,

donde la radiacién es radio tenue, como por ejemplo los LINERs, y aquellos cuyo



continuo esta dominado por radiacién no térmica, como en el caso de los blazares, radio
galaxias potentes y cuasares de alta variabilidad y polarizacién (Bregman, 1990).

En el caso del continuo dominado por radiacién térmica, el origen de la radiacion
en el intervalo de 0.01-1 um es probablemente la emision de un disco de acreciéon
modificada por la dispersién de electrones y por efectos relativistas. Esta radiacién
contribuye fuertemente a la luminosidad bolométrica del nicleo. La radiacion en el
intervalo de 2.5-1000 pm esti dominada por emisién térmica de polvo que posee
temperaturas que van desde los 40° X a los 1000 — 2000° X en Seyferts. Probablemente
la emision del continuo a 0.01-0.3 um es absorbida y luego reemitida por un toroide de
polvo formado alrededor del disco de acrecion. La emision de rayos X (1-10 keV) es
emitida ya sea por electrones térmicos calientes que rodean el disco de acrecién o por
dispersion Compton inversa.

En el caso del continuo dominado por radiacién no térmica la radiacién es emitida
por conversiéon de masa en reposo en energia y en procesos de sincrowrén en un plasma
inhomogéneco que sale del nicleo en forma de chorro. Esta se observa en frecuencias
desde el radio hasta el ultravioleta con gran variabilidad. La variabilidad en el flujo de
luminosidad puede deberse a cambios en la tasa de acrecién ¢ a choques del mismo gas
que se propagan a lo largo del chorro.

El continuo de los NAGs, en la banda de frecuencias del infrarojo, parece estar
dominado por una ley de potencias plana con un posible exceso debido a la emisién de
polvo. Se caracteriza por tener un salto del espectro en la regién sub-milimértrica. En la

banda visible-UV sufre un cambio brusco que se conoce como joroba azul (en inglés se




conoce como “bluec bump”™), cuyo pico esta entre los 1200 y 2000 A, y retoma la ley de
potencias en la regidén de rayos X. En este continuo existe también, en las longitudes de
onda correspondientes a los rayos X, una joroba (que en inglés se conoce como “X-ray
bump™) cuya cola, segan las observaciones en rayos gama. estd a | MeV. El exceso que
existe en el continuo de rayos X blandos puede corresponder a la cola de esta joroba.

1.2.2 Fotoionizacién

En los NAGs se observan lineas de emision de alta jonizacion como por cjemplo
[O1I1] y Nelll. Las fuentes de energia que pueden producir estas lineas son la
fotoionizacion o la conversion de energia cinética en radiacion mediante ondas de choque
o haces de particulas frenadas bruscamente. Sin embargo. las dos 1ltimas requieren de
temperaturas mucho mayores a las observadas en los NAGs para producir las lineas
observadas, lo que sugiere, que la fuente principal de energia que origina a los fotones

ionizantes, es un continuo que en el utravioleta sigue una ley de potencias de la forma:

S, =Cv™"

conn=1.2

123 NLR

En esta region son emitidas lineas delgadas. El gas se mueve a una velocidad del
orden de cientos de km-s™'. Se observa la emisién de lineas prohibidas lo que sugiere que
1a densidad electrénica es baja, comparable con la de las nebulosas gaseosas. Una linea de
emision prohibida es inicamente emitida en regiones de muy baja densidad, en la que la

probabilidad de que el electrén en este nivel sea desexcitado colisionalmente es muy baja.



A estos niveles se les llama metaestables por tener una vida media larga. Reciben el
nombre de prohibidas ya que en densidades electréonicas comparables a la de la
cromosfera, dichas lineas son debilitadas por la desexcitacién colisional y no son
observables.

La temperatura y la densidad electrénica de la region se determina a partir de los
cocientes de las intensidades de las lineas de emisién. El valor tipico de la temperatura es
15000 'K y la densidad electronica aproximadamente 30000 cm™ (Osterbrock, 1990).
Para calcular estas condiciones fisicas con mayor precision es necesario también poseer
informacién de la BLR ya que podria existir una transicién continua de condiciones

fisicas entre las dos regiones. Los cocientes de lineas de iones distintos dan distintas

temperaturas y densidades, lo cual indica que existen variaciones reales de estas

cantidades dentro de la NLR misma.
La emisién observada en esta region puede ser modelada adecuadamente con la

ley de potencias mencionada anteriormente. Ferland y Netzer (1983) ajustaron espectros
de ley de potencia a las luminosidades observadas y a la dependencia con la frecuencia y
efectivamente encontraron que pueden coexistir los altos grados de ionizacién y las
intensidades de las lineas de baja ionizacion como [OI] y [S1I] que se observan,

Ferland & Persson (1989) y Binette, Robinson & Courvoisier (1988) estudiaron
otros modelos con los que obtienen mejores aproximaciones a las observaciones. Estos
modelos consideran una ley de potencias “quebrada” (incluye autoabsorcién) con indices

espectrales distintos para cada region del espectro, siendo casj planos a altas energias.



1.2.4 BLR
En esta regidén se emiten lineas anchas, Cuando una linea de emisién es ancha

idades (las velocidades al hasta los

indica que el gas se mueve con grandes velo
15 000 km-s™'). EI movimiento del gas que emite la linea produce un corrimiento al rojo o
al azul, segin la velocidad y direccion en la que se da el movimiento. Si en una region se
tiene gas moviéndose rdpidamente en direcciones azarosas. se tendra como resultado el
ensanchamiento de las linecas. Aun no es claro si la dinamica de esta region estd dominada
por movimientos radiales, rotacionales o turbulentos (un campo de velocidad azaroso
cuyo origen e¢s desconocido).

Los espectros de las galaxias Seyfert 1, los cuasares y las radio galaxias BLRG
muestran lineas anchas de emisién, todas ellas lineas permitidas (se observan las lineas
HI, Hel 25876, Hell A4686 y Fell A24570, 5250). Sin embargo, los perfiles de las lineas
prohibidas observadas en estos espectros no son similares a los perfiles anchos de las
lineas permitidas. Esto sugiere que las lineas prohibidas y las permitidas son emitidas en
diferentes regiones, ya que por los pefiles, se emitieron en condiciones fisicas diferentes.
La existencia de la region BLR comenzé a establecerse después de las primeras
observaciones de galaxias Secyfert, realizadas a fines de la década de los 60’s.

En esta regi6n, la densidad electrénica, esta entre 10° y 10% cm™. Se observan en
esta region las lineas de Fell y esto sugiere una temperatura para esta regién menor a
35000° K (para las zonas de alta condensacién) ya que a temperaturas mayores el fierro

estaria ionizado colisionalmente en forma de Felll.



No es facil modelar el espectro de la BLR ya que la fisica de los modelos de
fotoionizacién es considerablemente mas compleja en esta region debido a la enorme
profundidad optica del medio. Netzer (1975) y Adams (1975) intentaron determinar las
abundancias, densidades y temperaturas, entre otras condiciones fisicas de esta regioén,
considerando una profundidad optica finita y excitaciones colisionales sin tener éxito.

Krolick, McKee y Carter en 1981 se preguntaron cudl seria el estado fisico de un
gas calentado por una fuente de continuo como la que se observa. Determinaron que
existiria un balance entre el calentamiento por fotoionizacién y el enfriamiento
Bremstrahlung que produciria un equilibrio de dos fases, esto €s. nubes densas y frias
embebidas en un medio caliente y rarificado. Esta es la visualizacion ortodoxa de 1la BLR.

El equilibrio de dos fases ocurre solamente para cierto rango de para ros de joni ién

También es afectado por la pendiente del espectro del continuo ionizante: si es muy
empinada domina e} enfriamiento Compton y no ocurre el equilibrio de las dos fases.
1.3 Modeios
1.3.1 Modelos de Agujeros Negros

La dificultad ha sido encontrar un modelo que resuelva el problema de la
generacion de grandes cantidades de energia en un volumen extremadamente pequefio.

Un nucleo con Ma= -23 posec una luminosidad L =10"" L integrada sobre las

regiones espectrales del ultravioleta, éptico e infrarojo dentro del intervalo 0.1u<A<100u
(Edelson & Malkan, 1986), ahora, si se incluyen interpolaciones para el intervalo
10'°Hz<v<10%*Hz, la luminosidad integrada sera L =2x10*erg-s”’ (Urry. 1990). Toda esta

energia es liberada dentro de una region cuyas dimensiones tipicas son menores a los diez



dias Iuz. El hecho de que la regién donde se emite el continuo sea tan pequeiia, implica
que el mecanismo que produce la emision es extremadamente eficiente.

El modelo mas aceptado en la actualidad para explicar la naturaleza de este
fenémeno es la liberacion de energia de origen gravitacional en un proceso de acrecién
del material que caec hacia un agujero negro en el centro del nacleo galactico (Zeldovich
& Novikov, 1964 ; Salpeter, 1964 ; Shakura ¥ Sunyaev, 1973 ; y Blandford & Rees,
1992).

El modelo estandar se define como un agujero negro central con masa entre 10° y
10° M rodeado por un disco de acrecion. Mediante disipacién viscosa del gas en el disco
se emite radiacion térmica a la temperatura local de cuerpo negro (radiaciéon que se
identifica en el espectro como la joroba azul), la cual contribuye fuertemente a la
luminosidad bolométrica.

En el borde interno del disco se produce radiacién no térmica principalmente por
la conversion de masa (en reposo) en energia antes de ser “engullido™ el material en el
agujero negro. La eficiencia de este proceso es del 10 al 40%, es decir, que del 10 al 40%
de la masa en reposo de una particula se transforma en energia antes de *“‘caer” al agujero
negro. La energia liberada es la energia de amarre de una particula en la ultima &rbita
estable del borde interior del disco. Esta orbita tiene un radio igual a 3 veces el radio de
Schwarzschild del agujero. También, en esta region, se produce radiacién no térmica por
la emisién de clectrones ultrarelativistas, efecto Compton inverso, por aniquilacién de

pares (cascadas) y por procesos de radiacion coherente de plasma, entre otros (e.g.



Blandford & Rees, 1992). La radiacion sincrotrénica infrarroja y los rayos X térmicos
(emitidos por Bremsstrahlung) provienen de la corona activa que posee el disco.

Los parametros fundamentales del modelo son: masa del agujero negro. tasa de
acrecion de masa, etapa cvolutiva, angulo de visiéon. tipo de galaxia subyacente,
momento angular del agujero y del material que acreta y el grado de oscurecimiento.

E! suministro de materia acretada puede provenir de diversas fuentes. Dultzin-
Hacyan & Hacyan (1984) recopilan Jas siguientes fuentes principales:

« Gas intergaldctico. de otra galaxia o gas galactico de regiones mas externas de la
galaxia, que es canalizado hacia las regiones internas de la galaxia como resultado de la
interaccion con otras galaxias (Balick & Heckman, 1982; Dahari, 1983).

® Gas proveniente del nucleo galactico (Gunn,1979).

» Gas procedente de estrellas de la galaxia. que pierden masa por procesos
convencionales, como pueden ser vientos (McCray, 1979).

e Gas que pertenece a estrellas del nucleo galactico que son previamente
destrozadas por fuerzas de marea (Hills, 1975; Luminet, 1981).

Alnque en el modelo estandar se considera un disco delgado de acrecién, en

general, el modo de acrecion depende del momento angular especifico® 4# del material. Si
hsV12 rgc, donde r es el radio gravitacional del agujero, el flujo de acrecién puede ser

considerado esférico o radial , y si A> 12 #,c el material acretado debe reducir su

diante fuerzas viscosas antes de cruzar el horizonte de eventos,

angular

* Momento angular por unidad de masa.



formandose asi, un disco de acrecién. La estructura del disco puede ser gruesa o delgada
dependiendo del cociente de Eddington (ver Marziani 1989).
Los modelos de agujeros negros logran explicar la rapida variabilidad éptica de la

luminosidad, que tiene escalas de tiempo hasta de 1 min en Seyferts de baja luminosidad,

y pr una ef en la transformacidon de energia congruente con lo observado.
Como se menciond anteriormente, la conversiéon de masa en reposo en energia no térmica
en un disco de acrecion es muy eficiente, alcanzando hasta el 40% en el caso de una
agujero negro rotando. Con esta eficiencia se produce una energia bolométrica promedio
emitida por un NAG durante toda su vida de 10°H Mg (H = 75 km-s" Mpc™').

El limite superior observado para la luminosidad no térmica de un NAG es 10°7
erg-s'l, que corresponde a la conversion completa de 1.7 Mg por afio en radiacion.
Suporniendo que la eficiencia del quemado nuclear fuera del 1% en una estrella, se tendria
que quemar 250 Mg por afio, por lo que la hipétesis de que la radiacién es producida por
estrellas jovenes calientes parece ser insostenible, ya que para producir la luminosidad
que se observa en un NAG, seria necesaria la presencia de aproximadamente 107 estrellas
tipo O en un volumen de 10 pc?t

Sin embargo, incluso partidarios de los modelos de agujeros negros, consideran
que algunas manifestaciones menos energéticas de actividad nuclear, como los LINERs,
si podrian ser de origen estelar.

Se ha observado que el comportamiento en rayos X de muchos NAGs es similar

con el de Cyg X-1 y otros candidatos galacticos a agujeros negros, lo cual apoya lo que

predice el modelo.



Otro éxito importante del modelo de disco de acrecion es que explica de manera
natural como es que se producen los chorros relativistas colimados que se extienden hasta
megaparsecs del NAG a velocidades relativistas. Un disco grueso de acreccion se forma
de la siguiente manera: en la parte cercana al agujero negro ¢l disco se infla formando un
toroide debido a la presidn que ejerce el gas (tanto las particulas. como la radiacion) cada
vez mas caliente. En el plano equatorial del disco, la materia cae hacia el agujero negro,
pero el material fuera de ese plano rebota hacia atras y se comprime debido a la presion
del material que cae, formandose zonas de chogue o manchas calientes en el borde
intermo. En un disco con ésta estructura. el borde interno del toroide colima a las
particulas aceleradas de las capas mas superficiales. El campo magnético parece que
juega un papel imporante en este proceso (ver Contopulous, 1996) Los modelos de
acrecion esférica o radial. son menos aceptados ya que este tipo de simetria no permite
explicar la emision de los chorros.

1.3.2 Ideas Alternativas

Existe un modelo alternativo, al cual varios autores recientemente le han prestado
mucha atencion entre ellos Terlevich, Melnick y Moles (1987). La idea basica existe
desde los afios sesentas (e.g. Shklovski, 1960 ) ¥y consiste en que la actividad nuclear es
producto dec fuertes brotes de formacion estelar® en el nucleo galactico. Con estos
modelos ha sido posible reproducir muchas caracteristicas de las Seyfert y de los

LINERSs.

? Canocidos como “Starburst™ , son eventos en los que se forman N i las mas
masivas, en un tiempo mucho menor a la edad de la galaxia huésped.
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Figura : Modclo de Agujero Negro. La presion del gas y de {3 radiacion hacen que cf disco de acrecion sc infle cerca del

borde intemo formando una especic de “dona™. El borde intemo sirve para colimar los chomos.

La idea surge ya que las galaxias con brotes estelares y los NAGs, en especial
aquellos de baja luminosidad, como las Seyfert 2 v los LINERSs, tienen varios rasgos en
comiin. En ambos existe un nticleo éptico brillante, fuerte emisidén de lineas en ¢l dptico y
UV debidas a gas jonizado a 10* K, excesos en el continuo en las regiones de rayos X,
UV e IR y emisién no térmica en radio. Se ha mostrado que en el lejano infrarrojo las

propiedades de las galaxias con brotes estelares y las Seyfert 2 son muy similares (Dahari



& De Robertis, 1988; Dulizin-Hacyan, Masegosa & Moles, 1988:1990; Mouri &
Taniguchi. 1992) aunque los cocientes de lineas de emisién de las Seyfert 2 requieren de
un continuo de ley de potencias o al menos de un continuo duro (Koski. 1978). Lawrence
& Elvis (1982) propusieron una alta tasa de formacion de sistemas binarios de rayvos X,
capaces de proporcionar radiacidon dura y estrellas OB, la cual seria la responsable de
ionizar la NLR en ambos tipos de galaxias Seyfert.

La mayor parte de los nucleos activos pueden clasificarse como no estelares
(Seyfert, LINERS) o como estelares (regiones HII), en base a su espectro de lineas de
emisién, sin embargo, existen numerosos objetos que pueden clasificarse como objetos

compuestos (por ejemplo NGC 1068 que es una galaxia Seyfert con brote estelar), Io cual

sugiere una conexion entre las galaxias con brotes estelares y los NAGs (e.g. Wilson et al.

1986).

En este modelo, los fotones muy energéticos emitidos por estrellas

extremadamente luminosas y calientes (Terlevich & Melnick, 1985) producen la

ionizacién. Las estrellas warmers, que no han sido atn observadas pero cuya existencia se
predice en este esquema, son nucleos desnudos de estrellas Wolf-Rayet con masas
mayores a 60 Mp ¥y temperaturas de 2x10° ‘K. En el caso de que exista un numero
suficiente de éstas en el nucleo se puede reproducir cualquier tipo de ley de potencias,
continua o quebrada, y espectros de fotoionizacidn. Se ha intentado explicar (Terlevich,
Melnick & Moles, 1987), con base en supernovas producidas por warmers muy masivos
que evolucionan rdpidamente en medios muy densos (Franco 1994), las propiedades de

las emisiones en rayos X y en radio, asi como el ensanchamiento de las lineas de emisién.

3
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Algunas de estas propiedades han sido explicadas exitosamente por el modelo, sin
embargo, fracasa en el intento de explicar las distintas escalas de variabilidad en el éptico
¥ en rayos X, el espectro de rayos X duros y la emisidn en rayos y . la existencia de los
chorros de material y la polarizacion del continuo opiico de las Seyfert 2.

Alnque por éstas razones la mayoria de los autores simpatizan con el modelo de
agujeros negros, no se descarta la posibilidad de que la presencia de brotes estelares
contribuya de manera importante a la luminosidad, principalmente en NAGs de menos
luminosidad como los son las galaxias LINERs (ver Ordofiez 1997, Tesis de licenciatura),
sin ser la fuente principal de energia. Recientemente, se ha apoyado de manera especial,
la idea de que ambos fendémenos estin presentes en la manifesiacién de la actividad
nuclear. En NAGs muy luminosos domina la radiacién proveniente del disco de
acrecion, y en los menos luminosos domina la radiaciéon producida por los brotes de

formacion estelar. En el capitulo 2 se hablara mas ampliamente al respecto.

1.3.3 Teorias Unificadoras y Esq Evolutivos

Debido a que la taxonomia para los NAGs es confusa y pocas veces depende de
los procesos fisicos involucrados, surge la pregunta. ;Que tan diferentes entre si son el
realidad éstos objetos? ;Un mismo objeto visto desde distinta perspectiva podria
clasificarse en tipos diferentes? ¢(La variabilidad podria causar que un objeto fuese
clasificado en dos tipos distintos en tiempos diferentes? Puede ser que los distintos
fenémenos que se observan sean tan sélo diversas manifestaciones de un mismo proceso
fisico que se diferencian entre si por su luminosidad, distancia en el que son observados,

orientacion o entorno.



La variabilidad en escalas de aiios ha cambiado la clasificacién de algunos
objetos. Por ejemplo, Fairall 9 se clasificé como cuasar con espectro de Seyfert 1 cuando
fue descubierto y cinco afios mads tarde se clasificé como Seyfert 2. El BL Lac PKS 0521-
36 se convirtié en objeto tipo Seyfert 1 en menos de seis afios de haber sido primeramente
clasificado. Por esta razon se ha planteado que puede existir una relacion evolutiva entre
objetos. Por ejemplo, un nucleo optico de un cuasar radio fuerte puede debilitarse antes
de que disminuya la emisiéon en radio. conviniéndose en una radio galaxia (puede ser
tanto un proceso evolutivo como que se dé el cambio repetidamente de un tipo al otro).
Una galaxia luminosa IRAS podria transformarse en un cuasar tras la expulsién del polvo
por presién de radiacion. Estos esquemas son atractivos alngue atn permanecen ¢omo
meras especulaciones (Sanders et al. 1988).

Ademas de los escenarios evolutivos, se han plantcado varios modelos de
unificacion en los que la orientacion del observador respecto al objeto tiene una fuerte
influencia en como se clasifica la fuente. Se consideran tres formas diferentes en las que
se da esta influencia:

# El movimiento de la materia en direccién al observador, aun siendo
medianamente relativista, puede amplificar el flujo luminoso observado varios érdenes de
magnitud, debido a efecto Doppler relativista. Esto provoca que una fuente poco potente
se observe extremadamente luminosa si se observa cerca del angulo sélido iluminado por
un chorro de plasma (ccuaciones detalladas en Benitez 1997, Tesis doctoral).

e La orientacion del observador respecto al toroide de gas que se puede formar

alrededor del disco de acrecién produce una importante influencia en la clasificacién, ya



que el polvo en el toroide produce absorcion u oscurecimiento de la luz proveniente de
las zonas internas a éste si se observa perpendicularmente a su eje de simetria.

= El dltimo efecto debido a la orientacién, que s menos fuerte. esta asociado a la
geometria del disco. Un disco visto a baja latitud respecto al plano equatorial, aparecera
reducido y debilitado comparado a lo que se observaria si se viera de frente a su polo
debido a extincién y absorcion.

Como un ejemplo del primer punto estid el modelo que considera un NAG
eyectando chorros de plasma. Si se observa a éste de frente al chorro se observara un flujo
luminoso muy intenso v variable, Blandford & Rees (1978) sugieren quec se observard

entonces un objeto BL. Lac. Este cuadro es consi cuantitativ

con lo que se

conoce sobre la luminosidad de la emision difusa de radio alrededor de los BL Lac v con
las magnitudes absolutas de las galaxias asociadas a éstos y consistente cualitativamente
con la ausencia de lineas de emision (Wolijer, 1989). Si el angulo sobre el plano
ecuatorial del NAG es grande se observara entonces una radio galaxia.

Existen varios escenarios de unificacion que se¢ basan en el segundo punto arriba
mencionado, que discute la influencia de la orientacion. De hecho uno de ellos pretende
explicar las diferencias entre Seyfert 1 y Seyfert 2, el cual se detallara en el siguente
capitulo, otro es el de Barthel (1989) que propuso que los cuasares y las radio galaxias
son un mismo objeto. Con la misma idea. Krolik & Begelmen en 1986, sugieren que es el
mismo proceso fisico el que produce a las radio galaxias. los radio cuasares (Barthel,

1989), jos objetos BL Lac y los OVVs. Con estos modelos se han podido considerar



clasificaciones que parecen seguir una distribucion real de energias para diferentes
intervalos de frecuencia.

