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Resun1en 

El objetivo principal de esta tesis es estudiar la variabilidad óptica, en diferentes 

escalas de tien1po, que presentan los objetos conocidos con10 blazares y galaxias tipo 

Seyfert 1. Estudiaren1os tarnbién los efectos de la interacción gravitatoria entre gala­

xias y su relación con la inducción de actividad (tanto de brotes estelares con10 

actividad no térn1ica), a través de dos ejen1plos: el par .>\.rp298 y el entorno cercano 

al blazar OJ 287. La tesis se estructura en la forma que se refiere a continuación. 

El capítulo 1 presenta una introducción general sobre los núdeos activos de gala­

xias. En particular se describen las. características rnás sobresalientes de los blazares 

y de las galaxias tipo Seyfcrt 1. Se niencionan brevernentc los principales ni.odelos 

teóricos desarrollados hasta la fecha con el fin de explicar la fenon1enología de éstos 

objetos. 

El capítulo 2 resurne las características n1éÍS generales de la variabilidad óptica 

en los nücleos activos de gala..xias. Se rnencionan los ni.odelos más utilizados para 

explicar las variaciones del continuo en los blazares, y ta1nbién los que explican la 

variabilidad en los objetos tipo Seyfert l. En éstos últimos se observan, además de 

variaciones en el continuo, variaciones de líneas de en1isión. 



El capítulo 3 se coni.pone de un estudio detalla.do del blazar OJ 287. Se presentan 

los resultados ni.ás relevantes concernientes a la variabilidad, n1icrovariabilidad, y 

periodicidad de este objeto. Finahncnte se incluye un estudio de variablidad realizado 

al blazar 3C 60A. 

El capítulo 4 trata cxch1sivan1entc del estudio de la variabilidad y 1nicrovariabili­

dad óptica de la galaxia Scyfert 1 NC:C7469. Se observan variaciones noche a noche de 

la fuente y, posterionnente, 111icrovariacio11.cs con escalas te1nporalcs de tan sólo unos 

cuantos nlintttos. Un n1onitoreo realizado tres afies desput;s revela la desaparición del 

fenómeno de 111icrovariabilidacl en el núcleo de esta galaxia. 

El capítulo 5 contiene un estudio de variabilidad óptica de la Scyfert 1 NCiC5548. 

En particular, se describe la relación entre la variabilidad del continuo y la varia­

bilidad de las lineas de eni.isión en esta galaxia. Se n1ucstra cón10 es que esta relación 

proporciona inforn1ación acerca de la estructura de la región que en1itc dichas líneas. 

El capítulo 6 presenta un análisis de ruapa..s de color de.l par ...-\rp298 (forn1ado 

por las galaxias NC;C7469 e IC5283), con el propósito de confirn1n.r la presencia de 

interacciones gravitatorias en este sistcn1a. Tatnbién se inclt1yc un estudio foton1.étrico 

del entorno cercano del bhizar OJ 287. realizado con i1n<igcnes bidimensionales. Los 

resultados se analizan en el contexto de interacción entre ga.la.......:ias cercanas a. estos 

núcleos con10 posibles detonantes de actividad. 

Las conclusiones de este traba.jo se presentan por separado al final. Esta tesis 

contiene 3 apéndices: 

• Apéndice A: Cinemática Relativista en los Blazares 

• r\péndice B: La Prueba F Aplicada a l\licrovariabilidad 

• Apéndice C: Publicaciones Arbitradas 
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Abstract 

The main goal of this thesis is to study the optical variability at V-cl.rious time­

scales, of two t.ypes of Active Galactic Nuclei (AGN): blazars and type 1 Seyfert. 

galaxies (Syl ). We shall also study the effects of gravitational interactions bet'Ween 

galaxies, and its relation to the induction of nuclear activity (both starburst, and 

non-thermal activity). The later study will be illustrated by means of two particular 

examples: the isolated pair of galaxies Arp 298, and a study of the close environment 

of the blazar OJ 287. The structure of this thesis is as follows: 

In chapter 1, a general introduction on. ;-\GN is given. ~tare particularly, the main 

characteristics of blazars and Syl gala.xíes are revised. \Ve also briefly describe the 

main thcoretica.l n1odels that have been. developed to explain the phenonl.enology of 

these types of objects. 