Los intentos por unificar dos clases de nicleos activos, reciben el nombre de
“Teorias unificadoras”, pero también existen modelos que pretenden incorporar toda la
actividad nuclear en un solo esquema que recibe el nombre de “Gran Teoria Unificada”.
Todos estos escenarios son también muy interesantes pero desafortunadamente no logran
explicar todas las diferencias que se observan entre los objetos que pertenecen a los
NAGs. A pesar de que consiguen acomodar en ellos muchos de los aspectos generales de
la actividad nuclear, fallan en explicar varias de las correlaciones y tendencias
observadas, como por gjemplo. la proporcién de galaxias Seyfert 2 a 1 y su diferente
distribucién espacial, la proporcion de radio galaxias de lineas anchas a angostas, el
porcentaje de cuasares radio callados (90%) a radio fuertes (10%). entre otras. Pero, sobre

todo, no existe esquema o teoria que explique porque hay NAGs radio fuertes y radio

callados.
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CAPITULO 2
GALAXIAS SEYFERT Y ACTIVIDAD NUCLEAR INDUCIDA POR

INTERACIONES ENTRE GALAXIAS

2.1 Galaxias Seyfert

2.1.1 Caracteristicas y Clasifi i6n Principal

P

. La clasificacién mas sencilla para las galaxias Seyfert consta de dos grupos:
Seyfert 1 y Seyfert 2. Esta clasificacién es dada con base en las caracteristicas espectrales
¥ luminosidad de los objetos y fue propuesta por Khachikhian y Weedman (1971).

El espectro caracteristico de una galaxia Seyfert 1 es un espectro de lineas de
emisién que incluye tanto lineas permitidas como lineas prohibidas. Las lineas permitidas
son anchas, con un ancho tipico a intensidad media de 3000 km-s™ FWHM'® aunque para
diferentes objetos, el ancho puede variar desde 500 a 15000 km-s”' FWHM. Entre las
lineas permitidas que se observan estan Hp, Hel, Hell y Fell. Las lineas prohibidas son
delgadas, su ancho caracteristico es de 350 km.s' FWHM, variando entre 200 y 700km.s”
! FWHM (Dahari y De Robertis 1988 ). Entre las lineas prohibidas mas brillantes se
observan [OIII] A 4959, 5007 ; [NII] A2.6548; 6583 [OI] A26300, 6364 ; [SII] ARE6716,
6731 ; [FeVII] A6087 y en algunos casos [FeX] A6375.

Los micleos de galaxia tipo Seyfert 2 son, en promedio, menos luminosos que los

Seyfert 1. La diferencia entre ellos es que el espectro de los Seyfert 2 presenta

° FWHM: det inglés Fuil Width at Half Maximum.



Gnicamente lineas de emision delgadas, con anchos tipicos de 350 km-s' FWHM que
pueden variar de 200 a 700 km-s™ FWHM. Entre las lineas que se observan tipicamente
en estos espectros estan las lineas permitidas Hy. Hel y Hell y las mismas lineas

prohibidas que se observan en los espectros de las Seyfert 1.
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Los espectros de emisiéon de las galaxias Seyfert han sido ampliamente estudiados
en el 6ptico y son similares a los espectros tipicos de las nebulosas gaseosas (ainque no
tienen lineas anchas), cubriendo un rango de veiocidades y de ionizacién mas grande
(Osterbrock, 1990). Las observaciones en otras longitudes de onda indican que las
galaxias Seyfert! son fuentes de rayos X duros mientras que las Seyfert 2 no ( Elvis et al.
1978 ). Ambos tipos tienen excesos en el infrarrojo (1-10 pm) pero la forma caracteristica
del perfil de la banda es distinta ( Neugubauer et al 1976, Lawrence et al. 1985). Las
Seyfert 2 tienden a ser fuentes de radio mds luminosas que la Seyfert 1. De estos
espectros también se concluye que las abundancias quimicas son basicamente las de la
vecindad solar (ver Guichard. 1991 Tesis doctoral).

2.1.2 La Secuencia de Lick

Existe una taxonomia mdés fina para las galaxias Seyfert propuesta por los
astrénomos del Observatorio de Lick. la cual recibe ¢l nombre de secuencia de Lick. Esta
clasificacién toma en cuenta tipos intermedios en los que se observan superpuestas una
componente delgada y una ancha de las lineas permitidas de emisién.

La clasificacion se da de la siguiente manera:

= Una galaxia Seyfert 1.5 es aquella en la que aparecen luminosas, tanto la
componente delgada, como la componente ancha, de las lineas de emisién.

= En una Scyfert 1.8 la componente delgada de las lineas Ha y Hp es

brillante, mientras que la componente ancha de éstas lineas aparece menos brillante.



» Una galaxia Seyfert 1.9 tiene una componente delgada de Ha y Hp que
de nuevo aparece brillante pero la componente ancha de Ha es aun mas débil y la
componente ancha de HB llega a ser tan poco brillante, que se dificulta su observacion.
Aparentemente los tipos forman una secuencia (Osterbrock 1984).

Una explicacién interesante respecto a porqué se observan estos tipos intermedios
es propuesta por ‘Osterbrock (1978). El sugiere que las Seyfert poseen cantidades
variables de gas en la BLR. Una Seyfert con grandes cantidades de gas en la BLR tendra
lineas permitidas anchas brillantes y serda vista como un nucleo Seyfert 1, conforme
disminuye la cantidad de gas en la region, la componenie ancha aparecera debilitada,
produciéndose asi espectros de tipo intermedio, siendo el caso extremo un espectro de
Seyfert 2 en el que la BLR carece de gas,

Las lineas delgadas de emisiéon de las Seyfert 2 muestran anchos equivalentes
mayores que las lineas delgadas de las Seyfert 1. Osterbrock sugiere que esto se debe a
que, al disminuir la cantidad de gas denso en la BLR, escapa mas continuo ionizante de
esta region, ionizando asi la NLR. Esta idea se contrapone a la teoria de que las lineas
delgadas de las Seyfert 2 tienen anchos equivalentes mayores debido a que muestran muy
poco continuo no estelar.

Kallman ¥ Mushotsky (1985) explican que la ausencia de gas en la BLR en las
Seyfert 2 se debe a un incremento en la cantidad de gas alrededor del nicleo que provoca
que la region se vuelva épticamente gruesa a la dispersion Compton. Esto produce

absorcion de rayos X y la desaparicion del equilibrio de dos fases lo que impide la

for i6n de nubes d a pesar de que hay mas gas en las regiones centrales.
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2.1.3 Teoria Unificadora y Esquema Evolutivo

El espectro de las galaxias Seyfert 1 indica que en sus nicleos existe una BLR v
una NLR, mientras que para las galaxias Seyfert 2 puede que existan ambas, solo que la
BLR se encuentre escondida por el toroide de polvo que se forma alrededor del disco de
acrecion. Esto se ha confirmado al encontrarse algunos casos de galaxias Seyfert 2 cuyo
flujo polarizado muestra un ntcleo tipo 1 (utilizando espectropolarimetria).

Antonucci y Miller. en 1985, descubrieron lineas anchas de Balmer ¥y Fell en
NGC 1068, galaxia prototipo de Seyfert 2, al observar el flujo de luz polarizada
proveniente de la BLR. Estas lineas no se observan si no se utilizan técnicas de
espectropolarimetria. La alta polarizacidon de las lineas anchas indica dispersidn, lo que
sugiere que los electrones del gas del toroide que se forma alrededor del agujero negro
dispersan la luz que viene de la BLR. Antonucci (1983) comparé los vectores de
polarizacion de varios nucleos Seyfert con los angulos posicionales de la estructura
nuclear en radiofrecuencias, y encontrd que la polarizacién tiende a ser paralela a dicha
estructura en los nucleos tipo 1 ¥ perpendicular en los nucleos tipo 2. Esto indicaria que
las Seyfert 2 si poseen una BLR escondida que sélo puede observarse en luz polarizada ¥
que el fenémeno Seyfert es uno solo.

Debido a esto, se ha planteado que la diferencia entre galaxias Seyfert 1 y 2 se
debe unicamente a un efecto de orientacion, en €l que se ve una Seyfert 1 si se observa al
nucleo activo de frente y una Seyfert 2 si se observa al nucleo de lado al toroide de polvo

coplanar al disco de acrecién (Antonucci, 1983; Antonucci & Miller, 1985). La secuencia



de orientaciones entre el observador y ¢l objeto intermedias darian lugar a los tipos
Seyfert intermedios.

Existe evidencia observacional para suponer que el eje del disco de acrecién
(vector de momento angular) no coincide, en general, con la direccion del e¢je de la
estructura del disco galdctico. Comtinmente al comparar la direccidon de los chorros de
plasma con las imégenes de las galaxias huéspfdcs esto se ha observado (Tohline y

Osterbrock, 1982; Ulvestad y Wilson,1984).

Figura (Osterbrock, 1978) : Modelo esquematico del NAG en ¢l que 1a NLR forma un disco cuyo €je sc encuentra inclinado

respecto al g de un disco mayor que forma la BLR. Las condensaciones se representan como nubes esféricas.

Es importante mencionar que aiinque este esquema es sencillo y muy atractivo, no

explica exitosamente todas las diferencias entre Seyfert 1 ¥y 2. Si todas las galaxias

Seyfert fueran manife i6n de un tipo de objeto, se esperaria observar muchas
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mas Seyfert 2 altamente polarizadas ( Miller & Goodrich 1990). No todos los nucleos
tipo 2 altamente polarizados muestran un nucleo tipo 1 al observar el flujo en luz
polarizada, lo cual presenta un problema para el modelo. Si la tinica diferencia entre los
tipos de Seyfert se debiera al efecto de orientacion todas las propiedades correspondientes
a estos tipos que no dependen de la orientacién, deberian ser estadisticamente idénticas y
las diferencias deberian de poder ser explicadas con base en la absorcién del toroide. Las
galaxias huésped deberian tener ia misma funcion de luminosidad y las lineas de emision
que provienen de regiones externas al toroide deberian presentar intensidades similares.
Comeo se mencioné anteriormente, las galaxias Seyfertl son fuentes de rayos X duros
mientras que las Seyfert 2 no. Entonces, para que el modelo funcione de manera exitosa,
el toroide también deberia ser capaz de bloquear rayos X. lo cual requiere de una alta
densidad (Ny 1023-1024 cm-3).

Se ha especulado sobre una conexién evolutiva entre las Seyfert 1 y las Seyfert 2.
Un nicleo activo no sélo requiere de un agujero negro sino también de suficiente
material que lo alimente. Algunas galaxias, como M31, M32 vy aun la nuestra, parecen
tener pequefios agujeros negros no activos (Osterbrock, 1991). Segin el esquema
evolutivo. todas las galaxias habrian pasado el 1% de su vida (observable) como galaxias
Seyfert 1, el 4% aproximadamente como galaxias Seyfert 2 y el resto como galaxias
normales, conforme el gas de la region central va disminuyendo. Una galaxia con
grandes cantidades de gas en el nucleo serd altamente activa y luminosa (Seyfert 1), al
irse consumiendo el material ésta pierde luminosidad (Seyfert 2) y al terminarse el gas

que alimenta al agujero el nicleo deja de ser activo convirtiéndose en una galaxia normal.
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Es posible que la galaxia parezca un LINER en algin punto entre Seyfert 2 y galaxia
normal.

Sin embargo, Khachikian y Weedman (1971); Penston y Pérez (1984); Alloin et
al. (1984) entre otros, reportan casos de Seyfert 1 que se convierten en tipo 2 y viceversa.
Los cambios llegan a tener escalas de tiempo del orden de algunos aflos. e incluso meses,
por lo que se ecspera que estos cambios no alteren la NLR debido a su lejania de las
regiones centrales y a sus grandes dimensiones.

Si por algin mecanismo. mas material es arrojado al nucleo cerca del agujero
negro, este puede reactivarse. Por esta razdn, una galaxia ““normal”, que tuviese un hoyo
negro “muerto de inanicion™, es decir al cual se le hubiera acabado el material para
acretar, podria convertirse en nucleo activo al sufrir una inyeccidon de material,
incrementar la actividad y transformarse en Seyfert 1. Existe un reporte (Chuvaev et al.
1990) de que la galaxia NGC 7469 cambio de tipo 1 a tipo 2 y luego de vuelta atipo 1 en
un tiempo de cuatro meses. Esta evidencia excluye tanto la posibilidad de un esquema
evolutivo, como la de un modelo unificado (que todas las Seyfert 2 sean Seyfert 1
obscurecidas). Un esquema altemativo se menciona en la seccién 2.2.5 de Dultzin-
Hacyan & Ruano (1996).

2.2 Formacién Estelar y Actividad Nuclear.
2.2.1 Formacion estelar

En galaxias espirales “normales™, el proceso de formacion estelar se manifiesta de

manera lenta y regulada. Se estima que menos del 10% de la materia interestelar de una

galaxia se condensa en estrellas en el tiempo tipico en el que se forma y evoluciona una



nube molecular gigante (10° afos). por lo que se considera que este proceso es muy lento
e ineficaz.

Dadeo que es claro que los procesos de formacion estelar afectan el medio
interestelar de distintas maneras, parece légico pensar que esto produce un efecto de
retroalimentacién para este fenémeno. Un ejemplo claro es la radiacién ionizante de
estrellas calientes. debido a que en una nube de formacién estelar el gas se encuentra
ionizado o dispersado por esta radiacién. Este parece ser uno de los principales
mecanismos que controlan la eficiencia de la formacién, ya que al ionizarse el gas de la

nube, ésta tiende a dispersarse.

Por otro lado, la formaciéon de estrellas requiere i la exi ia de
nubes moleculares conformadas por efectos gravitacionales. Los procesos mas
importantes que pucden producir la formacion de estas nubes gigantes son los siguientes:
e Inestabilidades gravitacionales en el disco de una galaxia espiral, que afectan
directamente al gas, produciendo que nubes pequeifias y gas disperso formen nubes
mayores.

e La existencia de ondas de densidad, ya que la materia interestelar entrando a una onda
de este tipo experimenta una compresion sistematica.

e La acumulacion de materia producida por la acrecidén que provoca la rotacién
diferencial de las galaxias.

e Condensacién de nubes por colisiones aleatorias, al chocar nubes pequefias.

En primera aproximacion, la tasa de formacién estelar (SFR, del inglés star

formation rate) depende de la tasa de formacién de nubes moleculares. En diversos
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estudios realizados se ha encontrado que existe una fuerte correlacion entre la SFR por
unidad de area y la densidad superficial de gas en el disco galactico. Al parecer, la
tendencia apunta hacia una ley del cuadrado, es decir:

SFR/area «< il
donde pg es la densidad superficial de gas. Las observaciones muestran que ug en
galaxias irregulares y espirales tiende a ser constante.'!
2.2.2 Dependencia de la tasa de formacién estelar con el tipo morfolégico de las
galaxias.

Devereux. Becklin y Scoville (1986) presentaron evidencia de que la emision
infrarroja, como la producida por los brotes de formacién estelar en gaiaxias espirales, es
un proceso dominado por el disco. en especial para las galaxias de tipo tardio; sin
embargo, la relacion que existe entre tipos de galaxias espirales y emision infrarroja se
desconoce. Se conocen muy pocas galaxias elipticas con formacion estelar reciente.

Hawarden et al. (1986) encontraron que el 30 2% de sus galaxias luminosas con
barra mostraban un exceso en el flujo de energia a 25 pm, ¥y que este exceso podia
atribuirse a regiones circunucleares de formacién estelar. Devereux (1986) encontré que
el efecto de las barras en estos procesos tiene mayor importancia en galaxias tardias.

2.2.3 Galaxias con Brotes Intensos de Formaciéon Estelar (“STARBURSTs™)

Las primeras manchas brillantes (“hotspots™) en el centro de galaxias fueron

descubierios por Morgan (1958) y catalogados por Sérsic & Pastoriza (1967). El nombre

de brotes estelares (“starburst™) fue introducido por Weedman (1981). Los brotes

!" Referencia para toda la seccion anterior : Thuan, Tx, et al. Starburst and Galaxv Evolution. Francia 1987,

Frontieres, pag 443.
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estelares son regiones con una tasa de formacién estelar muy elevada, comparada con la
de galaxias normales, y tienen las siguientes caracteristicas: alto brillo superficial, alta
metalicidad, cimulos estelares muy brillantes y regiones de hidrégeno ionizado (regiones
HII). Estas regiones de formacion estelar intensa se manifiestan muy frecuentemente en
estructuras con forma de anillo. que se encuentran a distancias tipicas de unos cientos, a
unos miles de parsecs del nacleo de la galaxia huésped.

Dos propiedades distinguen a los brotes estelares de los procesos normales de
formacion estelar: la escala de tiempo para la formacién estelar se reduce
considerablemente (cerca de 2 ordenes de magnitud) y la eficiencia de la formacién
estelar es mayor. Se espera que los brotes estelares se encuentren en regiones de
extremadamente alta densidad superficial de gas. lo cual se ha confirmado en brotes
estelares situados en galaxias compactas enanas y recientemente en M82.

A pesar de que se han encontrado algunos casos en los cuales la galaxia huésped
no muestra la presencia de una barra, la gran mayoria de brotes estelares han sido
encontrados en galaxias barradas. Para tratar de explicar la formacién de estas regiones se
han realizado una gran cantidad de estudios tedricos y simulaciones que muestran, de
manera convincente, que éstas son el resultado de gas canalizado hasta un anillo que se
encuentra cerca de la resonancia interna de Lindblad “ILR'®" (Binney & Tremaine 1987).
Para las galaxias que no muestran barra, la idea que ha surgido es que el anillo se produce
cuando una compaiiera atraviesa a la galaxia huésped y forma una barra estelar temporal

(Dressel & Gallagher 1994). Cualquiera que sea el caso, al parecer hay una condicién

'? JLR: del inglés Inner Lindblad Resonance.



necesaria para la formacion de los brotes estelares: la presencia de una perturbacién no

axisimétrica del potencial.

ion Estelar e Interacciones.

2.2.4 Rel; entre For

Desde finales de los afios cincuenta y principios de los sesenta se tenia la sospecha
de que las interacciones entre galaxias estaban conectadas de alguna manera con los
procesos de alta formacién estelar. Arp (1966) y Sérsic & Pastoriza (1967) realizaron

catdlogos de galaxias con manchas brillantes y encontraron que todos los centros de estos

objetos presentaban un espectro con alta emisidon en el azul. Sulentic (1976) descubrio

b un cn la emisién en radio. Sin

que las galaxias interact pr
embargo, no fue sino hasta 1978 cuando Larson & Tinsley propusieron por primera vez

di denar

ion podian

que los efectos de marea producidos por galaxias en ir
brotes de formacion estelar. En los altimos diez afios se ha acumulado una gran cantidad
de evidencia observacional que muestra una relacion clara entre interacciones de galaxias
y tasas de formacion estelar (SFR). sin embargo, ha sido lento. Un articulo de revisién
reciente sobre la relacién entre interacciones y formacién estelar es Dultzin-Hacyan
(1997).

De los modelos recientes, se ha aprendido que el papel que juega el gas en

i que se enct an interactuando es de suma importancia debido a tres razones

primordiales: es disipativo, responde de manera irreversible a perturbaciones dinamicas y

€s una componente importante para alimentar brotes estelares y “monstruos™ (agujeros

negros) en nucleos activos de galaxias.
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2.2.5 Relacién entre For ié lar y Actividad Nuclear.

La frontera que existe entre el “‘concepto ortodoxo” de actividad nuclear y el
fenémeno de brotes estelares esta muy bien definida: mientras que en ¢l primero se cree
que toda la energia es el resultado de procesos en un disco de acrecion alrededor de un
hoyo negro supermasivo, el segundo, se genera por la presencia y evolucion de estrellas
muy masivas. Sin embargo, las dos manifestaciones anieriores son capaces de producir
rayos x térmicos, radiacion ionizante, emision infrarroja. emisién no térmica en radio y
otras caracteristicas inherentes a ambos fendmenos. Dado lo anterior, es razonable

preguntarse si estas dos mani i son la mi y de no ser asi, como podemos

discriminar entre los efectos que son producidos por estrellas supermasivas y los que ven
su origen alrededor de un agujero negro.

Aun si la actividad nuclear no es un resultado directo de brotes estelares, éstos
pueden contribuir de manera importante. La actividad nuclear puede ser el resultado de
ambos procesos con distinta importancia en los distintos tipos de NAGs, o bien, uno
puede desencadenar al otro: por un lado, existe evidencia de que las regiones de alta
formacion estelar pueden acarrear material al disco de acrecién, lo que sirve para
alimentar al agujero negro supermasivo como lo sugirieron Weedman (1983) y Norman
& Scoville (1988), por el otro. la energia liberada o el material eyectado (principalmente

a través de los jets) puede contribuir a la forr de brotes lares en la galaxia

huésped (Rees1989; Daly 1990).
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Dado que todas las evidencias apuntan a la coexistencia de ambos procesos, para
tratar de resolver los cuestionamientos antes mencjonados, resulta interesante estudiar la
existencia de anillos de formacién estelar alrededor de nucleos activos, un articulo de
revision reciente es Dultzin-Hacyan (1995). La deteccion directa de anillos circunucleares
de formacién estelar alrededor de NAGs resulta complicado, debido a un problema de
contraste y resolucion espacial; sin embargo, recientemente ha sido posible detectar estos
anillos en algunos LINERs y galaxias Seyfert. Para el caso particular de las galaxias
Seyfert, la existencia de altos indices de formacion estelar en los objetos de tipo 1 ha sido
muy dificil de probar, mientras que para las de tipo 2 se tiene una gran cantidad de

indicadores que sugieren la existencia de tasas altas de formacién estelar,
5

Heckman et al. (1989) enconuré que las galaxias Seyfert de tipo ’
sistematicamente muestran ser fuentes mas fuertes en la emision de lineas de CO y en el
infrarrojo lejano, que las galaxias de tipo 1 y que las galaxias normales. Arsenault (1989)
encontré que los brotes estelares y las galaxias Seyfert 2 muestran barras y anillos mas
frecuentemente que las galaxias Seyfert 1. Dultzin-Hacyan et al. (1988) y Dultzin-Hacyan
& Benitez (1994) mostraron que, mientras que para las Seyfert 1 la emisién en el lejano
infrarrojo esta dominada por radiacién sincrotronica, para las Seyfert 2 la emisién en esta
region estd dominada por reemision por polvo de luz estelar, como en [os brotes estelares.

Todas las evidencias anteriores muestran la importancia de buscar mas diferencias
intrinsecas entre galaxias Seyfert de tipo 1 y 2, en caracteristicas tales como tasa de
formacién estelar, morfologia y entorno fisico. ya que todos estos argumentos apuntan en

direccién contraria al modelo unificado (que dice que las Seyfert 2 son en realidad
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Seyfert 1 oscurecidas), e indican que los procesos que ocurren en ambas son distintos y
que probablemente esto tenga que ver con qué componente domina el proceso: el nucleo
activo o la formacion estelar. Dultzin-Hacyan & Ruano (1996) estudiaron las propiedades
en distintas longitudes de onda de las galaxias Seyfert v llegaron a la conclusion de que.

mientras la intensidad del motor nuclear gravitacional decrece de las Seyfert 1 a las

en la

Seyfert 2, la contribucién relativa de brotes lares circunucleares ai
direccién contraria. Los autores indican que este esquema no niega o contradice aquellos
contados casos en los cuales se ha descubierto un nicleo de Seyfert | oscurecido en una
galaxia de tipo 2 (Antonucci & Miller 1985).
2.4 Actividad Nuclear Inducida por Interacciones entre Galaxias

Uno de los temas mas interesantes en ¢l estudio de los niicleo activos es la
cuestion del suministro de materia que alimenta al agujero negro. Un agujero negro con
masa 10*° Mg, con luminosidad 0.1 LE (luminosidad de Eddington) y una eficiencia de
conversion de masa en energia de 0.1, consume 1.7 Mg por ailo. Suponiendo que existe
el abastecimiento de dicha cantidad de materia. la luminosidad y la eficiencia se
mantendrdn constantes y la masa del agujero aumehtzu-:‘: exponencialmente en una escala
de tiempo de 4.4 x 10° afios. La cantidad de masa requerida para alimentar al agujero
negro es pequefia comparada con la masa del gas presente en ¢l medio interestelar aun en

nuestra galaxia. Asi que el problema se reduce bisicamente a explicar como llega la

materia al agujero.
Se requicre de un mecanismo mediante el cual el gas de la galaxia llegue a un

radio de tal vez 100 veces el radio de Schwarzchild del agujero, es decir, en este caso



aproximadamente 107 parsecs. Para las escala de 1a galaxia esta regién es muy pequeiia y
el gas debe perder casi todo su momento angular. Entonces, es importante explicar
también como llega el gas al disco de acrecion, cerca del agujero negro. con un momento
angular muy pequefio.

2.4.1 Tipos de Interaccién

La idea de que los choques o la interaccion de galaxias pueden tener algo que ver
en la actividad nuclear se planteé por primera vez en 1954 por Baade & Minkovski.
Toomre & Toomre (1972) sugieren que los encuentros entre galaxias pueden tener
efectos importantes no solo en las regiones externas de la galaxia, si no también en los
procesos que ocurren en las regiones centrales. La conexiéon explicita entre las
interacciones galacticas v la actividad nuclear es propuesta por Gunn (1979) al sugerir
que la interaccion entre galaxias es un medio plausible para transportar gas al nucleo.
Ademas Larson & Tinsley (1978) y Keel et al. (1985) proponen que cuando se presenta
una interaccion galdctica o una galaxia tiene compaifieras brillantes, puede dispararse
tanto la actividad nuclear como brotes de formacién estelar en el nucleo.

Dultzin-Hacyan (1997) propone una clasificacién de las interacciones en tres tipos

principalmente, basandose el grado de proximidad entre las galaxias y la perturbaciéon

que se produce en el encuentro.
a) Encuentros lejanos. Los pares fisicos de galaxias son ¢jemplos tipicos de este
tipo de interaccién. El resultado de la interacciéon depende mucho de la morfologia del las

galaxias que participan en el cncuentro, principalmente por la cantidad de gas. Existen



ejemplos recientes de actividad nuclear inducida por fuerzas de marea en algunos
sistemas (e.g.. Menon 1995; Longo, Grimaldi y Richter 1995; Zheng-Long et al. 1995).

b) Encuentros cercanos. Galaxias que se atraviesan y siguen su camino. El
fenémeno se produce cuando hay una intrusidn casi central de una galaxia relativamente
pequefia ¥y compacta a través del disco de una galaxia espiral. El paso de la galaxia
pequefia produce ondas de densidad que se propagan en el disco de la galaxia perturbada
favoreciendo la formaciéon de anillos galacticos. Mazzei et al. (1995) y Higdon et al.
(1995) describen la evolucidon de galaxias con anillos. Un ejemplo tipico es Kar 29
(Marziani et al. 1994) y el caso de NGC 1741 (galaxia llamada “Cartwheel™ o “rueda de
carreta”) .

¢) Fusién galactica. Colisiones en las que las dos galaxias terminan formando una
sola (en inglés “mergers™). Es el fenémeno mas drastico de interaccion galictica y da
como resultado una galaxia altamente perturbada. Como evidencia morfoldgica de este
tipo de encuentro estan las galaxias con nucleos dobles, entre las que se encuentra un

ntimero inusualmente alto de nicleos Seyfert de 1a muestra de Markarian.

Cualquier interaccion introduce una perturbaciéon no axisimétrica. Esta
perturbacién provoca que no se conserve el momento angular de las érbitas individuales
¥ esto permite que gas interestelar (altamente disipativo), presente originalmente en la
galaxia o adquirido en la interaccién. caiga a distancias del orden de 1 kpc del centro
nuclear (Norman y Silk, 1983). Es muy probable que ¢l gas provenga de la misma galaxia

ya que las galaxias Seyfert cominmente son galaxias espirales las cuales se caracterizan



por ser ricas en gas. Pero entonces, ¢l problema es: cémo llega ¢l gas que se encuentraa ~
1 kpc hasta el centro del agujero?
2.4.2 El1 Modelo de Hernquist

Hernquist (1989) mostré que el gas distribuido en la galaxia responde
intensamente al campo de fuerzas de marea producido por una compaifiera mucho menos
masiva durante un choque. En algunos casos, la inestabilidad dinamica produce que gran
cantidad del material sea arrastrado al centro de la galaxia aun en el caso de que la
compailera no tenga gas. Entonces, segiin Hemaquist, se producirdan en el nicleo brotes de
formacién estelar a 100 parsecs del centro.

Mais tarde, este autor simulé la dinamica del gas durante un choque entre dos
galaxias con halo y disco igualmente rnasivas, mostrando como las violentas fuerzas de
marea producidas disparan la formacién de barras centrales en las galaxias. Al formarse
dichas barras, el gas que se encuentra en la mitad interna del disco de la galaxia, pierde la
mayor parte de su momento angular debido a las torcas gravitacionales y a la friccion y
cae hacia una nube compacta a distancias de kiloparsecs del centro de la galaxia,
produciéndose un violento brote de formaciéon estelar. La cantidad de gas que es
arrastrada a esta zona depende del tamaifio relativo del bulbo central, es decir, de la
morfologia (Mihos & Hearnquist 1994). Si en este punto el gas se vuelve autogravitante,

la inestabilidad producira que el gas siga perdiendo momento angular lo que lo llevara a

psarse hacia las de 1 parsec del centro. Si existe el agujero negro, la viscosidad

comenzara a ejercer la fuerza necesaria para atraer al gas al agujero. Si no esta presente,



posiblemente se formara un camulo denso de estrellas que mas tarde se colapsara y
formara una agujero negro (Bames & Hernquist, 1991).

Hernquist (1989) propone una serie de procesos mediante los cuales se lleva gas al
agujero, mediante caminos alternativos, desde la escala de la galaxia hasta la escala del
disco de acrecion. Este esquema se muestra en la siguiente pagina.

Es importante mencionar que aunque atn no es claro el mecanismo mediante el
cual se lleva a cabo €l transporte de gas desde 1 kpc hasta el agujero negro, Kenji Bekki
(1995) realiza un estudio numerico de la dinamica del gas en esta region. que vale la pena
revisar,

2.4.3 Las Simulaciones

Las interacciones galacticas son dificiles de modelar, pero la simulacién
computacional tiene mucho que aportar en este sentido. La primera simulacién
gravitacional la realizé6 Holmberg (1941) quien construyé una computadora analdgica
para este proposito. Mas tarde, Alladin (1965) trabajé en uno de los primeros modelos
tedricos para la descripeion de las interacciones.

Byrd en 1987 hizo algunas simulaciones bastante detalladas de n-cuerpos que
reproducen de manera semicuantitaiva la relacion entre las perturbaciones producidas por

fuerzas de marea descritas por la ecuacién:

P =(af,/ a1 p/a)
donde Af, es la masa de la galaxia perturbadora, A, la masa del disco mas el halo de la
galaxia perturbada, p la distancia perigalactica del perturbador y a el radio del disco de

la galaxia.
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En esa region se asienta ¢l gas con poco momento angular. Cuando se haya acumulado suficiente gas en
esia region. diversas inestabilidades Ilevan al gas a 100 parsecs del nuicleo, desencadenando brotes de
formacion estelar, el gas continia su collapso hasta formar o alimentar al agujero negro (Hermquist 1989).
Los mecanismos mediante los cuales ¢! gas llega a regiones menores a escalas de algunos kiloparsecs son
poco entendidos (ver sin embargo: Noguchi 1988).

46



La mayoria de las simulaciones estaban basadas en soluciones al problema de
-cuerpos en las que tnicamente las interacciones gravitacionales entre estrellas se

tomaban en cuenta pero en la actualidad. se han realizado simulaciones numéricas en 3
dimensiones bastante sofisticadas que consideran también la dinamica del gas. En las

simulaciones mds recientes de Hernquist (1089) trata a las estrellas y al gas de manera
separada usando las ecuaciones de n-cuerpos para las estrellas e hidrodindmica para el
gas. Entre otras simulaciones relevantes al respecto, estin las hechas por Noguchi 1988,

Shlosman et al. 1990.
La separacion de un par de galaxias ¥ su diferencia de velocidades son parametros

fundamentales que parece que relacionan el nivel de actividad nuclear con ¢l grado de

interaccion del sistema. Las fuerzas de marea producidas durante una interaccion son mas

fuertes en encuentros cercanos y lentos. También se ha encontrado que frecuentemente
las galaxias con fuertes brotes de formacion estelar pertenecen a pares que interaccionan

de esta manera. Pero en general el panorama resulta ser mas complicado, ya que tammbién
intervienen factores como las velocidades orbitales. la orientaciéon de los ejes y los
estados evolutivos de las galaxias.

Muchos aspectos quedan por resolverse pero en genecral, parece ser que Jas
interacciones galdcticas influyen en ciertas etapas del fenémeno de actividad nuclear y
que se alterman con distintos procesos donde la formacién estelar juega un papel
importante. Hasta el momento se considera a las interacciones y a campos gravitacionales

no axisimetricos (Combes 1988) como los mecanismos mas plausibles para transportar el

gas de la galaxia hasta escalas de kiloparsecs del niicleo.
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CAPITULO 3
ESTUDIOS PREVIOS DEL. ENTORNO

DE GALAXIAS SEYFERT

El principal problema que enfrenta el modelo que propone un disco de acrecion
alrededor de un agujero negro en un nicleo activo es el de mantener una alta tasa de
acrecién durante un tiempo muy largo (Gunnl979). Simulaciones del problema han
sugerido que lo anterior puede ser posible si existe un gran flujo de materia hacia el
nucleo galactico producido por fuerzas de marea. Es por esto que resulta de suma
importancia estudiar el ambiente en ¢l que se encuentran los nucleos activos, con el fin
de determinar si estos tienden a tener compafieras cercanas o si se encucntran en sistemas
perturbados. Para realizar este tipo de trabajo se ha utilizado galaxias Seyfert. pues son
{os nicleos activos mas cercanos, y esto permite observar la galaxia circundante y sus
alrededores.

En este capitulo se hard una revision de todos los trabajos previos, sobre entorno
de galaxias Seyfert, al que se presenta en esta tesis (capitulo 4). Asi se podra analizar,
por un lado, por Qqué se han encontrado resultados diferentes (incluso contradictorios), y

por otro, en qué consiste el mayor rigor de nuestro trabajo.

3.1 El trabajo realizado por Petrosyan

El primero en hacer estudios estadisticos analizando ¢l entorno de galaxias Seyfert
fue Petrosyan en 1983; este andlisis se publicé en el articulo “On the connection between

Seyfert galaxies and neighboring objects™. Para desarrollar el trabajo, Petrosyan utilizé
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las 161 galaxias Seyfert conocidas hasta ese momento (se basé en la definicién estandar
de galaxia Seyfert), con un diametro mayor a .1 mm en las placas fotograficas, de las

cuales el 84%6 resultaron ser galaxias Markarian.

Con el fin de determinar si estos objetos pertenecian a sistemas de varias
componentes, se contaron las galaxias alrededor de la central en un circulo de 1.5 Mpc de
diametro; el drea de biisqueda fue determinada de esta manera debido a que 1.5 Mpc es el

promedio del tamafio de los camulos en donde pueden estar estos objetos. Segtin el

criterio de Petrosyan, para considerar una galaxia circundante como compaiiera, el
didmetro angular de ésta debia cumplir la siguiente condicién:
05d, =d, <2d,

donde 4, es el diametro del objeto circundante, y 4, el de la Seyfert.
Como un parametro de comparacion. contd las galaxias en cuatre circulos
cercanos a la region de busqueda de la Seyfert, de la misma manera en que se hizo para
ésta. Para evitar errores, estas regiones se tomaron hacia el sur, norte, este y oeste, y su
centro se tomd a una distancia de aproximadamente 2 a 5 veces el didametro de Ja galaxia
Seyfert. Con el fin de estimar el nimero real de vecinos de la galaxia Seyfert, se
promedié el numero de galaxias obtenido de estos cuatro segmentos, y éste se restd al
numero de galaxias que se obtuvo alrededor de la primera.
Los resultados que Petrosyan obtuvo fueron los siguientes:
e Las palaxias Seyfert tienden a pertenecer a camulos galdcticos.

e Las galaxias Seyfert 2 tienen mas compaiieras que las Seyfert 1.

den a encontrarse mis aisladas que las Seyfert 2.

e Las galaxias Seyfert 1 ti
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» Las galaxias Seyfert 2 tienden mas frecuentemente a estar en pares aislados.
e Se encuentran en curmnulos de Zwycky, es decir, en ciimulos muy poblados.
e No se encuentran en camulos compactos.
e Se encuentran mas comunmente en cumulos de compacidad media que en ctumulos
abiertos.

3.2 El trabajo de Dahari

Posterior al trabajo de Petrosyan. Oved Dahari (1984) realizd otro trabajo
estadistico sobre el entorno de galaxias Seyfert, pero a diferencia del anterior, este autor
no buscd la frecuencia con que este tipo de objetos se encontraban en cumulos, sino
estimar si éstos tendian a encontrarse en sistemas ligados o perturbados
gravitacionalmente, con mayor frecuencia que las galaxias carentes de actividad nuciear.
3.2.1.- Seleccién de la muestra de galaxias Seyfert.

Para construir la muestra de trabajo, Dahari excluyé a las galaxias que se
encontraran en cumulos, debido a que las condiciones fisicas cercanas a éstos alteran el
nivel de actividad, ademas de que la probabilidad de que existan compaiieras opticas (es

decir, comp proy das), aumenta, lo que hace mas dificil el analisis estadistico.

Se utilizaron todas las galaxias Seyfert conocidas que cumplieran con las siguientes

caracteristicas:

e z<.03 para evitar objetos con tamaiio angular muy pequeilo y que hagan muy dificil el
analisis.

e —45° <8 < 90° para poder utilizar las placas de Monte Palomar.
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La muestra fue de 103 objetos. de los cuales 18 se consideraron como “‘inciertos™,
por no cumplir con todas las normas para ser catalogadas como galaxias Seyfert. Dahari
no consideré que su muestra fuese completa, ya que la probabilidad de que existan mas
Seyferts que cumplan estas restricciones es alta.

Para diferenciar entre galaxias de tipo Seyfert 1 y 2, se utilizé el criterio de Shuder
& Osterbrock (1981), es decir, la linea de [OIII] (2. 5007) con FWHM mayor o igual a
300 km./s y el cociente del flujo de [OIII] sobre Hp 23 .

3.2.2 Seleccion de Ia Muestra de Galaxias de Control

Para seleccionar la muestra de contro!, el punto fundamental fue asegurar que ésta
y la muestra de galaxias Seyfert tuvieran el mismo porcentaje de pares opticos. es decir.,
objetos que proyectados en el cielo se encuentran cerca det objeto central, mas no estan
ligados fisicamente a él. La probabilidad de tener un par Sptico es proporcional a la
densidad proyectada de galaxias de fondo y al area de busqueda alrededor de la galaxia
central; por esto, la muestra de control o contramuestra, debe tener galaxias mas o menos
i

de los mismos ros y coord d Dado le anterior, Dahart utilizé un criterio de

dimension aparente, es decir, para cada galaxia escogid a los tres vecinos mas cercanos
que cumplieran con la siguiente condicion:

0.75d, < d, < 15d,
donde d, es el diametro angular de la compafiera, v d, el de la Seyfert. Dahari menciona
que, idealmente, la muestra y la contramuestra deben incluir la misma distribucién
morfologica y de corrimiento al rojo. Sin embargo, dice que esto es imposible debido a

que es muy dificil determinar la morfologia de las palaxias Seyfert ¥y que no se puede




conocer el corrimiento al rojo de las comparieras de éstas. A pesar de lo anterior, supone
que, al tener mas o menos el mismo tamaiio aparente los objetos de la muestra y de la
contrarnuestra, las distribuciones en z deben ser similares entre si.

3.2.3 Metodologia Utilizada

Para que una galaxia sea considerada compafiera. Dahari establecié que ésta debe
de estar a menos de tres diametros de distancia de la galaxia central, es decir, s=<3d,,
donde s es la distancia entre ambas galaxias. Este criterio fue utilizado para evitar
compaiieras multiples.

Segun el autor, para analizar los resultados hay que preguntarse dos cosas:
cuil es la prediccion de pares 6pticos en las dos muestras y cOmo se compara esta
prediccion con el namero de pares encontrados. y
si hay diferencia estadistica entre el porcentaje de pares entre las Seyfert y las galaxias
de control.

Para responder estas interrogantes, Dahari utiliza las cuentas de Shane: Shane
(1975) publicd mapas de la densidad proyectada de galaxias en el cielo del norte con una
magnitud limite de 18.8, usando las placas del Observatorio de Lick. Para hacer una
comparacién con estas cuentas, Dahari realizé sus propios conteos en cuatro regiones del
cielo escogidas al azar, de un grado cuadrado cada una. Enconuré que los mapas de Shane

tienen, en promedio, mas galaxias por un factor de 1.9+0.2. Dada la relacién empirica

-
(Shane & Wirtanen 1967) —d(—lo‘;gé"'—)=0.6‘donde N, es el nimero de galaxias de
et

magnitud m o mas brillante, sc obtiene que la diferencia en los limites de magnitud es



Am =05, por lo que se fija un limite de magnitud para las compaiieras de la galaxia
central de 18.3. Sin embargo, este limite es s6lo una aproximacion, dado que el autor
tomo en cuenta galaxias débiles que se podian resolver (galaxias débiles). pero dejé fuera
galaxias mas brillantes de apariencia estelar. De cualquier forma, esto sélo afecta el
porcentaje de compaiieras. pero no la diferencia.

Ahora bien, para cada palaxia de eje mayor d, la probabilidad de que tenga una o

(¥ 20257 . TN .
p1+7=0230)  derivada de una distribucién de Poisson,

mas compafieras épticaes P=1—¢
donde p es la densidad local de galaxias por grado cuadrado derivada de los mapas de
Shane (1975) y dividida por 1.9 segun el resultado obtenido anteriormente (s ¥ d estdan
expresadas en grados).
3.2.4 Resultados

La probabilidad media de encontrar una compafiera optica para las 84 galaxias
Seyfent (sin las “marginales™) resulto ser de .213 (21.3%) que es ¢l porcentaje esperado
de pares opticos en la muestra. Dahari utiliza también éste como el porcentaje esperado
de pares opticos para la contramuestra. argumentando que la distribucion de diametros
aparentes y las densidades de galaxias son similares entre las dos muestras por la forma
en que se escogieron.

Para verificar si el namero de compaifieras obtenido es mayor que el esperado para
¢l nimero de pares 6pticos, Dahari encuentra la funcién de densidad total, tanto para la
muestra de galaxias Seyfcrt como para la muestra de galaxias de control, utilizando la

distribucion de probabilidades estimada para las galaxias Seyfert y suponiendo que la

probabilidad de que cada galaxia tenga una compafiera optica se comporta como un
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experimento de Bernoulli, es decir, los experimentos realizados son independientes entre
si. Es importante notar que Dahari supone que la muestra y la contramuestra tienen la
misma distribucién de probabilidades.

Para ¢l caso de las galaxias de campo, encuentra que para los 256 objetos para los
que puede utilizar las cuentas de Shane (1975), 56 tienen compaifiera. es decir, €l 21.5%.
resultado que no es estadisticamente diferente del 21.3% esperado. Para el caso de las
Seyfert, de las 84 galaxias analizadas, encuentra 31 con compafiera. Sin embargo, el autor
dice que, de todas éstas, algunas deben ser compaferas fisicas. De las funciones de
densidad antes obtenidas, calcula que la probabilidad de que 47 palaxias de control
tengan una compaiiera optica es de menos de .05, lo que implica que el limite inferior
para el nimero de comparieras 6pticas de la contramuestra es de 48 (es decir, el 86% de
los pares), pues probabilisticamente es muy dificil que existan mads. Esto significa que
sélo 8 (3.1%6) galaxias de esta muestra pueden tener una compaiiera fisica (ya que, de las
56 enconrtradas, 48 son opticas). Turner (1976) encontré 137 (3.2%) compafieras fisicas
entre 4400 galaxias de campo, de donde Dahari supone que éste es el porcentaje esperado
de comparieras fisicas entre galaxias de campo y que, por lo tanto, el resulitado obtenido
anteriormente es correcto.

Utilizando la funcion de densidad para las galaxias Seyfert, encuentra que la
probabilidad de tener mas de 30 compaiieras es de 4 x 10~* . Si recordamos que de las 84
galaxias Seyfert 31 tenian compaiiera, lo anterior significa que el nimero de compaiieras

para las galaxias Seyfert es estadisticamente mayor al nimero esperado de compaiieras
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opticas, de donde se concluye que la diferencia probablemente es un conjunto de
compalfieras fisicas, diferencia que para este estudio resulté ser igual a 13 pares (15.5%).

Para comparar la muestra y la contramuestra. el autor utiliza una prueba x?* . dado
que las dos muestras son independientes y lo suficientemente grandes. Su hipétesis nula
es que las dos muestras pertenecen a la misma poblaciéon. Considera 32 Seyferts con
comparfiera, de un total de 81 (40%), y 53 galaxias de control con compafiera. de un total
de 234 (2396). La prueba nos dice con un nivel de confianza del 99.95%, que las Seyferts
tienen mds compafieras. Ahora. de lo discutido en los parrafos anteriores, el limite
superior de compaiferas fisicas en la contramuestra es de 9 de 256, y el namero esperado
de pares opticos entre la muestra es de 20 de 84, por lo que. sacando ¢l cociente de estas
estimaciones, Dahari concluye que las galaxias Seyfert tienen 5 veces mids compafieras
que las galaxias normales.
3.3 El trabajo de Fuentes-Williams & Stocke

Fuentes-Williams & Stocke (FWS) en 1988 realizaron un trabajo sobre
comparieras de galaxias Seyfert utilizando parametros muy distintos de los anteriores,
para confrontar los resultados encontrados por Dahari (1984). El punto principal de su
trabajo fue determinar si las galaxias Seyfen tenian entornos mas ricos que las galaxias
normales, evitando el problema de eliminar estadisticamente a las galaxias de fondo.
3.3.1 Selecciéon de la Muestra de Galaxias Seyfert y de la Muestra de Galaxias de
Control

FWS conformaron una lista de 53 galaxias Seyfert a partir de la lista de Weedman

(1977), las que cumplian con los tres criterios siguientes:
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« =z <05 para evitar objetos con tamafio angular muy pequefio y que hicieran muy dificil

el andlisis y z 2.009 para evitar galaxias del supercimulo local, donde el corrimiento
al rojo no es un parametro de la distancia.

& = —10° para poder utilizar con facilidad las placas de Monte Palomar.

'b”,zZO' para evitar muestrear el plano de la galaxia, ya que en éste hay dreas de
extincion donde es dificil hacer el analisis.