In Chapter 2, we sumnl.ari~e the general characteristics of optica.l the va.riability 

in _.:\.GN. \Ve briefly describe the nl.odels nl.ost conunonly used to explain continuum 

variability in blazars, and also those that may explain variability in Syl gala.xíes, for 

both continuum and line variations. 



Chapter 3 is dedicated to the dctailed study of the blazar OJ 287. \Ve describe the 

results of our search far variability, n1icrovariability, and periodicity. \Ve also include 

a sirnilar study carried out far the blazar 3C 66A ... 

Chapter 4 is dedicatecl to the study of optical variability and microvariahility in 

the Syl gala...xy NGC7·169. Night-to-night variations were first detected, and then 

intra-night variations \.\!Íth tin1e-scales of a fe\V 111inutes detected (rnicrovariability). 

\Ve discuss the result of another n1onitoring, carricd out thrce years later, that shO\\.·ed 

the ruicrovariability had disappeared in t he nucleus of t his galn.x:y. 

Chapter 5 contains a. study of optical vadability of the Syl gala...-xy NGC55-18. In 

particular, \\."C focus on the relationship bct\vccn continuurn and linc variability. \Ve 

shov.· ho\V this reb.tionship can shed light into thc size and structure of the cinission 

region. 

In chapter 6, we analyze the color 111aps \Ve obtained for the pair of galaxies Arp 

298 (v.rhich consists of gala.xies NC;C7469 and IC.5283), in arder to scarch for traces 

of gravitational interaction. \Ve include, as well, a photometric study of thc clase 

environruent of blazar OJ 287, carried out on bidimentional in1ages. The rcsuls of 

this study are also analyzed in the context. of the possible detonation of activity by 

gra.vitational interactions , ... ·ith nearby gala.xies. 

The main conclusions of this work are given separately at the end. 

This thesis contains also thrce appendices: 

• .Appendix A: Relativistic l(ine1natics in Blazar.s 

• Appendix B: F Test Applied to l\1icrovariability 

• Appendix C: Publications in Refereed Journals 
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Capítulo 1 

NÚCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS 

1.1 Introducción 

Los Núcleos J-\ctivos de Galaxias (NAG de aquí en adelante) son fuentes con1pactas 

localizadas en los centros de las galaxias, las cuales emiten grandes cantidades de 

radiación sobre un amplio intervalo del espectro electro1nagnético.· La naturaleza 

de dichas fuentes sigue siendo hasta ahora incierta. Usuahnente las hnninosidades 

en los NA.e; ( .......... 1044
- 47crg s- 1 ) suelen explicarse mediante procesos diferentes a los 

estelares. debido a que éstos no son capaces de reproducir los valores observados. En 

la actualidad estos objetos distan nu1cho de ser comprendidos teóricarnente, es decir. 

no sabetnos con certeza cón10 se forrnaron, cuál es su estructura., ni cón10 evolucionan. 

1.1.1 Clasificación de los NA G 

El conjunto de fuentes clasificadas con10 NAG está constituido por una gran va­

riedad de non1bres que tienen en algunos casos su origen en criterios de detección, 

características espectrales. estados de polarización y de variabilidad. Una de las 

clasificaciones más famosas basadas en las características espectrales de los NAG 

la proporcionaron Khachikian & \Veedman (1971). Estudiando a. las denominadas 

gala.xi.as Seyfert, encontraron que había principaln1ente dos tipos de objetos: galaxias 

tipo Seyfert 1 y galaxias tipo Seyfert 2. Las Seyfert 1 son objetos que presentan un 

espectro con un intenso continuo. Sobrepuesto a éste, se observan líneas de emisión 

permitidas con anchos del orden de 103 krn.S- 1 • Estas líneas se cree que tienen su origen 

en una zona conocida conl.o región de líneas anchas (BLR de aquí en adelante, de sus 

sigla.ti en inglés "Broad Line R~gion .. ). Ta1nbién se encuentran en los espectros de 

estas gala..xias líneas de en1isión prohibidas, cuyos anchos son del orden de 102 kms- 1 . 