La muestra de control se escogié de tal forma que la actividad nuclear representara
la unica diferencia entre los dos conjuntos de objetos. Para lograr esto, FWS intentaron
igualar las distribuciones de magnitud absoluta, asi como de morfologia y de corrimiento
al rojo de ambos conjuntos de objetos. Sin embargo, como la magnitud absoluta podia
desviar las galaxias Seyfert hacia objetos de baja luminosidad, debido a que éstas tienen

una gran cantidad de energia no térmica. prefirieron utilizar los didametros fotométricos.

Como es dificil clasificar morfolégicamente a las galaxias Seyfert en las placas

fotograficas de Monte Palomar, tomaron la distribucién de éstas igual a la encontrada por
Simkin, Su & Schwarz (1980). Del catdlogo CfA (Huchra et. al. 1983). se seleccionaron
30 galaxias no activas para la contramuestra. Utilizaron el catilogo anterior para

garantizar que se conociera el corrimiento al rojo de todas las galaxias.

3.3.2 Metodologia Utilizada

El area de busqueda en torno a la galaxia central fue de 1 Mpe. de radio. Todas las
galaxias encontradas dentro de esta regién. cuyo diametro fuera mayor a % parte el del
objeto primario, fueron consideradas como compaiieras. Se les clasificd a éstas como

galaxias espirales o elipticas (usando de manera aproximada el criterio de Hubble
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determinado a simple vista la excentricidad de la galaxia) con el fin de determinar si las
compafieras tienden a ser de un tipo morfolégico determinado. Supusieron que los
corrimientos al rojo de los objetos vecinos son similares al corrimiento del objeto central
Y. con base en esto, calcularon los diametros reales, los que, utilizando los principios de
Holmberg (1975). se convirtieron cn diametros fotométricos de Holmberg_

Sélo aquellos objetos cuyo diametro de Holmberg estaba dentro del rango
15kpc = d,, < 50Kpc fueron considerados compafieros fisicos. Este criterio de tamafio
para identificar a las galaxias asociadas corresponde a —~18.0 < Af < —21.5: estos objetos
estan cerca de L. en la funcion de luminosidad de Schechter (1976) y, por tanto. tienden
a tener corrimientos al rojo cercanos al corrimiento de 1a galaxia central, debido al corte
abrupto en la funcion de luminosidad galactica cerca de L.. Mientras que las galaxias con
d, =z 50Kpc muy probablemente son galaxias de fondo debido a la caida exponencial de
la funcién de luminosidad de la galaxia por encima de L.. aquellas con d, =15Kpc
pueden ser compaiicras pequefias cercanas a la galaxia central.

Con el fin de averiguar las diferencias entre el entomo de la muesta y la
contramuestra, s¢ calcularon seis parametros para cada galaxia central:

* N, el nGmero total de galaxias asociadas en el circulo de 1 Mpec.
%S, el porcentaje de espirales de entre las galaxias asociadas.
D1, una medida pesada de la densidad galactica alrededor de la galaxia central,

que

mide especificamente la concentraciéon superficial de galaxias en tomo a ésta, y se

define como Z[‘—:—'—]. donde d, es el diamewo provectado de la i-ésima galaxia
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asociada (en megaparsecs.) y 7, su distancia proyectada al objeto central (en

megaparsecs.)

2
D2, definida como Z[g’—] , es 1a determinacién proporcional a la fuerza de gravedad
. n

ejercida entre los cuerpos.

24

e D3, definida como Z[ 5 }. ticne exactamente la dependencia proporcional a la
7 r,

luminosidad galactica d,>° , encontrada por Holmberg (1975), asi como una

dependencia de ™. lo que la hace proporcional a la interaccién de marea entre los

cuerpos.

Rmin, la distancia proyectada entre la galaxia central ¥ su compaifiera asociada mas
cercana.

La distribucién de cada uno de los parametros se comparé cntre muestra y
contramuestra mediante el criterio de Kolmogorov-Smirnov (Kim & Jennrich 1970),
llamado prueba KS. para determinar a qué nivel de confianza se puede rechazar la
hipotesis nula de que las dos muestras pertenecen a la misma poblacién.

3.3.3 Resultados

Los valores medios para N son 10.0 para las Seyfert y 8.1 para las galaxias
normales, pero la prueba KS rechaza la hipdtesis nula a un nivel de significacién de tan
solo el 40%. El promedio de Rmin para las Seyfert fue de 225 kpc, mientras que para las
galaxias de control fue de 305 kpc: sin embargo, la prueba KS nos dice, con un nivel de

significacién del 30%, que estas dos muestras no pertenecen a la misma poblacién. D1,
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D2 y D3 también rechazan la hipétesis nula con un nivel de significacién menor al 30%.
A panir de estos resultados. los autores afirman que su trabajo no coincide con la
diferencia tan grande encontrada por Dahari (1984); sin embargo. dicen que las Seyferts
parecen tener entornos mads ricos que las galaxias normales. Ellos encuentran que la
diferencia entre ambas muestras es muy grande para ¢l parimetro %S; al aplicarse la
prueba KS a este parametro. se encuentra que las galaxias Seyfert tienen un porcentaje
mayor de galaxias elipticas en su entomo que las normales con un nivel de significacion
del .6%. Segun FWS, el hecho de que las galaxias Seyfert tengan tendencia a existir en
regiones con mayor poblacién de elipticas sugiere que el pequefio exceso encontrado en
este trabajo es real, dado que los porcentajes de galaxias elipticas en camulos parecen

decrecer al alejarnos de las regiones centrales de éstos, por lo que las galaxias Seyfert

podrian tener entornos de densidad mas alta.

FWS concluyen que, atinque sus resultados no concuerdan con el factor de 5

encontrado por Dahari (1984), el hecho de que su estudio haya considerado como
compaiieras s6lo a las galaxias cuyo diametro fuera mayor a 15 kpc pudo eliminar
galaxias pequefias y por tanto poco luminosas, ligadas fisicamente a la central. Esto
podria explicar parcialmmente la diferencia entre los resultados; de hecho, los autores
eliminan este limite de tamaiio y encuentran que las galaxias Seyfen tienden a aumentar

el namero de galaxias a su alrededor en mayor medida que las galaxias normales,

concluyendo que este tipo de galaxia activa tiene un exceso estadistico de compaiieras

poco luminosas (M>-18).
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3.4.- El trabajo realizado por M ) Yy

En agosto de 1989, W. MacKenty publicé un trabajo sobre compaiieras de
palaxias Seyfert, pero a diferencia de los trabajos realizados con anterioridad, su idea fue
compararlas con objetos de tipo Markarian (Markarian 1967) no Seyfert, dadas las
caracteristicas de ambos tipos de objetos.

3.4.1 Seleccién de Ia Muestra de Galaxias Seyfert ¥ de la Muestra de Galaxias
Markarian no Seyfert

La muestra de MacKenty consto de 51 galaxias (aunque para el analisis s6lo usé
44 de ellas) del catalogo Schinckel & Phillips (1982), que estdn incluidas en el catdlogo
de Markarian y en el NGC; 21 galaxias son de tipo Seyfert 1. 12 de tipo intermedio y 11
de tipo Seyfert 2; los objetos se escogieron con declinacion entre -20° y 60°, con
magnitud absoluta menor a -19m y magnitud aparente menor a 16.5 m. El corrimiento al
rojo de los objetos fue escogido en el rango siguiente: 0.0 < = < 0043

con media en 0.032.

Las galaxias de control fueron escogidas, en este caso, como objetos Markarian no
activos, que son las galaxias con excesos en el U-V debido a brotes de formacion estelar,
con el fin de saber si la interaccidén gravitacional es responsable de estos brotes o de la
actividad nuclear. El autor dice que este tipo de objetos fue seleccionado debido a que
tienen los mismos criterios de descubrimiento que las galaxias activas, ademas de que
constituyen la tinica muestra que satisface los requerimientos para igualar la distribucién
de corrimiento al rojo de la muestra. Ademads del corrimiento al rojo, también se intenté

igualar la morfologia, la luminosidad y la magnitud entre las muestras, pero no se
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intentd igualar el extremo alto de las luminosidades de las Seyfert para no sesgar la

muestra hacia galaxias brillantes.

3.4.2 Metodologia Utilizada

El area de busqueda alrededor de la galaxia central fue de 750 kpc de radio. ya que
ademas de facilitar la busqueda de compaiieras. es el tamajio tipico de los cumulos de
galaxias; sin embargo, para evadir el problema de sesgar el nimero de compajieras al
tomar una diferencia entre el promedio del diametro de las dos muestras. también se
analizaron los conjuntos de objetos fijando como area de busqueda el promedio de
digmetro de las galaxias de control, debido a que las galaxias Seyfert tienden a tener
tamaiios mas grandes que las normales. Cualquier galaxia dentro de las regiones
2 mm, fue

anteriores, cuyo diametro aparente en las placas de Palomar fuera mayor a 2

considerada como compaiiera.

Para determinar el numero de galaxias de fondo, se contaron galaxias en una
region circular localizada a 3 Mpe de distancia hacia el sur del objeto central. El tamaifio
de la regién fue igual al utilizado para el analisis de las galaxias Seyfernt. Las cuentas de
estos objelos se compararon a las de las galaxias Seyfert y a las Markarian no activas.
3.4.3 Resultados

Se encontraron 836 galaxias alrededor de las Seyfert, 527 en las zonas al sur de las
galaxias Seyfert, 799 en las regiones de galaxias Markarian y 589 en las regiones al sur de
éstas.

En ninguna de las dos formas de busqueda se cncontro diferencia estadistica

alguna entre las galaxias Markarian y las Seyfert, sin embargo, se ratificé el resultado
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encontrado por Petrosyan (1983) referente a la tendencia de las galaxias Seyfert 2 a tener
mayor cantidad de compaifieras que las Seyfert 1. Para comparar con el trabajo realizado
por Dahari (1984), el autor construyd una tercera muestra de galaxias, esta vez normales
(es decir, galaxias que no fueran activas o Markarian). de las regiones de comparacion al
sur: se escogio la galaxia mas cercana en tamario a la galaxia Seyfert o Markarian. Sin
embargo, no en todos los casos se pudo cumplir esta condicién, por Jo que esta muestra
resulté de menor tamaiio gue las anteriores. El resultado obtenido es que tanto las
galaxias Seyfert como las Markarian tienen una alta tendencia, estadisticamente
significativa, a tener compaferas cercanas con mayor frecuencia que las galaxias

*normales™ (no Markarian), como lo encontré Dahari (1984).

3.5 El trabajo realizado por Rafanelli & Violato
Dada la falta de homogeneidad en los resultados anteriores, P. Rafanelli & M.

Violato (1995) decidieron realizar su propio trabajo al respecto. Su trabajo tuvo dos
objetivos primordiales: por un lado, acabar con las contradicciones encontradas hasta el
momento y, por otro, determinar si las galaxias Seyfert de tipo 2 tienen entornos mas
ricos que las de tipo 1.

3.5.1 Seleccién de Ia Muestra de Galaxias Seyfert

Los autores elaboraron una muestra con todas las galaxias Seyfert incluidas en el
catilogo de Veron-Cetty & Veron (1991) que cumplieran con las condiciones siguientes:

» 2z =<0.11 para evitar objetos pequeiios o difusos.

® & = -23° por la necesidad de utilizar las cuentas de los mapas de Shane & Wirtanen

(1967).



e Magnitud absoluta mayor a -15.5m debido a que en el catilogo V-V (Atlas &
Catalogue of Interacting Galaxies de Voronstov- Velyaminov, 1959) el nimero de
galaxias interactuando como funcién de la magnitud aumenta arriba de -15.5m.

El conjunto quedé conformado por 99 Seyfert 1 y 98 Seyfert 2.

3.5.2 Seleccién de la Muestra de Galaxias de Control

Asi como en ¢l trabajo realizado por Dahari (1984), el principal parametro para
elegir la muestra de control es que ésta tuviera el mismo porcentaje de pares épticos que
la muestra de galaxias activas y, ya que este factor depende de la densidad superficial de
galaxias, el conjunto se escogié con la galaxia espiral mas cercana a la Seyfert cuyo
diametro cumpliera la siguiente restriccién:

05d, =d, <1.25d,
donde d, es el diametro angular de la galaxia de la contramuestra y 4, ¢l de la Seyfert.
No se intenté igualar la distribucién morfolégica ni el corrimiento al rojo.

3.5.3 Metodologia Utilizada

El radio de busqueda alrededor de cada galaxia central fue de tres veces el
didmetro aparente de la misma. ya que en el catilogo V-V los 355 pares de objetos
incluidos caen dentro de este rango.

Se estimaron dos parametros de las placas de Monte Palomar:
= S, la separacidn entre los cuerpos, y

= Am. la diferencia de las magnitudes de los objetos.

Solo aquellas galaxias para las cuales Am < 3 fueron consideradas comparieras

fisicas. Para sacar una estimacion del namero de compaiieras fisicas a encontrar con el



método antes seitalado, los autores calcularon el limite superior de compaileras épticas de
las cuentas de Shane (1975) asumiendo que la probabilidad de encontrar una compafiera
Optica es una distribucién de Poisson de la forma siguiente:
2 - 2
P=1_e—7rp,.(s —0.25d7)
donde D es el eje mayor de la galaxia central, S es el drea de basqueda que en este caso es
3D y p. es la densidad de galaxias alrededor de la central calculada a partir de las

cuentas de Shane (1975). utilizando la condicién de que Am = 3. El cdlculo es el
icrui an,, o6n . : ;i "
siguiente: como ——* =10 donde N es el namero de galaxias de magnitud m o mas
brillante por unidad de angpulo sélido. entonces derivan la siguiente formula para la

densidad

-3
p*=[0.6-ln(10-p.,,)/1.9 %10 10°" an..

La diferencia con el trabajo de Dahari, es que en éste no se utiliza directamente la
densidad medida de las cuents de Shane, sino la explicada anteriormente.

3.5.4 Resultados

Los autores estiman el limite inferior de compaiieras opticas de la contramuestra
para poder estimar el limite superior de comparieras oépticas. Se encuentra que las
probabilidades medias estimadas son (11+3)%6 para Seyferts 1 y (13x4)% para Seyferts 2,
las que son significativamente mas pequeilas que los porcentajes de compafieras

de las placas de Palomar, que fueron de ~ 29% para las 1 y ~

rados dir

[.3]



33% para las 2. Esto sugiere que hay un exceso de compaiieras fisicas relativas a una
distribucion de probabilidades de Poisson para las opticas. El limite superior para el
numero de compaiieras épticas es de 17% para 51 y de 20% para S2, lo que indica que el
12% de S1 y el 12% de S2 son el limite inferior del porcentaje de compaiieras fisicas.
Para las galaxias de control de las Seyfert 1 se encontraron 13 compaifieras y para
las de las Seyfert 2, 11. Estos nimeros son menores que el numero de compaiieras opticas
esperadas, que es ~ 25. Como la incertidumbre de la funciéon de densidad es del 5%. se
concluye que e} limite superior de comparieras fisicas en la contramuestra es del 5% y
qQue, por lo tanto, existe un exceso de compaiieras fisicas tanto en las galaxias Seyfert de

tipo 1, como en las de tipo 2. Una prueba x°asegura. con un nivel de significacion del

.01%, que el resultado anterior es correcto.
q

3.6 El trabajo Realizado por Laurikai Salo, Teerikorpi & Petrov

En 1994, Laurikainen, Salo, Teerikorpi & Petrov (LSTP) decidieron repetir los
trabajos realizados hasta el momento dado que, alinque en éstos se sugiere una
correlacion entre interacciones y actividad nuclear. no es claro si éste es un factor
dominante. Su idea central fue, por un lado, tomar circulos lo suficientemente grandes en
las placas de Palomar como para permitir medidas precisas de las densidad de galaxias de
fondo ¥y, por otro. comparar directamente los dos tipos de Seyferts. Publicaron dos
articulos, el primero lo dedicaron a la construccion de las muestras v a discutir los efectos
que tienen los criterios de seleccion usados, y fue publicado en diciembre de 1994

(Laurikainen et al. 1994). En el segundo desarrollaron el andlisis estadistico y obtuvieron

sus resultados, publicdndose en 1995 (Laurikainen et al. 1995).
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3.6.1 Seleccién de la Muestra de Galaxias Scyfert

La muestra de Seyferts fue compilada a partir de la lista de Dahari (1988) con 8 al
norte de 30°; las galaxias de estas listas que no cumplieron los criterios de Osterbrock
(1981) fucron eliminadas. La muestra final consistié en 104 Seyferts, de las cuales 55
eran de tipo 1 y 49 de tipo 2. De estas muestras se escogieron varias submuestras con el
fin de comparar directamente con los trabajos antes realizados; éstas son las siguientes:
e Seyfert 1 y Seyfert 2 para una comparacion directa,
« [mitando el criterio de Dahari (198)
s Simulando la distribucién de corrimiento al rojo de FWS (1988) y
o Para analizar efectos de proyeccion en camulos de Zwicky

Los limites para el corrimiento al rojo en los objetos de este conjunto son los
siguientes:

0.01=:-x<0.043,

en cuanto a la distribucion morfoldgica, encuentran que sus galaxias Seyfert son del tipo
S0 o espirales tempranas; 40% de los objetos son peculiares. Ademas, se observa que las
galaxias de tipo 2 tienden a tener morfologias mas distorsionadas que las de tipo 1 ( 23%
vs 13%).
3.6.2 Seleccion de la Muestra de Galaxias de Control

Los autores mencionan que lo ideal para escoger la muecstra de control seria tomar
distribuciones iguales a las de la muestra en cuanto a diametro, corrimiento al rojo y tipo
morfolégico; sin embargo, como el proposito de su trabajo es comparar directamente con

los realizados anteriormente, la contramuestra fue escogida una vez mas utilizando el
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criterio de dimension aparente, es decir, para cada galaxia Seyfert se seleccionaron dos
galaxias: la espiral mas cercana y la temprana mas cercana. cuyos diiametros estuvieran
dentro del rango siguiente:
0.65d, <d, < 2d,

donde d, es el diametro angular de la galaxia de la contramuestra y 4, el de la Seyfen. El
conjunto de objetos queds conformado por 73 galaxias espirales y 63 de tipo temprano.
Por la forma en quec se cligié este conjunto, no hay control sobre la distribucion de
corrimientos al rojo, ademas de que, claramente. la distribucion morfolégica esta
desviada hacia tipos tempranos, en comparacion con la muestra.
3.6.3 Metodologia Utilizada

Para quitar las galaxias de fondo, los autores contaron el namero total de objetos
en un circulo de 1.5 Mpc de diametro. Lo primero que hacen notar es que los resultados
tienden a ser homogéneos a lo largo del area de basqueda, exceptuando a unos cuantos
diametros del centro, que es donde se espera encontrar compaiieras fisicas.

Para estimar la contaminacién producida por las galaxias de fondo, se utilizaron
dos métodos:
= el de las cuentas de Shane (1975), para verificar los resultados de Dahari, y
» midiendo directamente de las placas de Monte Palomar. ya que juzgaron que el

utilizar las cuentas de Shane producia que los resultados perdieran exactitud.
La razdn entre las densidades anteriores resultd ser de 1.1, es decir,

cuentas(Palomar)

" = 1.1,
cuentas(Lick)
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que es un resultado significativamente distinto al encontrado por Dahari, ya que para éste
el cociente inverso fue igual a 1.9. LSTP mencionan que las densidades encontradas con
ambos métodos no estdn correlacionadas (r=0.17) ¥ que las densidades obtenidas de las
placas de Monte Palomar son mucho mejores. ya que al momento de eliminar las galaxias
de fondo, las densidades obtenidas de las cuentas de Lick tienen una dispersion muy alta,

producida probablemente por la baja resolucion de estos mapas.

Segun los autores, el principal problema para quitar galaxias de fondo (o

compaiieras Opticas) es que la deteccién  de éstas depende del corrimiento al rojo.

mientras que la deteccién de comparieras fisicas depende de la funcion de luminosidad
de la galaxia central y. por lo tanto. del rango de magnitud absoluta considerado. A pesar
de esto, dado el rango de corrimientos al rojo escogidos, estiman que ¢l numero de

comparieras fisicas debe comportarse de manera uniforme. lo que hace la eliminacién de

galaxias de fondo razonable.
momento no son

LSPT mencionan que los trabajos realizados hasta el
directamente comparables debido a los diferentes métodos estadisticos usados. Debido a
esto, decidieron reproducir los trabajos realizados por Dahari (1984) y Fuentes-Williams
& Stocke (1988).
3.6.4 Reproduccién del Trabajo Realizado por Dahari.

Para repetir el trabajo realizado por Dahari, la funcién de densidad de probabilidad
concermniente a tener compaiieras opticas fue obtenida de tres formas diferentes:

e La primera fue realizar un trabajo exactamente igual al de Dahari, es decir, usando la

funcion de densidad de probabilidad de las galaxias Seyfert para la muestra de control.
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e La segunda consistié en calcular la distribucién de probabilidad para la muestra de
control usando el diametro medido de cada una de sus galaxias, pero todavia
utilizando la densidad de galaxias de fondo de la muestra de galaxias Seyfert.

e La tercera y ultima consistié en calcular las distribuciones de probabilidad de las dos
muestras de manera independiente: es decir, para el calculo de probabilidades de la
contramuestra se utilizaron tanto los diametros de sus objetos, como las densidades
medidas directamente para ellos.

Los resultados obtenidos en los tres casos anteriores, asi como los resultados
obtenidos directamente por Oved Dahari, se muestran en la tabla 3.1 que se encuentra
ubicada en la siguiente pagina. En el experimento numero uno. es decir, en el trabajo
equivalente al de Dahari, los resultados indican claramente que las galaxias Seyfert
tienden a encontrarse mas frecuentermnente en sistemnas interactivos que las galaxias
normales. Sin embargo, al realizar la prueba numero dos, al sustituir los diametros de las
galaxias de control. este “exceso’™ de compaiieras entre las galaxias Seyfert con respecto a
las galaxias normales disminuye. Finalmente. cuando la eliminacion de galaxias dpticas
de la contramuestra se realiza con sus propios parametros y no con los de la Seyfert
(experimento numero tres). los entormos de galaxias Seyfert y de galaxias normales se
vuelven practicamente iguales ( de hecho. hay un exceso marginal en el nimero de
compaiieras de las galaxias normales). En sintesis, al utilizar el mismo método que utilizé
Dahari, los resultados de éste son reproducidos; sin embargo, cuando se utiliza una
manera mas adecuada para eliminar a las compaiieras 6pticas en la muestra de control, et

exceso de compaiieras en las galaxias Seyfert desaparece. Esto nos indica dos cosas: por
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TABLA 3.1
Resultados de Laurikainen et al. 1994

Seyfert Control Exceso

Prueba 1

Observadas 32 30

Esperadas 18.1 22

Obs/Esp 1.77 1.36 1.3

Prueba 2

Observadas 29 27

Esperadas 13.5 13.2

Obs/Esp 2.14 2.04 1.17

Prueba 3

Observadas 29 27

Esperadas 14.4 12.2

Obs/Esp 2.02 222 0.91 Exceso Sy1/Sy2
27

Dahari

Observadas 31 56

Esperadas 17.9 55

Obs/Esp 1.73 1.02 1.7

Prueba 1: Repeticién exacta dei trabajo de Dahari (1984).
Prueba 2: Repeticién del trabajo de Dahari (1984) usando el diametro medido directamente para cada galaxia.

yla para cada gataxia.

Prueba 3: Repelicién del trabajo de Daharl (1984) usando e}

Dahari: Resuftados da Dahari (1984).
de fa muestra que tienen una o mas

(=] o de

Ny de que se espera tengan una o Mas compafieras (calculado a partir de la distribyucién de Possian).
Exp/Oba: Cociente de ias con entre con El coci si existe un
exceso de ias can sobre Este exceso se atrib ala de fisicas.

Cociente de (O para la muestra de Seyferts entre (Obs/Esp) para la muastra de control. El cociente muestra si existe un

excasc de compafieras fisicas entre la muestra y su contramuestra.
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un lado, la eleccién de la muestra de contrel no fue del todo adecuada, por no tener la
misma densidad de compafieras que la muestra de Seyfert, como Dabhari lo pretendia y.
por el otro, el método para eliminar galaxias de fondo en la contramuestra, utilizado por
Dahari, no es correcto. ya que muestra una gran debilidad ante parimetros tan
importantes como los antes mencionados.

De todo lo anterior, los autores concluyen que la utilizacién de los métodos de
Dahari con la eliminacidén correcta de galaxias de fondo constituyen un método adecuado
para analizar el problema. Mediante este método, las Seyfert como conjunto no muestran
una tendencia a tener mds compaiieras fisicas que las galaxias norrmales. Sin embargo,
esto no indica que no bhaya algunas Seyfert con exceso de compaieras: de hecho, al hacer
Ia separacion entre los dos tipos de Seyfert, LSPT encuentran que las de clase 2 tienen 2.7
veces mas compafieras en su entorno cercano que las galaxias normales, mientras que las
de clase 1 se encuentran menos frecuentemente asociadas con compaifieras que las
galaxias de campo, aunque esta tendencia es sdlo marginal.

3.6.5 Reproduccion del Trabajo Realizado por Fuentes-Williams & Stocke

Para repetir el trabajo realizado por FWS, fue necesario estimar los diametros de
Holmberg. Los diametros medidos fueron convertidos a un sistema homogéneo, que fue
el usado en el Uppsala General Catalogue of Galaxies (Nilson, 1973). Tanto para las
galaxias Seyfert como para las de conirol, los autores encontraron la siguiente relacién:

D, =12x D+0.1lmm



Dado que esta correccion es muy cercana a la de Holmberg para galaxias medianamente
elongadas (Holmberg., 1975) y resulta ser independiente de la inclinacién de la galaxia,
fue la que utilizaron.

Los autores opinan, de manera similar a FWS, que Jos paramewos N y D1 son
representativos de la densidad galactica alrededor del objeto central, mientras que D2 y
D3 representan interacciones de marea, ya que en ellos tiene un mayor peso tanto el
tamaiio de la compajiera como su distancia al objeto central (N. D1, D2 y D3 definidos en
seccién 3.3.2). Construyeron las muestras imitando las distribuciones de corrimiento al
rojo para las galaxias Seyfert y las de control de FWS. Dado que las medias no son
iguales en las dos distribuciones ( promedio de z de 0.0193 y de 0.0307 para las galaxias
de control y las Seyfert, respectivamente), fue necesario construir una segunda muestra de
galaxias Seyfert cuya media de¢ corrimiento al rojo fuera igual a la de las galaxias de
control, con el fin de estimar el efecto producido por este sesgo. Los autores encontraron
que la diferencia de corrimiento al rojo entre las dos muestras de galaxias Seyfert tiene un
resultado dramatico en el numero de compaiieras N. ya que este numero es claramente
mayor para corsrimientos al rojo mayores.

Ademas de usar la prueba KS, los autores también utilizaron la prueba Mann-

Whitney “U™ para determinar los niveles estadisticos de significacion de las muestras
comparadas, pues tienen diferentes medias. Las dos pruebas muestran que las

distribuciones N para las dos muestras de galaxias Seyfert son estadisticamente
diferentes. Esto mismo se observa para el parametro DI1. Por otro lado, para los

paramertros D2 y D3 no se observa esta tendencia. Jo que evidencia ain mads que estos



parametros son independientes del drea de busqueda, dado que miden el nimero de
comparieras fisicas. El valor de Rmin es basicamente el mismo para las dos muestras de
galaxias Seyfert.

Para LSPT, los parameuos D2 y D3. asi como la metodologia usada por Dahari,
son buenos indicadores del entorno de las galaxias; sin embargo, a pesar de que en
principio el método utilizado por Dahari es independiente del corrimiento al rojo y ¢l de
FWS no, D2 y D3 son priacticamente independientes- de €1, y el tamaiio del area de
busqueda se hace irrelevante. dado que son cantidades dominadas por los vecinos
cercanos.

Al aplicar los métodos de FWS a sus muestras, los autores encuentran que las
galaxias Seyfert tienen mas compaifieras que las de control, hallandose entre las dos
muestras una diferencia estadistica. Estos resultados difieren mucho de los encontrados
directamente por FWS, ya que mientras éstos encuentran que para D2 y D3 el exceso es
s6lo marginal, LSPT obtienen un factor de 2 entre compaiieras fisicas de galaxias Seyfert

¥y galaxias normales, para estos mismos parametros.
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CAPITULO 4

UN ESTUDIO NUEVO

En el capitulo anterior se realizé un analisis profundo v detallado de todos los
trabajos realizados hasta el momento. con ¢l fin de determinar si las galaxias Seyfert
tienden a tener mas compaiieras de campo que las galaxias normales. De este andlisis
queda claro que atin no ha sido posible encontrar un resultado contundente que determine
si existe una correlacion entre las interacciones galacticas y la actividad nuclear. Dahari
(1984) concluye que las galaxias Seyfert tienen 5 veces mas compaiieras que las galaxias
normales. Petrosyan (1983). Mackenty (1989) y P. Rafanelli & M. Violato (1995)
también encuentran un exceso. sin embargo, Fuentes-Williams & Stocke (1988) sélo
encuentran un exceso marginal. Laurikainen et al. (1994) analizan y repiten los trabajos
de Dahari y Fuentes-Williams & Stocke (realizando de mejor manera la eliminacion de
compaiieras Opticas) y no encuentran exceso de compaiieras en las Seyfert de tipo 1
mientras que en las de tipo 2 si. Es muy probable que las discrepancias en los resultados
se deban a los sesgos en la muestra y contramuestra y al método de anilisis utilizado.

El hecho de que aiun no ha sido posible obtener un resultado contundente aunado
al desarrollo de nueva tecnologia, la cual puede ayudar a determinar éste de manera mas
confiable, son la motivacién de este trabajo. Es importante mencionar que si se encuentra
un exceso de compafieras en las palaxias Seyfert podria ser in indicador de que la

interaccion galdctica pueda ser un mecanismo que dispare la actividad nuclear. Para el
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andlisis de los campos se usd el programa FOCAS", ¢l cual identifica objetos sobre
iméagenes digitalizadas del cielo, como las placas digitalizadas de Monte Palomar. Se

analizaron mas de 500 placas en la basqueda de comparieras. Este es el primer trabajo que

usa este tipo de herramienta. E! conteo de galaxias en los trabajos anteriores fue
realizado *“a ojo™ sobre las placas fotogrificas de Monte Palomar, por lo que la

determinacion de las densidades galicticas serda mas confiable en esta ocasion, dado que
la seleccion de galaxias se basa en una serie de parametros objetivos, reduciendo asi el
error introducido por la subjetividad existente en los trabajos previos.

Ademas del uso de esta nueva tecnologia. en este trabajo se evitaron al maximo
los sesgos en las muestras y se llevé a cabo una adecuada eliminacién de compaiieras
Opticas & compaieras proyectadas. Los criterios para la selecciéon de la muestra y de la
contramuestra se determinaron con base en el analisis de los trabajos anteriores.

4.1 La Muestra

La muestra de este trabajo consta de 132 galaxias Seyfert obtenidas del catilogo
de Veron-Cetty & Veron (1991) de las cuales 72 son galaxias de tipo 1 y 60 de tipo 2. Es
importante mencionar que las galaxias tipo 1.1-1.5 se consideraron como Seyfert 1 y las
galaxias tipo 1.8-1.9 como Seyfert 2. Debido a la discrepancia existente entre la
clasificacion de los objetos en los diferentes catilogos, se busco en la bibliografia el

espectro correspondiente a cada objeto de la muestra con el fin de verificar su tipo. En el

apéndice 1 se presentan los espectros de 94 objetos, los faltantes no fueron encontrados

en la bibliografia.

b débiles, del inglés Faint Object Classification

> FOCAS: Si de analisis y i ion para
and Analysis System.
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Se tomé en cuenta las siguientes restricciones para la obtencion de la muestra:
0.007< z 0.035
&= 45°

Se escogid z = 0.007 como limite inferior en el corrimiento al rojo con el fin de
simplificar el analisis de los campos. evitando objetos con gran tamajio angular. El limite
superior, que cortesponde a z = 0.035, se eligid para evitar objetos que, al estar muy
lejos, tienen un tamaifio angular pequefio por lo que pueden confundirse facilmente con
estrellas en las placas (Dahari 1984). Ademadis, es importante destacar, que para
corrimientos al rojo mas altos que este limite no es posible detectar galaxias débiles en las
placas digitalizads de Monte Palomar. por 1o que si no se toma esta restricciéon podrian
perderse galaxias menos luminosas pero significativas para la estadistica. haciendo la
muestra incompleta y sesgada hacia galaxias luminosas (Fuentes-Williams & Stocke
1988).

La restriccién en la declinacion se tomé para no incluir en las muestras objetos en
el plano de la galaxia, lo cual podia introducir también un sesgo hacia galaxias brillantes
debido a la alta extincion que hay en el plano de la galaxia, donde unicamente es posible
detectar a las galaxias mas luminosas (Fuentes-Williams & Stocke 1988). Otra razén por
la que no s¢ muestred esta regiéon fue porque la gran cantidad de objetos en este plano
complica el analisis.

Asi mismo, se evitaron galaxias pertenecientes a cumulos ricos debido a dos
razones: primero porque las caracteristicas fisicas cerca del centro de éstos son diferentes

y pueden influenciar el nivel de actividad Seyfert, ¥ segundo porque la probabilidad de
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tener una compaficra optica en una region densa es muy alta, lo cual puede sesgar los
resultados de la estadistica (Dahari 1984).

Por otra parte, no se 10omo ninguna restriccién respecto al tipo morfologico,
magnitud y diametro de las galaxias. En las tablas 4.1 y 4.2 se presentan las muestras para
Seyfert 1 y Seyfert 2 respectivamentc. Las tablas contienen los siguientes datos para cada
objeto (obtenidos del catalogo de Veron-Cetty & Veron y de NED'): posicion en
coordenadas ecuatoriales (1950), magnitud aparente, corrimiento al rojo. diametros
aparentes en minutos de arco y tipo morfolégico. Las distribuciones comparativas para
las dos muestras de magnitud, corrimiento al rojo, diametro real y tipo morfologico se
presenian en los histogramas 4.1, 4.2, 4.3 y 4.4 respectivamente.

Las caracteristicas fisicas mas relevantes de las galaxias de las muestras se
muestran en la pagina siguiente.

Es importante sefialar que los corrimientos al rojo para las Seyfert 1 son mas altos
que los corrimientos de las Seyfert 2 (ver histograma 4.1). Esto se debe a que las Seyfert
2 tienden a estar mas cerca que las galaxias Seyfert 1 (Dultizin-Hacyan & Ruano, 1996).
También conviene hacer notar que las galaxias Seyfert 2 tienden a ser de tipo mas wardio
que las Seyfert 1 (ver histograma 4.4). Respecto a los diametros reales, en el histograma
4.3 se puede ver que no hay diferencia significativa entre las dos muestras. Por titimo, se
verificé que las muestras fuecran completas. Es decir, que dados los limites para z y

declinacion establecidos, las muestras tuvieran todos los objetos observables dentro de

** NED: Banco de datos extragalactico NASA/IPAC, det inglés NASA/IPAC Extragalactic Database.
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PROPIEDADES FISICAS

Seyfert 1
= Magnitud aparente: entre 10.7 y 16.59,

promedio:14.60, 0=0.95.

* Corrimiento al rojo promedio: 0.0246 *

0.0081.

e Diametros reales: entre 5.352 kpc y
©4.881 kpe, promedio: 27.64 kpe,

©=16.123 kpec.

« Didmetros aparentes: entre 0.2 y 4.2
minutos de arco. promedio: 1.14, 0=0.84

arcmin.

= Tipo Morfologico: galaxias espirales de
tipo temprano, de hecho la mayoria de las
galaxias en la muestra son galaxias Sa

(aproximadamente el 33%)

Seyfert2
* Magnitud aparente: entre 12.0 y 15.99,

promedio: 14.00, o=0.84.

» Corrimiento al rojo: entre 0.007 y 0.02,

promedio: 0.139, 0=0.0044.

e Diametros reales: entre 3.53kpc y 62.71

kpc, promedio: 32.74 kpc, 6=7.81 kpe.

e Diametros aparentes: entre 0.03 y 6.9
minutos de arco, promedio: 1.89, o=1.25

arcmin.

= Tipo morfolégico: El mas comdan en la

muestra es Sb (32%) y Sa (35%).

ESTA TESIS NO DEBE
SALIR DE LA BIBLIOIECA



estos limites, asegurandose asi que no se quedaran fuera objetos que pudieran ser
significativos para el analisis estadistico.

Para verificar que las muestras fueran completas se realizé una prueba V/V ..
Una muestra es completa si, dado un volumen maximo V,,,. definido por el corrimiento
al rojo maximo para el cual los objetos se consideran dentro de esta muestra (que en el
caso de las Seyfert 1 es 0.035 y para las Seyfert 2 es 0.02), los objetos presentan una
distribucion uniforme dentro de dicho volumen. La prueba consiste en calcular para cada
objeto el cociente V/V,,, ., donde V es el volumen correspondiente al corrimiento al rojo
de éste. Este cociente es una medida de la posicion del objeto dentro del volumen
observable V... La rmuestra de objetos tiene una distribucién uniforme dentro del
volumen V,,,n si V/V,,, tiene una distribucion uniforme desde 0 a 1 para la muestra total
de objetos, es decir que el promedio de V/V,, de Ja muestra es igual a ¥ (Schmidt,

1976).
Al aplicar la pruecba a las muestras de galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2 se obtuvo el

siguiente resultado:
VIV Y= 0.4604 para Seyfert }
VIV pmax)= 0.4504 para Seyfert 2

Confirmiandose que ambas muestras son completas en un 92.08% para galaxias Seyfert 1

¥ 90.09% para Seyfert 2.
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4.2 La contramuestra

Del estudio de los trabajos mencionados en el capitulo anterior es posible obtener
las siguientes conclusiones:

Para el anadlisis estadistico sobre la actividad nuclear es importante que €sta sea la
unica diferencia entre las galaxias de la muestra y la contramuestra. Entonces, la muestra
de control debe estar constituida por galaxias no activas cuyas propiedades fisicas sean
las mismas que las propiedades de las Seyfert. Sélo asi se puede asegurar que los
resultados de la estadistica se refieren a la correlacién entre interacciones galdcticas y

actividad nuclear. Por ejemplo, en el caso de las distribuciones morfologicas, si no fueran

iguales, entonces se podria estar encontrando que la pr de cc as favorece

cierta morfologia ¥ no el fendmeno de actividad nuclear como lo sefalan Fuentes-

Williams & Stocke (1988). Para escoger la contramuestra adecuadamente se deben tomar

en cuenta los siguientes puntos:

1. La muestra y la contramuestra deben tener la misma distribucién morfolégica para no
introducir un sesgo hacia galaxias con morfologia espiral de tipo tardio en esta altima.

2. Las distribuciones de los corrimientos al rojo de las muestras de control deben ser las
mismas a las distribuciones de las Seyfert para evitar sesgos hacia galaxias luminosas.
Las galaxias Seyfert tienden a tener altos corrimientos al rojo. y de las galaxias que

tienen altos corrimientos al rojo sélo las mas brillantes son detectables. Al tomar en la

contramuestra galaxias con la misma distribucién de corrimi al rojo se
que las galaxias de la muestra control son igualmente brillantes que las galaxias de la

muestra.
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3.

Es importante no igualar las distribuciones de magnitud absoluta porque las Seyfert
son intrinsecamente mas luminosas que las galaxias de campo. Fuentes-Williams &
Stocke (1988) sefialan que si se iguala la distribuciéon entonces se sesga la
contramuestra hacia galaxias mas grandes y luminosas. Granato et al. (1993) y
Kotilainen & Ward (1993) mostraron que la luminosidad del nucleo de una Seyfert 1
puede producir hasta el 902 de la luminosidad total de la galaxia. Una alternativa es
igualar la distribucién de las luminosidades de la galaxia que hospeda al nucleo
eliminado la luminosidad del nicleo mediante técnicas especializadas, con el fin de
mantener lo mas parecido posible las caracieristicas fisicas de la muestra y
contramuestra, pero si la interaccion galactica juega un papel importante en disparar la
actividad nuclear, la galaxia huésped puede temporalmente ser mas brillante debido a
un aumento en la tasa de formacién estelar en el disco galictico como lo muestra
Schombert et al. (1990) y Laurikainen et al. (1993).

Laurikainen et al. (1993) sugieren igualar las distribuciones de los diametros, en vez
de igualar las distribuciones de magnitud, ya que estos no estan influenciados por la
actividad nuclear. Owra ventaja de hacer esto es que. debido a que se toman los
diametros absolutos de las galaxias para la busqueda de compaiieras cercanas, asi se
asegura que las areas de busqueda en promedio son muy similares.

Con el proposito de comparar los objetos de las muestras con galaxias normales

cuya unica diferencia con las Seyfert sea la actividad nuclear, se construyeron dos

muestras de control tomando en cuenta las consideraciones para morfologia, diametro y

corrimiento al rojo mencionadas anteriormente. Se construyeron dos contramuestras, una



para cada tipo de Seyfert, debido las diferencias que hay en las caracteristicas fisicas entre
las galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2, de las cuales se hizo énfasis en la secci6én anterior. La
contramuestra de las Seyfert I consta de 73 objetos y Ia de las Seyfert 2 de 60. Es
importante mencionar que éstas comparten algunos objetos entre si, por lo que no son
completamente independientes. Con el fin de facilitar la estadistica y para que los
resultados sean significativos, se tomod para cada contramuestra el mismo numero de
objetos que contiene la muestra con la cual se va a comparar.

Se escogié la contramuestra del catilogo completo de corrimientos al rojo del
CFA'" (Huchra et al. 1983) procediendo de la siguiente manera: primero se eliminaron
las galaxias cuya proyeccién cn el cielo estuviera en el plano de la nuestra, es decir se
evité muestrear el plano galiactico, también se climinaron las galaxias con corrimientos al
rojo fuera de los limites establecidos para las Seyfert, para que tuvieran condiciones
fisicas andlogas a las de la muestra. Utilizando un generador de nitmeros aleatorios, se
escogieron al azar 1000 objetos y se hicieron las distribuciones de las caracteristicas
fisicas correspondientes. Es importante que la muestra sea generada al azar, pues esto
garantiza que es representativa de la poblacién y se evitan sesgos En general, las
distribuciones de objetos eran muy similares a las de las Seyfert. De estos 1000 objetos se

eligieron las muestras de control utilizando nuevamente un método azaroso procurando

Las conts as para Seyfert 1 y Seyfert2 se presentan en

igualar las distribt
las tablas 4.3 y 4.4 respectivamente. Los datos fueron obtenidos del catdlogo CFA y de

NED. Las distribuciones de las caracteristicas fisicas comparativas entre rnuestra y

'* CFA Del Ingiés : Center for Astrophysics (Harvard, EUA)

83



contramuestra se presentan en los histogramas 4.5-3.8 para Seyfert 1 y 4.9-4.12 para
Seyfert 2.

Es tmportante mencionar que fue mas dificil igualar las distribuciones de las
caracteristicas fisicas de las palaxias Seyfert 1 y su contramuestra que las distribuciones
de las Seyfert 2 y su contramuestra. El fenémeno de actividad nuclear es menos fuerte en
las galaxias Seyfert 2 por lo que sus caracteristicas fisicas son mads parecidas a las
condiciones de las galaxias normales en comparacién con las Seyfert 1. Es posible notar
que las distribuciones de las Seyfert 1 ¥ su contramuestra difieren un poco, pero no fue
posible igualar estas distribuciones y al mismo tiempo tener una contramuestra escogida
al azar completa. Se considerd mas importante dar prioridad a esto ultimo.

Se aplicé una prueba V/V, a las contramuestras y s¢ obtuvieron los siguientes
resultados:

VIV an= 0.4859 para contramuestra Seyfert 1

VIV max= 0.4668 para contramuestra Seyfert 2
Lo cual indica que son completas. en un 97.18% para la contamuestra de Seyfert 1 y un
93.37% para la de Seyfert 2.
4.3 Area de Busqueda

4.3.1 Esti ion de D idad

Como se ha mencionado en capitulos anteriores, resulta de suma importancia el

eliminar las galaxias de fondo o compafieras épticas (galaxias proyectadas), con el fin de

sélo las comp fisicas de cada galaxia central. Para hacer esto de manera

directa necesitariamos conocer el corrimiento al rojo de cada compaiiera y compararlo



con el de el objeto central, sin embargo esto es pricticamente imposible, pues ¢l obtener
esto para las dos muestras representa una inversién incosteable de tiempo humano y de
telescopio. Dado lo anterior, es necesario utilizar métodos estadisticos como los usados
en los trabajos analizados en el capitulo anterior, que nos permitan de manera indirecta
estimar el namero de compaifieras fisicas. Estos métodos serdn descritos v analizados en
la seccién 4.5 de este capitulo. Sin embargo es importante notar que para aplicar estos
métodos es necesario conocer la densidad galdctica alrededor del objeto central, y para
que ésta sea estimada de manera adecuada, el drea de busqueda para el anilisis debe ser lo
suficientemente grande. Esto garantiza una eliminacion efectiva de objetos opticos.

En el presente trabajo se han buscado galaxias alrededor de cada objeto central en
un adrea de un grado cuadrado. con el fin de estimar la densidad. Esta es una estimacién de
compaiieras Opticas, las cuales se¢ encuentran proyeciados en el cielo. Por esto se decidio
tomar un criterio de tamafio absoluto en el cielo proyectado, es decir un drea fija en el
cielo para todos los objetos, y no uno relativo que dependa del corrimiento al rojo de

cada objeto. No es adecuado utilizar un criterio relativo ya que, al variar el area. el

numero de galaxias proyectadas varia.
Utilizando estas densidades se obtienen las frecuencias esperadas de pares opticos
entre galaxias, como se describira en la seccién 4.5.

ion de C. fieras Cercanas

4.3.2 Esti
Para comparar con las frecuencias esperadas antes mencionadas, es necesario

hacer mediciones directas en torno a la galaxia central, y de esta comparacién estimar el

ntimero de pares fisicos que se observan. De los wrabajos realizados con anterioridad se
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puede ver que es adecuado escoger un area de btisqueda de tres veces el diametro de la

galaxia central. Esto lo podemos afirmar por las siguientes razones:
« A una distancia mayor a tres veces el diametro de la galaxia central las fuerzas de
marea y gravitacional disminuyen considerablemente, por lo que las interacciones
dejan de ser importantes en los procesos de cada galaxia.

Se ha observado (catalogo de V-V) que las galaxias en interaccién tienden a
encontrarse a menos de tres veces el diametro de una de éstas (Rafanelli & Violato,
1995).

El escoger un area de este tamaifio permite suponer que no habra sistemas con

multiplicidad mayor a dos, lo que facilita la eliminacién de galaxias de fondo (Dahari

1984).

4.4 Anilisis de los Campos

Para determinar el niumero de compaiieras cercanas, asi como las densidades
galacticas para cada objeto de las muestras, se utilizaron las placas digitalizadas de Monte
Palomar y el programa FOCAS del cual se hablara a continuacion.

FOCAS es un sistema que opera en el ambiente UNIX y su principal funcién es

icas. Consta de una serie de programas

astrc

detectar y clasificar ima en
desarrollados por J.F. Jarvis & J.A Tyson (1981) que crean y manipulan catalogos de
objetos a partir de las imagenes en las placas. La manipulacion del catdlogo incluye la

separacién de objetos fusionados, la medicién de posiciones, forma, parametros

fotométricos, la clasificacion astronémica de objetos v ¢l analisis de los catidlogos.
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Una de la ventajas de usar FOCAS para estudios estadisticos es que realiza la
deteccién de los objetos basandose en una serie de parametros fijos, siendo los mismos
para cada placa. Los parametros que usa FOCAS pueden clasificarse en parametros de
deteccion, de evaluacion, PSF'® v reglas de clasificacion (ver apéndice 2).

4.4.1 La imagen

El primer paso para el analisis de los campos consiste en obtener la imagen
digitalizada del campo deseado de los CDs de Monte Palomar. Para hacer esto se utilizé
el programa getimage en el que es necesario especificar la coordenada central de la placa
y sus dimensiones.

Una vez obtenida la imagen en formato fits. ésta se lee con el programa de IRAF
rfits obteniendo asi dos archivos, uno .pix, que contiene a la imagen, y otro .imh. En este
ultimo se tiene la informacién de la placa al que se le llama encabezado. El encabezado
de una imagen es un archivo de 512 bytes que contiene, entre otros, la siguiente
informacién : nombre y descripcion del campo, época. coordenadas, exposicion o tiempo
de integracién, observador, origen 6 instrumento, tamafio de digitalizacién en pixeles,
origen de digitalizacién, historia, etc. Esta informacién la usara FOCAS para el andlisis.
4.4.2 E] catilogo

El siguiente paso en el analisis de los campos consiste en generar el catilogo de
objetos. El catdlogo del campo se inicializa con ¢l programa sescar. Este programa es una
rutina interactiva de FOCAS que permite manipular el encabezado del catilogo el cual

contiene la informacion necesaria usada por las rutinas de procesamiento. La informacién

'* PSF: Funcion de dispersion de punto, del inglés Point Spread Function
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del encabezado del catalogo contiene las siguientes categorias: informacion sobre la placa
astronémica, parametros de deteccién, parametros de evaluacion, PSF, reglas de
clasificacién. comentarios e historia. Toda interaccidon con el encabezado del catdlogo se
hace mediante el programa sefcar. Mediante esta rutina se fijan los parametros usados por
FOCAS.

4.4.3 Ajuste de Parametros

El usuario de FOCAS debe ajustar los parametros mencionados anteriormente de
manera que el programa realice la deteccion en la formma que requiera. En este trabajo se
necesitaba detectar galaxias, asi que se corrio FOCAS sobre uno de los campos de la
muestra (mas adelante se explicaran los pasos que deben seguirse para hacer la deteccién)
usando los pardmetros predeterminados y la PSF que fija el programa automdticamente. ,
Se reviso el catalogo usando la rutina review, ia cual es una rutina interactiva que permite
revisar la deteccién y clasificacion de los objetos. Se observd que el programa no
detectaba todas las galaxias del campo asi que fue necesario construir una PSF nueva.
Esto se hizo de la siguiente manera:

Esta funcién debe determinarse a partir de imagenes de estrellas del campo. En la
imagen de la placa deben escogerse, con ayuda de la rutina de revisién, algunas estrellas
brillantes que no estén saturadas (se escogieron 6 estrellas). Estas estrellas se marcan con
una “bandera™ y entonces usando la rutina llamada awuropsf el programa crea una plantilla
a partir del promedio de las plantillas de las estrellas marcadas con ia bandera. La PSF
que finalmente se usd para este trabajo se determiné después de varios ensayos. Primero

se creaba una PSF y se corria de nuevo el programa para el campo. Posteriormente se
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revisaba y si la deteccidén no era satisfactoria se creaba otra PSF usando estrellas mas, o
menos britlantes, segun el caso. Para cada PSF se modificaban los parametros de
densidad de sigma sobre y bajo el cielo para deteccidn, el &rca minima de deteccién y el
nivel de significacion para evaluacion tratando de que todas las galaxias fueran detectadas
(ver apéndice 2).

Cuando FOCAS detectaba todas las galaxias del campo, incluyendo las muy
débiles, también detectaba muchas estrellas brillantes como galaxias, entonces se intentd
que el programa detectara TODAS las galaxias y un minimo de estrellas brillantes. Sin
embargo. hubo que considerar también que las placas de los campos tienen diferentes
resoluciones, por lo que fue necesario tener cuidado de que la PSF detectara todas las
galaxias en todas las placas. Por esta razén la PSF que se escogio finalmente detecta
muchas estrellas pero se consideré mas importante no perder galaxias en ninguno de los
campos.

4.4.3 Revision del Catiilogo
Un vez fija la PSF y los demas parametros, el siguiente paso consistié en correr

para cada placa las rutinas de deteccidn (derecr), determinacién del cielo (sky),

evaluacion (evaluare), resolucion (resolution) y separacién de objetos (splits). En el
apéndice 2 se explica a grosso modo como funcionan esta rutinas,

Después de correr las rutinas mencionadas anteriormente, se obtuvo un catilogo
para cada placa con todos los objetos detectados. Para tener finalmente un catilogo de las
galaxias del campo para cada uno de los objetos de las muestras, se extrajeron de los

catalogos completos (nicamente los objetos clasificados como galaxias, objetos difusos,
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objetos largos y estrellas borrosas, usando la rutina de filtrado (filrer). Los altimos tres se

incluyeron en los catdlogos porque en ocasiones algunas galaxias eran clasificadas dentro

de estas clases.

Debido a que FOCAS no es infalible en la d

ion y clasifi ién de objetos (lo

hace con una precisién moderada), fue necesario hacer una revision personal de cada
catalogo de galaxias. Esto se hizo usando la rutina de revision. Como esta revision se
hace “a ojo™ se introduce un error debido a la subjetividad, pero se planea hacer (a corto
plazo) una serie de prucbas estadisticas para estudiar el error introducido por este factor y
determinar de qué manera afecta al resultado obtenido.

Asi, finalmente se obtuvo un catidlogo de galaxias de campo en un grado cuadrado
y otro de galaxias cercanas (en tres veces el diametro de la galaxia central) para cada una
de las galaxia de las muestras de Seyferts y sus contramuestras respectivas.

Resumiendo, la ventaja mas importante de usar FOCAS en este trabajo es que
permitid detectar de manera automatica las galaxias, reduciendo el error de los rabajos
anteriores en los que el conteo de galaxias era hecho a ojo. FOCAS ademas nos permitié
detectar galaxias muy débiles que pueden tener importancia en la estadistica.

4.5 Anailisis Estadistico

Como ya se ha comentado, uno de los problemas mas importantes quec se debe
resolver para conocer a las compaiieras fisicas de una galaxia es poder eliminar a las
oOpticas. ldealmente esto se podria hacer conociendo los corrimientos al rojo de todos los
objetos cercanos y compararlos al del central, sin embargo, como ya se explico, esto no es

viable. Por lo tanto resulta necesario resolver el problema de alguna otra manera, y ésta
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puede ser utilizando meétodos estadisticos que nos ayuden a estimar la cantidad de
galaxias épticas alrededor de la central.
4.5.1 Eliminacién de galaxias de fondo

Si suponemos que la distribucién de galaxias opticas al rededor de la central es
uniforme, es decir, que la probabilidad de encontrar una galaxia en cualquier punto del
drea de busqueda es la misma. podemos calcular el nimero esperado de galaxias Spticas
al rededor de la estudiada, si conocemos la densidad galactica en torno a ella (como se
explica en la secccién 4.3). Esto es sélo una aproximacién porque. en principio, la
distribucién de galaxias puede no ser uniforrne debido a la presencia de cumulos
proyectados, asi como de pequefias inhomogenidades. Sin embargo, lejos del objeto
central no esperamos la presencia de compaiieras fisicas, y la distribucion tiende a la
uniformidad segiin encontraron Laurikainen, et. al. (1994) en el articulo analizado en el
capitulo anterior.

Con el fin de calcular el numero esperado de compafieras 6pticas en torno a la
galaxia central necesitamos conocer la probabilidad de que en tres diametros en tormo a
ella haya una o mas galaxias de fondo (tres diametros porque es el drea en la que se
hicieron mediciones directas). Para calcular esta probabilidad consideremos un elemento
de area @ dentro de otra drea 4 alrededor de la galaxia central. Supongamos que en 4 hay
N particulas (o galaxias) distribuidas al azar. Entonces, como la distribucién es uniforme

la probabilidad de encontrar una particula dadaen aes
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Por lo tanto, la probabilidad de encontrar n particulas dentro de este elemento de
area @ esta dado por una distribucion de Bermoulli, dado que la bisqueda de cada una de

estas particulas es independiente de las otras. Entonces:

P, _n'(N—n)'(A) ( _—) v—"

es la probabilidad de que hayan n particuias en a. El valor medio de esta distribuciéon de

probabilidad es

(P)=N%,

pero % = p la densidad de galaxias en el drea, por lo que la probabilidad media viene

dada por
(P)=pa

Si reescribimos P(n) en términos de esta probabilidad media, tenemos que

- M_(ea)(;_pa)™"
PO, = n!(x‘V—n)!( ~) U N)

El caso que nos interesa, es cuando 4 es grande comparado con a, por lo que N es
grande (ya que la densidad es uniforme) y conviene tomar el limite cuando tiende a

infinito para facilitar los cdlculos. Primero reescribamos la ecuacién anterior como:



haciendo tender N a infinito

lim 1 1 2 n—1i CA NN
PO, = a0 T = 2 eay (1-82)

6 bien
(pa)” lim pa) ~
Py, =282 T [ B2
. = TN S = N

¥y recordando que este limite es la exponencial del argumento en el numerador obtenemos

P(ny= {pa)” p:') e

que es una distribucion de Poisson.

Ahora bien, esta es la probabilidad de encontrar n galaxias en el area a alrededor
de la central, pero para nuestro estudio necesitamos conocer la probabilidad P de
encontrar una o mas galaxias alrededor de la central, por lo que necesitamos sumar estas

probabilidades, entonces P estd dada por

o0 rn
a
P= 3 (L')__ — Pa
n=1 "
donde la sumatoria es hasta infinito pues supusimos que el nimero total de galaxias en el

drea A era muy grande, ademis sabemos que

s (pa) =™

n!

de donde podemos obtener




que, sustituyendolo en la ecuacidon para P nos dice que
P=1—e "

Para el caso particular en el que estamos trabajando p es la densidad calculada de
las placas de Monte Palomar en un drea de un grado cuadrado (como se explicd en la
seccidon 4.3) y a es el area de un cuadrado de tres veces el diametro de la galaxia central
menos el drea que ocupa la galaxia misma si pensamos que es circular. Esta fue el area
en la que se buscéd directamente a las compafieras fisicas. Dado lo anterior, la
probabilidad de encontrar una o mas galaxias opticas en torno a la central, en un area de 3

veces su diametro, para nuestro caso en particular, viene dada por:

P=1—e—PU6d” —n(5d))
donde “d™ es el diametro del objeto central y p la densidad alrededor de éste.

Si calculamos P para cada galaxia en la muestra y la contramuestra, tendremos
una distribucion de probabilidad para cada una de éstas, cuya probabilidad promedio
podemos interpretar como el porcentaje esperado de galaxias de la muestra, con una o
mads compaiieras épticas, en un radio de tres veces su diametro. Este porcentaje esperado
se puede comparar ficilmente con el medido directamente de las placas. Dado que

esperamos que el observado sea mayor, pues cerca de la galaxia central la densidad

aw por la pr ia de pafieras fisicas, como lo demostraron Laurikainen, et. al.

{1994), este exceso lo atribuimos directamente a la pr ia de comp. fisicas ( es

decir, ligadas gravitacionalmente).
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4.5.2 Densidades Galicticas Alrededor del Objeto Central

Como se vio en la seccién anterior, la densidad juega un papel muy importante
para la eliminacién de galaxias opticas, pues la probabilidad de tener una o mas de éstas
depende de p, por esto resulta de suma importancia comparar las distribuciones de
densidad entre las muestras para saber si €stas son estadisticamente diferentes, o si
podemos considerar que las densidades son las mismas en ambos conjuntos de objetos.

Para estimar esto necesitamos aplicar una prueba estadistica a estas distribuciones.
Como se observa en los histogramas de densidad del siguiente capitulo (histogramas 5.1
y 5.2), las distribuciones de Jas muestras no se pueden considerar como normales o
gausianas, ya que no son simétricas. En este punto se pueden hacer dos cosas: buscar una
transformacion de los datos que vuelva las distribuciones gausianas o hacer una prueba
no paramétrica que no exija esta condicién. Ya que no hay razén para pensar que las
densidades se ajusten a una distribucién dada y que, por lo tanto. sea sencillo encontrar
una transformacion como la antes mencionada, se ha elegido la segunda opcidn.

La prueba U de Mann-Whitney es no paramétrica y estd diseflada para detectar
diferencias en los valores medios de las distribuciones, como la prueba t paramétrica.
Axnque no requiere que las distribuciones sean normales, éstas deben de tener el mismo
aspecto en términos generales. Esta prueba se puede utilizar para comparar las densidades
de las Seyfert 1 con su respectiva muestra de control, asi como para las de tipo 2 con su
muestra de control, y también para comparar directamente entre los dos tipos de Seyfert.
Hacemos la hipotesis nula de que las densidades galacticas entre muestras son iguales. La

hipdétesis alternativa es que son distintas.
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4.5.3 Evidencia Estadistica de Exceso de Compaiieras Fisicas

En el siguiente capitulo se presenta la tabla 5.2 de excesos relativos entre las
muestras de galaxias Seyfert y sus respectivas muestras de control. Esta tabla nos dice si
hay un exceso de compaiieras fisicas entre muestras. Al analizar los campos se
encontraron objetos pequefios o débiles, para los cuales no se tiene la certeza de que sean
galaxias. Estos objetos se clasificaron en una categoria aparte, la cual se denominé como
“galaxias débiles™. El anailisis se realizo para el “total de galaxias™ y para las “galaxias
definidas™, es decir, el total de galaxias menos los objetos catalogados como débiles.

Los valores que se presentan en [a tabla carecen de significado, a menos que se
pruebe estadisticamente que son significativos y no simplemente resultados azarosos que
se dieron al recalizar el trabajo. Una prueba que se puede utilizar para saber si
estadisticamente las galaxias Seyfert tienden a estar en sistemas ligados mas
frecuentemente que las galaxias normales. es la prueba de homogeneidad x*'”. Para
realizar esta prueba se calculan los valores tedricos que esperamos que tengan las
muestras. Se puede aplicar esta prueba tanto a cada muestra de galaxias Seyfert con su
contramuestra, asi como a las dos muestras de galaxias Seyfert.

Hacemos la hipdtesis nula de que los dos conjuntos de objetos (muestra y

contramuestra) pertenecen a la misma poblacion, es decir que tienen el mismo niimero de

'7 para m4s detalle sobre las pruebas %> y Mann-Whitney ver : Lederman, Handbook of Applicable
A h i Vol. VI 3§ L 1983

96



compafieras fisicas en su entomo. La hipétesis alternativa es que las galaxias Seyfert

tienden a tener mas compaiieras.
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TABLA 4.1
Muestra Seyfert 1

Galaxia ra(1950) dec(1950) m z o1 d2 Morf
grad min seg br min seqg arcmin arcmin

DCD003#E6 [s1e} o2 10.9 -50 23 as 14.00 0.0330 E
MARK335 [o]o] o3 45.2 19 55 29 13.85 0.0D250 0.3 0.3 Sb
w7 oo 36 56.1 =51 33 28 15.28 0.0290 2.8 0.6 Sa
0044-523A co 44 47.0 -52 19 24 15.22 0.0271 0.9 0.8 Sa
0044-5238 oo 44 47.0 ~52 19 34 16.17 0.0270 1.2 04 SO/Sa
MARK359 01 24 50.3 18 55 12 14.22 0.0170 0.6 0.5 Sb
ES0O354-G04 01 49 31.0 -36 26 06 14.40 0.0330 1.1 0.9 Sa
MARKS590 o2 12 00.4 [s]s] 59 57 13.81 0.0270 1.1 1.0 S0/Sa
MARK1400 02 17 34.6 o7 58 36 15.27 0.0290 [+X-} E/SO
ESOS45-G013 02 22 19.8 -19 22 o9 15.33 0.0340 1.1 0.9 Sa
MARK1044 02 27 38.2 -09 13 11 14.29 0.0180 0.7 0.6 Sa
NGC10189 o2 35 52.3 01 41 32 14.95 0.0240 1.0 0.9 Sa
MARKS8S 02 as 55.8 06 58 27 14.69 0.0280 0.8 E/so
IRAS02578-11 0z 57 48.5 -1 []e} 15 0.0320 0.8 0.4 S?
ES0O31-Go8 [ox] o7 40.1 -73 o1 29 14.98 0.0280 1.0 0.5 E
ESO548-G81 o3 39 52.2 -21 24 10 13.68 0.0150 1.7 1.2 SO
NGC2782 0 10 53.8 40 19 16 13.45 0.0080 3.5 2.6 Sb
MS09428+095 o9 42 49.2 o9 50 o1 15.50 0.0130 SO
NGC3080 09 57 14.2 13 17 [+ 0.0350 0.9 [e -] Pec
NGC3516 10 14 54.0 21 56 18 0.0090 1.7 1.3 pec
PG1016+336 10 16 50.3 33 36 09 15.85 0.0240 0.3 0.3 E=1
MS11103+221 1" 10 19.5 22 10 54 16.59 0.0300 Sa
MARK732 11 "1 13.5 09 51 33 14.00 0.0300 0.8 0.8 Sbe
MCG10.16.111 m 18 04.3 58 19 48 15.70 0.0270 0.3 0.2 Sb
MARK40 " 22 47.8 54 39 26 15.39 0.0200 1.3 0.2 E/SO
MARK739A 11 33 82.7 21 52 22 14.08 0.0300 0.5 0.5 sSO/Sa
MCG06.26.012 1" 38 35.9 34 12 28 15,40 0.0330 0.6 0.5 Sa
1H1142-178 11 43 08.3 -18 10 37 1429 0.0330 0.6
1143+208 11 43 38.0 20 39 46 13.79 0.0288 2.1 1. Sc
MARK42 " 51 05.7 46 29 24 15.45 0.0240 0.5 0.4 E/SO
MARK1310 11 58 40.7 -03 23 58 1548 0.0190 0.5 Sa
UGC7064 12 02 10.3 31 27 20 14.01 0.0240 0.9 0.9 E/SO
MARK1469 12 13 38.7 51 a6 10 14.48 0.0310 0.8 0.3 S0
NGC4235 12 14 36.7 07 28 09 13.60 0.0070 4.2 0.9 SO
MARK766 12 15 55.8 30 [o1] 26 13.57 0.0120 1.0 0.8

d1 didmetro mayor, d2 didmetro menor



TABLA 4.1
Muestra Seyfert 1

Galaxia ra(1950) dec(1950) m z dt d2 Morf
grad min seg hr min seg arcmin arcmin

MARKSO0 12 20 50.7 02 57 22 15.17 0.0230 0.2 0.1 s
NGC4593 12 37 o4.8 -05 a4 1" 10.70 0.0090 3.9 2.9 Sa
MCG-02.33.03 12 49 35.2 -13 og 38 14.03 0.0140 0.8 E/SO
nsz1o 13 10 28.0 -10 51 48 15.15 0.0340 Sa
1C4218 13 14 28.8 -01 59 53 14.73 0.0190 1.3 0.3 E
NGC5077 13 16 52.9 -12 23 as 12.85 0.0080 1.9 1.5 Sab
MCG-03.34.06 13 19 42.3 -16 27 83 13.90 0.0170 1.9 0.6 Sa
uUmMs14 13 47 22.0 o2 20 15 16.14 0.0330 Sb
MARK279 13 51 53.6 69 33 13 14.46 0.0310 0.9 0.5 Sbe
NGC5548 14 15 43.5 25 22 01 13.73 0.0170 1.4 1.3 E
MARK1388 14 48 230 22 56 24 16.00 0.0210 0.6
MARK1494 14 59 13.8 10 37 01 15.50 0.0310 E/SO
1H1504+035 15 02 00.0 03 30 oo ©0.0200 s?
uGcoseze 15 19 39.6 39 22 45 14.10 0.0290 1.1 0.7 SO
MARK1088 15 27 379 30 39 23 0.0350 0.3 0.2 Sb
NGC5840 15 28 51.3 07 37 38 14.90 0.0330 0.8 0.8 Sb
AKN479 15 a3 32.8 14 40 57 14.70 0.0200 0.5 0.4 f=1e)
MARK290 15 34 44.8 58 04 00 14.96 0.0300 0.5 Sc
IRAS15438+27 15 43 52.6 27 15 49 14.60 0.0310 Sb
MARK281 15 52 54.1 19 20 16 0.0350 0.3 0.2 E
MARK4983 15 57 16.3 35 10 15 15.06 0.0310 1.1 1.1 SO
MARKS871 16 [+1:3 15.5 12 27 a4 14.94 0.0340 0.6 0.3
NGC6104 16 14 40.1 35 49 50 14.10 o0.0280 0.8 0.7
MARKESS 16 22 05.3 41 1 48 15.11 0.0340 0.2 0.2 Sab
NGCe212 16 41 41.9 39 53 56 15.00 0.0300 0.5 a.5 N
ESO325-G59 21 03 05.9 -49 25 k| 14.70 0.0240 1.0 0.4
1Cs135 21 45 19.7 -35 1 04 13.87 0.0160 1.6 1.4 E?
NGC7172 21 59 07.3 -32 o8 37 13.81 0.0080 2.5 1.4 Compac
NGC7214 22 06 17.1 -28 as 18 14.10 0.0230 22 1.4 Sa?
MARKSI15 22 34 7.3 =12 48 17 14.50 0.0250 1.0 0.3
uGCc12138 22 37 46.5 07 47 34 14.30 0.0250 0.8 0.7
UGC12243 22 52 13.9 11 26 598 15.91 0.0280 1.0 0.2
MARK1126 22 58 10.0 -13 1" 15 14.33 0.0100 1.8 1.8
NGC7469 23 o0 44.4 os 36 16 13.04 0.0170 1.5 1.1 S0/Sa
NGC7603 23 16 22.9 oo o1 47 14.01 0.0280 1.5 1.0 SOrsa
2327-027 23 27 58.0 -02 44 20 15.00 0.0338 1.9 1.3 S0/Sa
MARKS43 23 59 52.5 o3 o4 27 14.68 0.0260 0.4 0.4 Sa
Promedio 14.60 0.0248 1.14 0.78

Desviacion Est. 0.95 0.0081 0.84 0.56



TABLA 4.2
Muestra Seyfert 2

Galaxia ra(1950) dec m z d1 d2 Morf
grad min seg hr min segqg arcmin arcmin

MARK 838 [+[s] os 334 -12 23 o8 13.52 0.0190 2.2 [+3:] pec
IRAS 00160-07 00 18 0386 -07 19 28 14.10 0.0180 E/SO
0102-843 01 02 32.0 -64 23 24 14.88 0.0193 1.1 0.4 sS7
ESO 286-G04 01 [o}-] 09.8 -38 20 56 14.12 0.0110 1.8 0.8 SO/Sa
0111-329 o1 11 48.0 -32 55 oo 12.00 0.0117 23 0.5 Sb
NGC 454E o1 12 20.0 -55 39 42 13.58 0.0120
F 294 01 13 47.0 -50 27 12 14.25 0.0170 1.2 0.9 Sa
0117-415 o1 17 42.0 -41 30 00 14.43 0.0165
UM 318 o1 20 48.3 -02 14 15 14.95 0.0160 08 0.3 s?
NGC 526A o1 21 37.3 -35 198 34 14.60 0.0190 1.7 0.9 so
ESO 353-Go9 o1 29 34.0 -33 22 36 13.70 0.0170 1.5 1.3 Sa
MARK 573 o1 41 22.9 02 o5 56 14.07 0.0170 1.3 1.3 SO
IRAS 01475-07 o1 47 33.7 -07 40 36 15.62 0.0170 E/so
UGCc 1385 o1 52 44.7 o8 22 02 14.50 0.0170 1.2 1.0 Sb
Ic 184 o1 57 21.0 -07 04 55 14.10 0.0180 1.0 0.5 Sa
NGC 788 01 58 36.8 -07 03 24 12.76 0.0130 1.9 1.4 SO
0203-554 02 o3 07.0 -55 27 18 15.99 0.0188 1.3 0.6 Scd
ESO 153-G20 a2 04 20.5 -55 25 53 14.31 0.0200 1.6 1.0 Sab
1cC 1816 02 29 48.0 -36 53 30 14.26 0.0170 1.4 1.2 Sab
IC 4859 02 46 §8.0 -31 22 48 14.30 0.0200 1.3 0.7 Sbe
ESO 299-G20 02 47 36.0 -38 58 26 14.20 0.0170 16 0.8 Sa
NGC 1125 02 49 19.5 -16 51 22 13.13 0.0110 1.8 0.8 SO
ESO 417-G06 02 54 17.0 ~32 23 12 14.30 0.0160 1.1 1.0 sO
NGC 1194 o3 o1 16.5 -01 17 53 14.18 0.0130 1.8 1.0 S0O/a
NGC 1241 03 o8 49.0 -09 06 36 12.70 0.0130 28 1.7 Sb
MARK 807 o3 22 18.0 -03 13 03 14.00 0.0090 1.9 0.6 Sa
MCG -02.09.04 o3 22 41.9 =12 29 oo 15.00 0.0150 0.9 0.3
ESO 116-G18 03 23 52.4 -60 54 47 14.15 0.0180 1.4 0.3 Sab
MARK 812 03 28 10.1 -03 18 28 12,70 0.0200 0.8 0.5 Sa
NGC 1258 o3 31 10.8 -05 15 24 14.25 0.0130 2.6 20 Sa
ESO 202-G23 04 26 34.4 -48 01 23 13.05 0.0160 2.1 1.8 S
NGC 3660 1 21 00.1 -08 23 o1 14.90 0.0110 2.7 22 Sbe
MARK 744 R 37 04.9 32 11 1" 14.45 0.0100 2.2 1.3 Sa
11374172 11 37 206 17 13 55 13.74 0.010% 03
1143-185 11 43 12.0 -18 30 oo 15.03 0.0193

d1 didmetro mayor, d2 diametro menor




TABLA 4.2
Muestra Seyfert 2

Galaxia ra(1950) dec m z d1 d2 Mort
grad min seg hr min seg arcmin arcmin

NGC 4303 12 19 21.6 04 45 o3 0.0050 56 1.3 Sb
NGC 4501 12 29 28.1 14 41 50 12.60 0.0070 6.9 3.7 Sb
1238-048 12 38 0o.e -04 52 oo 13.18 0.0088 3.4 1.2 Sbc
1301-100 13 01 40.6 -10 04 24 12.50 0.0098 55 2.8 Sbc
1304+133 13 04 33.5 13 20 31 12.02 0.0091
1318-164 13 19 42.3 -16 249 53 14.00 0.0162 s?
UGC 8621 13 35 28.4 39 24 31 14.20 0.0200 0.8 =3
MARK 270 13 39 41.4 &7 55 27 14.06 0.0090 1.1 o SO
1345+343 13 45 04.4 34 23 57 14.50 0.0164 0.7 0.5 S
NGC 5427 14 oo 48.5 -0s 47 27 13.86 0.0090 2.8 24 Sc
IRAS 14082+1 14 os 16.6 13 47 33 15.20 0.0170

. NGC 5508 14 10 38.0 -02 58 26 14.38 0.0070 2.8 0.9 SO/sa

. MARK 688 14 35 18.7 36 47 02 13.60 0.0140 1.5 1.1 Sb
NGC 5929 15 24 18.9 41 50 41 14.00 0.0080 1.0 0.9 SO/Sa
NGC 5983 15 32 13.2 15 21 40 13.10 0.0070 1.6 1.3 Sa
1IC 4553 15 32 46.9 23 40 o8 14.40 0.0180 1.5 1.2 E=d
2157-133 21 44 253 -35 36 oo 14.00 0.0182 1.7 0.9 Sab
IC 1417 21 57 38.9 -13 23 23 14.00 0.0180 1.4 0.4 Sab
ESO 108-G10 22 00 40.8 -66 21 21 15.80 0.0100 0.5 0.3 brr
IC 5188 22 o7 13.0 ~36 20 o6 14.27 0.0100 1.9 0.8 Sa
NGC 7378 22 45 17.9 -12 05 [o00] 13.00 0.0090 1.4 0.9 Sab?

. NGC 7479 23 02 26.4 12 o3 11 13.88 0.0070 3.3 3.0 Sb

! NGC 7672 23 24 59.8 12 06 35 14.21 0.0130 1.2 0.9 Sb
NGC 7682 23 28 30.7 o3 15 28 14.30 0.0170 1.2 1.1 Sab
NGC 7743 23 41 48.5 09 et 18 13.28 0.0070 3.0 286 E/fSco
Promedio 14.00 0.0139 1.89 1.12
Desviacion Est. 0.84 0.0044 1.25 0.74

d1 diametro mayor, d2 diametro menor



Galaxia ra(1950)

grad min seg
A0003-3613 [s]e] 03 08.7
AD0D7-3756 oo o7 06.9
AODD7-3758 oo o7 06.9
ADOO7-3703 [s]e} 07 35.1
00331+0843 00 33 06.0
AQ037-2020 oo 37 35.5
AQ0043-2053 00 43 28.3
A0D46-1259 0o 46 04.8
N 424 o1 08 08.8
01201+1902 o1 20 06.0
A0122-3732 o1 22 57.3
01260-0159 o1 26 04.0
A0145-1657 o1 45 24.0
02049+0152 02 04 50.4
02050+0156N a2 0s 02.9
AD215-4213 o2 19 13.0
11796 02 20 48.0
A0229-5808 02 29 41.0
AD240-1238A 02 40 14.3
AD243-1745 o2 43 09.9
1seo 02 47 28.0
AD247-3858 02 47 36.0
A0255+0528 02 55 52.0
A0258-1105 02 58 46.8
03353+1204 03 35 18.0
l2068 04 25 01.0
N1595 04 26 56.0
AD427-6242 04 27 11.0
09206+2458 09 20 41.4
12480 09 25 240
1020+1306C 10 20 49.7
1023+1358B 10 23 08.2
1628 10 35 00.0
1037-0026 10 37 09.3
11123-0234 1 12 17.0
o1 mayor, d2 0 menor

hr

-36
-37
-37
-37
os

* .20

-20
-12
~-38

19

-37
-0t
-16
o1
o1

-42
-41
-58
-12
.17

31
-38

-11
12

-42
-47
-62
24
29

13
os

o]
-a02

TABLA 4.3
Contramuestra Seyfert1

48

18
oo
10

48
36

52
oo

30
os
43
0o
38
o0

50
18

14.90
15.20
15.20
14.80
15.60

15.20
15.50
14.00
14.80
15.60

15.70
15.10
14.00
15.50
16.50

14.50
15.42

12.43
13.80
18.00
15.30
17.00

13.00
13.40

14.90
15.50

16.40
15.50
14.80

14.80

0.0311
0.0292
0.0292
0.0230
0.0169

0.0132
0.0137
0.0214
0.0117
0.0312

0.0311
0.0208
0.0174
0.0240
0.0208

0.0162
0.0169
0.0320
0.0143
0.0295

0.0232
0.0167
0.0232
0.0309
0.0214

0.0150
0.0158
a.0189
0.0253
0.0271

0.0315
0.0316
0.0239
0.0270
0.0275

d1

arcmin arcmin

S000.
Nuowns

o0 =
o

aaa
Sow

4
[

dz

1.0
0.5
D.5
0.2
0.4

0.8
0.3
0.3

0.5
1.0
0.8
0.8
1.2
[+X:]
0.6
0.8
0.9

1.2
0.4

0.7

1.2

Morf

Sb

Sc

Pec
Sb
S0
Sa

Scd

Sb

Sc
Sa
Sbe

Sa
s0
so

Sa

E/so
Sb

Sa

Sa
Sab
So/a

Sab
S0/a
S0/a



TABLA 4.3
Contramuestra Seyfert1

Galaxia ra(1950) dec m 4 a1 d2 Morf
grad min seg hr min seg arcmin arcmin
11254+2740 11 25 24.0 27 40 oo 15.10 0.0318 0.8 0.6 Sa
N3875 11 43 12.0 20 oz oo 14.80 0.0238 Sora
N4156 12 os 18.2 39 45 03 14.28 0.0224 1.4 1.1 Sb
12134+2743 12 13 27.8 27 43 12 15.30 0.0255 1.3 0.6 Sa
1777 12 16 54.0 28 35 oo 14.50 0.0084 1.2 0.7 Sa
N4470 12 27 06.0 o8 06 [¢[e] 12.90 0.0079 1.3 0.9 Sa
12316-0005 12 31 36.0 [ale] os oo 14.80 0.0225 1.0 0.9 Sab
135882 12 34 01.7 26 28 31 14.30 0.0238 0.4 0.2 Sab
A1237-2017 12 37 57.0 -20 17 12 0.0284 0.7 0.6 S0
N4686 12 44 240 54 49 [s1s} 13.70 0.0167 2.0 0.6 Sa
N4789 12 51 54.8 27 20 18 13.57 0.0278 1.9 S0
A1255+42751 12 55 323 27 51 24 16.72 0.0164 S0
13063 12 123 03.0 12 17 42 14.90 0.0079 1.0 0.5 Sa
14427 14 24 42.0 27 os Qo0 1540 0.0299 0.8 0.3 Sab
14287+0531 14 28 42.5 05 31 37 1520 0.0275 1.0 0.4 Sb
N5794 14 54 06.0 49 56 00 14.50 0.0140 1.0 1.0 S0
14580 15 41 06.0 28 31 [e]e] 1540 0.0319 S0/a
4580 15 41 06.0 28 31 oo 15.40 0.0319 S0/a
15447+3110 15 44 44.6 31 o9 53 15.30 0.0310 1.2 1.1 Sbhc
11141 15 47 30.0 12 33 oo 14.50 0.0149 0.5 0.5 S0/a
15565+2745 15 56 30.0 27 45 [¢]e] 15.20 0.0313 S0
1558+6522 15 58 38.0 65 22 26 16.20 0.0318 03 0.3 Irr
1558+8522 15 58 39.0 65 22 26 16.20 0.0318 0.3 0.3 irr
15582+3644 15 59 11.4 36 43 49 15.60 0.0313 0.8 03 Shb
N6051 16 o2 49.0 24 [+X] 57 14.90 0.0320 1.3 0.9 E
1627444124 16 27 20.6 41 23 34 14.80 0.0318 1.0 Q.8 Sb
A2055-3939 20 55 47.0 -39 39 23 14.30 0.0311 1.7 Sc
A2115-4513 21 15 24.0 -45 13 06 14.05 0.0308 Sa
A2132-2029 21 32 13.0 -20 29 12 0.0283 0.7 o Sa
A2159-2244 21 59 06.0 -22 44 [e]e] 0.0178 1.0 05 S0
A2236-1855 22 36 23.7 -19 55 25 15.10 0.0314 1.3 0.4 sb
AZ2236-2646 22 38 31.0 -26 46 17 0.0273 1.7 1.0 sSo
N7365 22 42 28.0 -20 12 53 0.0104 1.5 1.0 E
N7537 23 12 00.0 04 14 00 14.13 0.0088 2.2 0.6 Sbe
A2328-2756 23 28 17.0 -27 586 47 0.0278 0.8 0.7 s0
A2332-4629 23 32 01.0 -46 29 00 14.48 0.0103 0.9 0.4 Sa
N7744 23 42 21.0 -43 11 18 0.0102 22 1.7 SO
A2354-2919 23 54 54.0 -29 19 30 0.0292 1.7 0.9 Sb
Promedio 14.95 0.0232 1.11 o.68
0.89 0.0076 0.48 0.31

Desviacion Est.



Galaxia ra{1950)
grad min
N 47 00 11
00331+0843 o0 33
N 182 [e]e] 35
AD043-2053 0o 43
N 259 00 45
N 424 o1 08
AD121-5656 o1 21
N 521 o1 22
1154 o1 42
AD145.1857 o1 45
AD200-4302 o2 oo
AD2711-3958 02 11
A0219-4213 o2 19
11796 o2 20
A0240-1238A oz 40
A0247-3858 02 47
N1393 o3 36
N1571 04 20
12068 04 25
AD427-6242 04 27
12429 os 0o
1552 [+1:] 38
N3053 o8 52
10503+0754 10 50
N3ssg9 11 43
13083 12 12
1777 12 16
Na403 12 23
A1224-2254 122 24
N4470 12 27
N4615 12 39
13726 12 42
N4686 12 44
N4802 12 s8
A1320-1921 13 20

51.0
08.0
36.0
28.3
304

09.8
32.0
0o0.0
38.0
24.0

35.0
3s5.0
13.0
48.0
14.3

36.0
23.0
30.0
01.0
11.0

42.0
38.0
48.0
13.0
12.0

33.0
54.0
42.0
34.7
08.0

08.0
20.4
24.0
24.0
37.0

© menor

at 0 mayor, d2

TABLA 4.4

Contramuestra Seyfert 2

hr

-07
08
o2

-20

-03

-38

=12

dec
min

27
43
27
53
02

seg

m

13.00
15.60
13.51
15.50
14.10

14.80
14.00
12.78
14.80
14.00

14.21

14.50

13.80
14.00
13.19
13.00

15.20
14.50
13.70
18.00
13.50

14.80
14.50

12.90

13.80
15.60
13.70
11.86
14.80

0.0191
D.0169
0.0175
0.0137
0.0136

0.0117
0.0175
0.0187
0.0185
0.0174
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Histograma 4.1
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Histograma 4.2
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Histograma 4.3

tribucion de Didmetros Seyfert 1 y Seyfert 2
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Histograma 4.4

Distribucién de Tipo Morfoldgico Seyfert 1 y Seyfert 2
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Histograma 4.5
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Histograma 4.6

Distribucién de Zs Seyfert 1y Contramuestra
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Histrograma 4.7

Distribucién de Diametros Seyfert 1y Contramuestra
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Histrograma 4.8
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Histograma 4.9

Distribucién de Magnitudes Seyfert 2 y Contramuestra
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Histograma 4.11

Distribucién de Dismetros Seyfert 2 y Contramuestra
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Histograma 4.12
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40

Tipo Morfoldgico

Oseyfel2 |
_I_Cunlramueslra



CAPITULOS

RESULTADOS Y CONCLUSIONES

En este trabajo de tesis hemos analizado el entomo de las galaxias Seyfert,
comparandolo con el de galaxias no activas. Para hacerlo se¢ selecciond una muestra de

galaxias Seyfert 1. una de Seyfert 2 y dos muestras de control de galaxias normales de
comparacién.

5.1 Ventajas Metodolégicas

Para construir las muestras antes citadas se puso especial cuidado en los siguientes

factores:
= Completez: Los cuatro conjuntos de objetos son muestras completas a un nivel] mayor

en el capitulo anterior. Este es

al 90%6, como se mostro al aplicarseles la prueba
oz

el primer trabajo que compara galaxias de campo con galaxias Seyfert en el que se ha
tomado el cuidado de verificar que la poblacion esté bien representada, lo que
garantiza que no hay objetos significativos que queden fuera de la estadistica, dandole
mayor validez a los resultados.

En trabajos anteriores se sacrificé el igualar las distribuciones de corrimientos al rojo y
tipo morfolégico al escoger la muestra de control, pues se considerd que resultaba de
suma importancia que los conjuntos de objetos tuvieran la misma densidad de galaxias
¥y que de esta manera fuera posible una buena eliminaciéon de compaiieras épticas. En

el presente trabajo si se igualaron estas distribuciones, asi como la de didamewos,

99




asegurando que las caracteristicas fisicas de los conjuntos son las mismas., y que lo
unico que los diferencia es la presencia de un nicleo activo. Esto garantiza que los
resultados nos dan informacién sobre la correlacion entre interacciones y actividad
nuclear. Ademas se realizaron pruebas estadisticas sobre la densidad galactica de los
objetos de las muestras y se encontré que son estadisticamente iguales con lo que se
asegura también una eliminacién correcta de galaxias de fondo.

El no igualar las distribuciones introduce una serie de errores, por ejemplo, al ser
diferente la distribucidn en z, se sesga la contramuestra hacia galaxias mas cercanas,
ya que las Seyfert tienden a estar mas lejos. Esto produce que el conjunto de control
esté conformado por objetos con discos intrinsecamente menos brillantes.

Las muestras de control de los trabajos anteriores estian sesgadas hacia galaxias de
tipo tardio, ya que las Seyfert tienden a tener tipos morfoldgicos tempranos y no se
igualaron las distribuciones. Al evitar este sesgo, en este wrabajo se asegura que el
exceso de compaiieras favorece la actividad nuclear y no cierta morfologia, pues los
conjuntos de objetos tienen distribuciones morfolégicas semejantes.

Asi como en el trabajo de algunos autores, en éste se evitd incluir en las muestras
objetos cuya posicion en el cielo coincidiera con €l plano de nuesta galaxia (se evitd
muestrear €l plano de nuestra galaxia). ya que en éste existe un alto grado de extincion
de la luz, lo que produce un sesgo hacia galaxias brillantes.

Omra ventaja que presenta este trabajo sobre los anteriores, es el uso del programa
FOCAS en el anilisis de los campos, utilizando por primera vez las placas

digitalizadas de Monte Palomar. En los trabajos anteriores ¢l estudios fue hecho sobre
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las placas fotograficas “a ojo™, lo cual introduce errores subjetivos. A pesar de que el
programa tiene sus limitaciones y es necesario realizar un anailisis final “a ojo™, este
tipo de errores se reduce al minimo. ya que FOCAS usa los mismos paraimetros para
todas las placas.

5.2 Resultados

5.2.1 Densidades.

A continuacion se dari el resultado de aplicar las pruebas de Mann-Whitney a las

distribuciones de densidades de las muestras con sus respectivas contr ras. En los
histogramas 5.1 y 5.2 se muestran las distribuciones de densidad, comparando cada grupo
de objetos con su grupo de control. Para todos los casos se hizo la hipétesis nula de que
las medias de las distribuciones de densidad eran iguales. La hipdtesis alternativa es que
estas medias tienen valores diferentes.

El resultado de las pruebas indica que no es posible rechazar la hipétesis nula a un
nivel de significacién del 2.5%. Esto nos garantiza que las densidades de las distintas
muestras son estadisticamente iguales entre si. Este nivel de significacién se ha elegido
tan alto para garantizar que, de haber existido alguna prueba para la cual se pudiera
rechazar la hipotesis nula, el resultado tuviera muy poca probabilidad de ser azaroso, ya
que en principio, no hay ninguna razén para suponer que las densidades varian en el cielo.
Pequeiias variaciones en la densidad no afectan directamente los resultados, por lo que un

nivel de significacién tan alto resulta adecuado.



5.2.2 Compaiieras Fisicas

En la tabla 5.1 se muestran los excesos relativos de compaileras fisicas para las
Seyfert 1 y su contramuestra. asi como para las Seyfert 2 y su contramuestra, es decir en
estas tablas se comparan las muestras para ver que grupo de objetos tiene “exceso™ de
compaiieras. Para verificar que estos excesos son estadisticamente significativos se ha
realizado una prueba ¥ ® con un nivel de significacién del 0.05%. dada la inomohenidad
de los trabajos anteriores: como los resultados de los resultados de estos trabajos no son
contundentes se consideré importante escoger un nivel de significacion muy alto.

En J]a misma tabla se observa que. tanto para el total de galaxias, asi como para
las galaxias definidas en los campos. las Seyfert 1 no sélo no presentan un exceso de
compaiieras, sino que por el contrario, pareciera que la muestra de control es la que lo
presenta. Sin embargo, realizando las pruebas de homogeneidad x?, con la hipétesis nula
de que el numero de compaiieras fisicas en los dos conjuntos es el mismo, y con la
alternativa de que son diferentes, se observa que los dos conjuntos no difieren
significativamente en el nimero de compaiieras. pues no se¢ puede rechazar la hipétesis
nula ni a un nivel de significacién del 20%, siendo que se fijé uno inicial del 0.5%. Este
resultado se da, tanto para el caso de las galaxias totales, como para el de las definidas.

En el caso de las Seyfert 2, estas presentan un exceso relativo de 1.42 para las
definidas y de 1.27 para el total, como se observa en la tabla. Realizando la prucba x?

con las mismas hipétesis que para el caso anterior, se verifica que estos excesos son

reales,



€01

TABLAS.1

Excesos Relativos
Seyfert1 Control Exceso Seyfert2 Control Exceso

Nimero de Objetos 72 73 60 60

. Total de Galaxias
%0bservadas 431 438 80 55
%Esperadas 212 18 379 H3
%0bs/%Esp 2.03 243 0.84 211 176 1.2
Galaxias Definidas .
%Qbservadas 3 342 63.3 35
%Esperadas 18.2 15 336 26.3
%0bs/%Esp 1.76 2.28 077 1.8 1.3 142
Galaxias Débiles
%0bservadas 236 219 383 35
%Esperadas 56 36 17 83
%0bs/%Esp 421 6.08 0.69 327 422 0.78

%0bservadas: Porcentaje de galaxias de 'a muestra que lienen una o mas compaieras (medidas directamente)

%Esperaday. Porcentaje de galaxias que se espera tengan una o mas compafieras {catcutado a partic de fa dislribucitn de Possion).

% Esp0Oba: Cociente de galaxias con compafiera observadas enire galaxias con compafiera esperadas. E) cociente mueslra si existe un exceso de gataxias con compafiera
cbservadas sobre esperadas pasa una muestra dada. Esle exceso se alribuye a fa presencia de compatieras fisicas.

Exceso: Cociente de {%Obs/%Esp) para la muestra de Seylerts entre (%Obs/%Esp) para la muestra de conlrol. E cociente muestra si existe un exceso de compafieras fisicas entre
una muestra y st contramuestea.
Total de Galaxias, Galaxias Definidas y Galaxias Déblles: definidas en la secuion 4.5.3



es decir, que son estadisticamente significativos, pues se puede rechazar la hipdtesis nula
a un nivel de significacion del 0.5% para Jas galaxias definidas.

La prueba x* aplicada directamente a los dos tipos de Seyfert muestra que las de
tipo 2 tienden a tener mas compaiteras con un nivel de significacion del 2.5%. tanto para
las definidas. como para las totales.

En resumen, las galaxias Seyfert 2 tienden a tener una mayor cantidad de
compaileras fisicas que las galaxias de tipo 1 y que las galaxias normales, es decir que
estas galaxias tienden a encontrarse con mayor frecuencia en sistemas en interaccion. Por
su parte las galaxias Seyfert 1 tienden a tener el mismo nimero de compafieras fisicas que
las galaxias normales.

5.3 Discusién de Resultados
Resulta de suma importancia que las densidades galacticas entre muestras hayan

T Itado estadisti nte iguales en términos generales (aunque si se encontraron ligeras

variaciones que no se consideraron de importancia). pues esto garantiza que se esta
efectuando una comparacién entre compaiieras fisicas. Si las densidades fueran
radicalmente distintas. las probabilidades de tener compaiieras épticas entre las distintas
muestras también serian diferentes. lo que repercutiria en una mala estimacién de
compaiieras Oplicas entre muestras, es decir, éstas se estarian sobrestimando en una
muestra, lo que produciria excesos de compaiieras fisicas falsos.

Como se vio en la tabla 5.1 de excesos relativos, para las galaxias definidas, las
Seyfert 2 tienen un exceso de compafieras mientras que las de tipo 1 no. En la misma

tabla se muestran los resultados para el total de palaxias. A pesar de que los resultados



para las galaxias definidas se ratifican, se puede observar que las galaxias débiles
introducen errores y diluyen los resultados, debido a que éstas son objetos para los cuales
no se tiene la certeza de que se haya hecho una clasificacion adecuada, ademas de que, al
aumentar el nimero de galaxias y con éste la densidad de fondo, aumentan los errores del
conteo. De aqui en adelante se referird a los resultados como a los encontrados para las
galaxias definidas, dejando de lado a las débiles.

Los resultados de este trabajo estin de acuerdo con el trabajo efectuado por LSPT,
que habia sido ¢l realizado con mayor precision hasta el momento. En éste no se encontré
un exceso de compaifleras para las Seyfert 1 y un exceso de 2.7 para las Seyfert 2. Sin
embargo, no se realizaron prucbas estadisticas para verificar si estos resultados son
significativos.

El exceso en las Seyfert 2 en el trabajo de LSPT respecto al encontrado en la
presente tesis, puede ser atribuido a que estos autores utilizaron las mismas muestras que
Dahari, y a pesar de que mejoraron ¢l méiodo para eliminar galaxias de fondo, tuvieron
los mismos sesgos que este autor .

La seleccién de las muestras en este trabajo pr varias sobre la

realizada con anterioridad, por 1o cual se obtuvieron resultados mas confiables, ya se han
podido sintetizar las experiencias previas evitdndose asi los errores cometidos.

5.4 Conclusiones

El hecho de que las Seyfert 2 un de as mientras que las

Seyfert 1 no, implica que existen diferencias en el entorno entre estos dos tipos de

objetos, lo que sugiere que talvez existan diferencias fisicas intrinsecas entre ellos. De ser



asi, esto estaria en contraposicion con la idea de que todas las Seyfert 2 son Seyfert 1
obscurecidas, como plantea el modelo unificado, ya que se esperaria que no existiera
ninguna diferencia en el entorno de estos objetos. Sin embargo, el modelo alternativo. que
plantea que las diferencias entre Seyfert 1 ¥ 2 se debe a la contribucion relativa a la
luminosidad entre la energia liberada por brotes de formacion estelar y la liberada por
material cavendo en un agujero negro, se ve favorecido.

En un principio se le dio mayor importancia al nacleo por ser el lugar donde al
parecer se daba el fenomeno de actividad y no se observaron las regiones cercanas, como
por ejemplo, la zona donde se presenta la resonancia de Linblad, que es donde se forman
los anillos de formacién estelar. Mas tarde se empezaron a estudiar estas regiones y se
descubrié que podian tener una contribucion importante en el espectro de algunos nucleos
activos.

Dado lo anterior se han realizado estudios para detectar anillos de forrnacion
estelar en galaxias Seyfert. Mientras que para las de tipo 1 estos anillos han sido dificiles
de encontrar. para las de tipo 2 se tiene una gran cantidad de indicadores que prueban la
existencia de altas tasas de formacion estelar: Heckman, et. al. (1989) encontré que las
Seyfert 2 son muy fuertes en la emision de lineas CO y en el infrarojo lejano. Pultzin-
Hacyan et al. (1988 ; 1990) ¥ Dultzin-Hacyan & Benitez (1994) mostraron que, mientras
que para las Seyfert 1 la emisién en el lgjano infrarrojo esta dominada por radiacion
sincrotrénica para las Seyfert 2 estid dominada por reemision por polvo de luz estelar
como en las galaxias con brotes estelares. Dutzin-Hacyan & Ruano (1996) estudiaron las

propiedades en distintas longitudes de onda de este tipo de galaxias y llegaron a la
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conclusién de que en las galaxias de tipo 1 el motor nuclear gravitacional domina el
espectro y los brotes de formacion estelar tienen una contribucion pequefia, mientras que
en las galaxias de tipo 2 es al revés.

Lo anterior muestra mas evidencias de la existencia de diferencias intrinsecas y
apoya el hecho de que en las Seyfert 2 los brotes de formacién estelar tienen una
contribuciéon importante en la luminosidad. El resultado de este trabajo, junto con todas
las evidencias anteriores, muestran que las interacciones galacticas tienden a propiciar la
formacidn de brotes estelares mas que la actividad nuclear. Esto se ve ain mas apoyado
por el trabajo de MacKenty (1989), en el que encontré que no existe diferencia en los
entornos de las palaxias Seyfert y galaxias Markarian (galaxias azules con fuertes brotes
de formacién estelar) no activas, sin embargo. si encontrd diferencia entre los entornos de
estas dos clases de objetos y las galaxias normales. Otra linea de evidencia a favor de esto
es que ha sido posible explicar con simulaciones numeéricas como las interacciones llevan
gas hasta 3 kps del centro. region donde se forman los brotes cstelares ¥y no se ha podido
explicar satisfactoriamente como es que el gas llega hasta la region central, donde se
encuentra el disco de acrecion.

Se puede concluir que las galaxias de tipo Scyfert 1 y 2 presentan diferencias
inrinsecas que favorecen el modelo que plantea que existen de diferentes contribuciones
entre actividad nuclear y forrnac_ic'm estelar. Esto no niega que puedan existir algunas
Seyfert 1 obscurccidas. Es importante hacer notar que este modelo no explica porqué las

Seyfert 2 no tiene una region de emisidn de lineas anchas.
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5.5 Perspectivas a Futuro

Es importante realizar prucbas estadisticas con el fin de estudiar el error introducido
por el factor de subjetividad al revisar el catalogo y determinar de que manera afecta al
resultado obtenido.

Seria conveniente buscar los corrimientos al rojo de cada una de las galaxias
compaiieras con el fin de determinar si efectivamente se trata de compaileras fisicas.
Recientemente se han actualizado los bancos de datos extragalacticos, entre ellos
NED, los cuales contienen informacién sobre un gran numero de objetos. Si se

encontraran dichos corrimientos seria posible prescindir de los métodos estadisticos

utilizad

para la elimi ion de compafieras opticas.

Con los datos obtenidos se planea conformar un catilogo de las compaifieras cercanas a
galaxias Seyfert, el cual estara a disposicion de la comunidad astrondmica y hara
posible la realizacion de otros proyectos dirigidos hacia el estudio del fenémeno
Seyfert.

Los resultados de este trabajo sugieren que las interacciones galacticas producen
brotes de formacion estelar. Para apoyar esto, seria interesante comparar con una
muestra de galaxias con brotes de formacion estelar, trabajo parecido al que realizé
MacKenty (1989), utilizando nuestra metodologia.

Dado que los LINERS tienen propiedades fisicas intermedias entre las galaxias Seyfert
vy las galaxias “normales™ (Ordoiiez, 1997) , seria interesante realizar un trabajo similar

con una muestra de estos objetos.



5.6 Especulacién

En esta seccidén se presentari, como mera especulaciéon. un esquema evolutivo
para las Seyfert inspirado en el resultado encontrado en este trabajo. La primera pregunta
que surge, al encontrar quc las galaxias Seyfert 2 tienen un exceso de compaiieras
mientras que las Seyfert 1 no, es jpor qué? Esta es una pregunta que atin no tiene
respuesta, sin embargo. es posible que exista una conexion evolutiva entre estos tipoes.

Las galaxias Seyfert | tienden a estar mas lejos que las Seyfert 2, es decir, las
vemos mads atras en el tiempo. Por otro lado las Seyfert 2 tienen brotes dec formacién
estelar con mayor frecuencia. Esto. agnado al resultado de este trabajo, sugiere que en un
principio las galaxias Seyfert consumen ¢l gas de su nicleo observandose como tipo 1
(este modelo no explica los origenes de la actividad nuclear); con el tiempo. el fenomeno
Seyfert disminuye al terminarse el gas en esta region de la galaxia, hasta convertirse en
una galaxia normal o probablemente en un LINER cuando el gas quede totalmente
extinto. Las galaxias Seyfert 1 que se encontraban en interaccién pueden, sin embargo,
reactivarse por la presencia de un potencial no axisimétrico, como el producido por la
interaccion con una compariera cercana, que lleva mas gas a la region central donde
ademas se forman brotes estelares observandose entonces una Seyfert 2. Esto explicaria
porqué las Seyfert 2 estin en sistemas interactuantes con mayor frecuencia y por queé es
que en éstas se observa mas la presencia de brotes estelares.
Otro hecho que puede apoyar este esquema es que el nimero de galaxias Seyfert 1 es
mayor que el de Seyfert 2. Esto resulta légico si suponemos que sélo una parte de las

Seyfert 1 evolucionan hacia el tipo 2. Las galaxias Seyfert 2 que no estan en sistemas
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ligados pueden ser, tanto Seyfert 1 obscurecidas, como Seyfert 2 para las que las

evidencias de interaccién han sido borradas o no son detectables.
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Apéndice 1

Espectros de Gulaxias Sexfert
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Apéndice 2

FOCAS

B.1 ;Qué es FOCAS?
FOCAS es un sistema que opera en el ambiente UNIX y su principal funcién es

detectar y clasificar imagenes en placas astrondémicas. Consta de una serie de programas

desarrollados por JL.F. Jarvis & J.A Tyson (1981) que crean y manipulan catidlogos de

La ipulacion del catilogo incluye la

objetos a partir de las ima en las pl
separacién de objetos fusionados, la medicion de posiciones. forma, parametros
fotométricos, la clasificacion astrondmica de objetos y el andlisis de los catdlogos.

FOCAS es un sistema apto para hacer estudios de catilogos, en los que se
requiere informacion sobre muchos objetos, con el propésito de efectuar estudios
estadisticos. FOCAS permite investigar las propiedades de las imdgenes en un rango
dinamico de mas de 14 magnitudes usando ¢l mismo sistema de deteccion y analisis. Esto
es muy ttil para estudios estadisticos ya que al ser un sistema automatizado de deteccion,
se evitan errores sistemadticos introducidos por las diferencias en los detectores (diferentes
sistemas de color, diferentes criterios de seleccion de la muestra, diferencias en las
técnicas de reduccién y analisis).

FOCAS es capaz de detectar y clasificar objetos cerca del limite débil de las
placas fotométricas y procesar simultineamente, de manera correcta, las imagenes de los

objetos brillantes que se encuentran en la placa. Por esto FOCAS es ideal para constrair

catdlogos de objetos débiles.




FOCAS no es aiin capaz de realizar estudios precisos de fotometria ni astrometria.
Tampoco es infalible en la deteccion de objetos, separando objetos fusionados y haciendo
clasificaciones (lo hace con una precision moderada). Por esto no es recomendable para
el estudio de pocos objetos. Otra limitacion de FOCAS es que no funciona
adecuadamente en placas donde la densidad estelar es muy alta o para el estudio de
objetos muy grandes y luminosos.

B.2 Parametros mis importantes

FOCAS realiza la deteccion de los objetos basandose en una serie de parametros,
que pueden clasificarse en parametros de deteccion. de evaluacién, PSF'® y reglas de
clasificacioén.

B.2.1 Parametros de deteccién

Los pardmetros de deteccion controlan el funcionamiento del detector automatico.
La mayoria de estos parametros esencialmente nunca se cambian. Los Gnicos parametros
que ¢l usuario debe tener en cuenta, segin las recomendaciones del autor, son: el filro de
deteccion, el umbral de deteccion y el drea minima de deteccién.

Filtro de deteccién

El detector usa un filtro movible para aumentar la sensibilidad a los objetos reales.
El filtro consiste de un arreglo de dimensién maxima de 5x35, el cual asigna un valor a
cada pixel pesandolo respecto a los pixeles vecinos. Este valor se determina como la
suma de los pixeles vecinos por el peso del filtro de deteccién. Los pesos del filtro se

enel b do del catilogo.

'* PSF: Funcion de dispersion de punto, def inglés Point Spread Function
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Umbral de deteccién
Para que un pixel sea considerado como parte posible de un objeto debe tener un

valor tayor o menor a un cierto valor umbral. Este valor umbral se determina mediante
el pardmetro de densidad de sigma sobre o bajo el cielo, el cual especifica cuantas veces
el valor de la sigma por encima o por debajo del valor del fondo local debe valer el
umbral. El valor de este parametro normalmente esta entre 2.5 (para detectar objetos en el
limite del ruido de Ja imagen) y 5 (para detectar claramente imagenes presentes, y sin
embargo, evitar posiblemente rayos césmicos, etc.). El parametro de densidad de sigma
bajo el cielo permite limpiar las regiones que contienen hoyos o poca sensibilidad y evitar
que la deteccidn del cielo se realice incotrectamente. Es decir, si en alguna regién el valor

del pixel esta debajo del valor de este parametro (debido, por ejemplo, a dafios en la

imagen) no es usado en la determinacion del cielo.

B.2.1.3 Area minima de deteccion
Si el namero de pixeles considerados candidatos a objetos no es igual o mayor al

limite que impone éste parametro, entonces se rechazan estos pixeles como candidatos a
objeto. Variando el valor de este parametro junto con el pardmewro de umbral de
deteccion se determina la manera en la que el programa lleva a cabo la deteccion de

objetos. Si el valor del umbral de deteccion es pequeiio, y se usa un area de deteccion
menos fluctuaciones de ruido exwrafio y podrian ser

grande, en seran d da
detectados realces del fondo a gran escala. Si se toma una drea de deteccién minima (1)




con un valor grande del umbral. el detector pued:_: usarse para detectar pixeles brillantes
con el proposito de ser eliminados en una operacién de limpieza de la placa.
B.2.2 Parametros de Evaluacién.

La evaluacion de un objeto se lleva acabo en el dominio de intensidad. Entre los
parametros mais importantes para la evaluacién de un objeto estin: la relacién de
intensidad. el valor de saturacion, el punto de magnitud cero, el limite de magnitud, el
radio de apertura circular y una matriz de transformacion.

La relacién de intensidad es un arregio que relaciona linealmente los puntos de la
imagen con sus intensidades. El valor de saturacién es simplemente un valor limite del
valor del pixel para el cual se marca en que momento las intensidades dejan de ser
lineales debido a la saturacién. La magnitud cero controla la conversiéon de las
magnitudes instrumentales a magnitudes catalogadas y tiene la forma:

magnitud = magnitud cero - 2.5log,o(magnitud instrumental)
Esta se usa en conjuncion con la magnitud limite del catalogo para controlar la evaluacién
de los objetos. Si la magnitud de un objeto €s menor a la magnitud limite éste se evalua.
Otro parametro importante es el radio de apertura, el cual se define como la distancia
desde el centro del objeto dentro de la cual la rutina de evaluacion calcula la luminosidad
instrumental de los pixeles. Por ltimo, la relacion de transformacién fija los valores de
las entradas de las coordenadas RA y DEC de un objeto y se usa para producir

coordenadas astrondmicas.
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B.2.3 PSF

La PSF es un arreglo de dimensién maxima 15x15 de las intensidades relativas de
la imagen de una estrella. Es la funciéon que resulta de la convolucién de la 6ptica del

telescopio, con factores exiernos como cupula, atmosfera, etc. La PSF es usada por

FOCAS para clasificar los objetos astrondmicos. FOCAS fija esta funcién

automiticamente pero también es posible que el usuario construya su propia funcion a
partir de las estrellas que escoja.

B.2.4 Reglas de Clasificaciéon

Para poder clasificar a los objetos como objetos astronémicos, una vez
determinada su magnitud y su escala de resolucidon (que se explicard mas adelante), la
rutina de resolucién usa las reglas de clasificacidn que consisten en una tabla que
contiene los intervalos de las magnitudes y escalas cortespondientes a cada clase, para

asignar una clase al objeto. La tabla especifica entre que magnitudes y que escalas de
resolucién debe caer un objeto para ser considerado dentro de una clase dada. Las clases
son estrella, galaxia, estrella difusa y objeto difuso.

B.3 Rutinas Principales

Para clasificar de los objetos en las placas en objetos astronomicos FOCAS
usa las siguientes rutinas: deteccion (detect), determinacion del cielo (sky), evaluacion
(evaluate), resolucién (resolution) y separacion de objetos (splits). A continuacién se

explica a grosso modo como funcionan esta rutinas. Para mas detalle ver Francisco

Valdes (1982) y Jarvis & Tyson (1981).
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B3.1 Deteccién

Esta rutina consta de dos partes principales en la deteccién de objetos. La primera
es la determinacién del fondo local realizada en una exploracion de linea rapida en la que
se define que pixeles no perienecen al fondo. La segunda parte consta de reunir estos
pixeles en objetos continuos sin tomar aun en cuenta densidades. intensidades, cuentas,
etc. La rutina determina el fondo y define que pixeles tienen un valor por encima de este
fondo (usando un valor wmbral) mientras simultancamente define los pixeles que estan
debajo del fondo (usando un valor umbral independiente).

Para la determinacion del fondo la rutina de deteccion toma en cuenta dos
consideraciones: la primera es que el fondo varia suavemente, sin cambios de nivel
abruptos, sobre una escala que varia en muchas decenas de pixeles. La segunda
consideracion es que la sigma del fondo se mantienen constante a lo largo de toda la
imagen por ser estudiada. En el caso de una imagen en la que a partir de cierto punto haya
una cambio abrupto en el fondo, ¢l programa detectara de manera errénea el resto de la
imagen como un solo objeto. Si la sigma del cielo no se mantiene constante en la imagen
entonces la sensibilidad de deteccién. que se define en términos de la sigma del cielo,
variara a lo largo de la imagen.

El detector automdtico comienza por explorar las primeras lineas de la imagen
para determinar el promedio y sigma de! fondo. Existe un valor de fondo para cada pixel
del cielo a lo largo de una linea. Entonces, se calcula el promedio del fondo con cada
pixel de la linea inicial y se fijan todos los valores de fondo a este valor promedio.

Entonces la rutina determina que pixeles exceden el valor umbral de deteccidn respecto al
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valor del fondo. Los pixeles que exceden este valor son ignorados y los pixeles cuyo
valor es menor son usados para actualizar el valor del fondo.

Una vez determinado el valor del fondo para las primeras lineas de la imagen, la
rutina comienza con la deteccion usando este valor de fondo, para el resto de la imagen,
determinado que pixeles son candidatos a objetos.

El siguiente paso que lleva a cabo la rutina es reunir los pixeles candidatos a
objetos en objetos continuos. Después se mide el area de estos objetos y si el area de estos
es menor al parametro de drea minima de deteccion el objeto es descartado. Si el drea del
objeto es igual a mayor al valor de este parametro entonces se asigna a cada objeto la

posicidn de su centro, el area total (estos iltimmos en pixeles) y los datos se escriben a un

archivo conformadndose el catalogo.

B.3.2 Determinacién del cielo
Debido a que el valor del cielo determinado por la rutina de deteccioén no es muy

preciso, en esta rutina se usa un método mas sofisticado para hacer una nueva
determinacion de este valor (ver Valdes 1993). En la siguiente rutina, que es la de
evaluacién, se calculan algunas cantidades fisicas y fotométricas de los objetos y para

determinar estas cantidades se requiere de un valor del cielo mds preciso

B.3.3 Evaluacién
Esta rutina toma los objetos del catalogo, que aiin contiene muy poca

informacion sobre los objetos, y determina cantidades fisicas y fotométricas de los

ién del encabezado de la | La rutina calcula de nuevo

objetos usando la infor
las posiciones pero de manera mas precisa y calcula los momentos de los objetos dentro

137



de la isofota de deteccidon. La isofota de deteccién de un objeto se define como la curva
de nivel que une a los pixeles cuyo valor es igual al valor del umbral de deteccion, esta
curva entonces delimita al objeto.

La rutina determina la intensidad de los objetos restindole el cielo y normalizando
los momentos mediante la isofota de luminosidad, que corresponde al momento de orden
cero. En este punto se determina que objetos estan saturados. La rutina calcula las forma
y la luminosidad total entre otras cantidades de interés para la realizacién de estudios
estadisticos de los objetos del catalogo.

B.3.4 Resolucion

Esta rutina clasifica los objetos mediante el método de clasificacion de resolucion.
El clasificador de resolucion ajusta a cada objeto una seric de plantillas derivadas de la
PSF mediante un ensanchamiento a varias escalas. La escala del mejor ajuste de la
plantilla se convierte en una medida del grado de resoluciéon del objeto y la clasificacién
se lleva acabo con base en este valor de escala. Las escalas cercanas al PSF son estrellas,
las escalas de resoluciéon mayor son galaxias y las escalas mucho mayores se clasifican
como objetos difusos. Los objetos saturados se clasifican como estrellas. Los objetos con
fuertes asimetrias se clasifican como objctos largos. Entonces la rutina usa las reglas de
clasificacion anteriormente mencionadas, las cuales determinan los rangos de magnitudes
Yy de escala para terminar la clasificacion dando un nombre al objeto (estrella, galaxia,

estrella difusa, objeto largo, objeto difuso, y ruido).



B.3.5 Separacién de objetos
Esta rutina separa objetos fusionados dentro de la isofota de deteccidon. La rutina

examina cada objeto desde isofotas mas brillantes con el fin de determinar si existen dos

© mds componentes.

 Para mas detalles sobre el programa FOCAS ver Jarvis & Tyson (1981)
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