Estas últinl.a:; se piensa que tienen su origen en una zona denominada como la. región 
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de líneas angostas (NLR de aquí en adelante, de sus siglas en inglés •\Narro\\.' Line 

Region" ). Por otro lado, las galaxias Seyfert 2 presentan un continuo n1ás débil. en 

comparación con las de tipo l. Sobrepuestas al continuo encontn:unos ünica111ente 

líneas ele cniisión angostas tanto pennitidas co1no prohibida...-.;. La clasificación de los 

N AC; se ft1e extendiendo confonne se fueron realizando observaciones en otras bandas 

y con instrurnentos 1nás precisos, ha..<=>ta llt.>gar a un pt1nto en que se tiene una gran 

'tarie<lad de fneutes clasificadas con10 ~ r\.G con característica.."i específicas. 

Recientcrnente Crry & Padovani (1995) han or~anizado a los N.t-\.C;, siguiendo la 

propuesta de Lawrcnce ( 1987), de acuerdo a las características que presentan sus 

espectros en las frecuencias del óptico. y a la lun1inosidad en radio. De esta 1na11era, 

si los objetos tienen líne<!.s de enüsión anchas. es decir, del orden de ni.iles de kms- 1 , 

se clasifican con10 objetos tipo 1. Por otro lado, si los objetos presentan única111entc 

líneas de en1isión angostn.....;;. es decir. del orden de cientos de k1ns- 1 , se clasifican 

con10 tipo 2. Los objetos que en general no presentan líneas de eni.isión (co1no es el 

ca.so de los objetos clasificados corno tipo lacérti<los o BL Lac). o presentan líneas de 

absorción, se clasifican con-io de tipo O. Ahora bien, tornando en cuenta. la emisión 

de radio continuo que presentan los N AG. éstos suelen dividirse en radio callados y 

radio fuertes. Al final de este capítulo prescntan-ios la tabla 1.1, la. cual n1uestra la 

clasificación de los ~..--\.G de acuerdo a estas propiedades. En la cohunna (1) están los 

objetos clasificados con10 Lipo 2, en la colun111a (2), los de tipo 1 y. en la columna. 

(3), los clasificados con10 de tipo O. Adcn1ci..s nlostratnos la división. existente entre 

objetos radio callados y radio fuertes. 

En la tabla 1.1 encontrarnos entre los objetos clasificados con10 tipo 1 a las gala­

xias Seyfert 1 y a los cuasares radio ca.liados (Q.SO de aquí en adelante, de sus siglas 

en inglés ""Quasi Stellar Objects"). Existe en la literatura un poco de confusión con el 

térnlino inglés "quasar". En realidad existen dos clases de cua.sares, los que tienen una 

en1isión en radio muy intensa. (en inglés, "Qtta.."ii Stellar Radio Sources" o ''quasars"), 

y los cuasares radio callados o QSO. 'Voltjer (1990) define l.ln corte en la emisión 

de radio a 5C;Hz de estos objetos dado por: P = 10:!·'-'l:Fh.::::- 1. De esta 1nancra., 

los cua.sares que emiten por debajo de este valor autornáticamente se clasifican como 

radio callados. 111ientras que los que e1niten por arriba del 1nismo son radio fuertes . 

. Algunos autores acosturnbran diferenciar entre ellos utilizando las siglas "'RLQ" para 

cuasares radio fuertes y ' .. RQQ" para. los radio callados {e.g., Blundell et al. 1996), 
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pero esto no es una costurubrc frecuente. En esta tesis nos referirernos sien1pre a los 

objetos tipo ·'ctiasar" con10 aquellos que pertenecen a la clase de los radio fuertes, a 

menos que se indique ot1·a cosa. 

En el caso particular de los objetos conocidos en inglés co1no ··Stcep Spcctrurn 

Radio Quasars''o SSHQ, ve111os que son cuasares radio fuertes <le tipo 1, al igual 

que los .. Flat Spectrurn Hadio Quasars" o FSRQ. Estos últin1os se conocen también 

como ··Optically '\i,.iolently Variable" u O'\/V'. ~loore S..:. Stockn1an (l~lS--l) realizaron 

observaciones de cuasares altan1entc pol~uizados, los cualc~ deno111inaron corno ''High 

Polari:zation Qtta.."iars''o HPQ. El flujo de radiación <lt..• los HPQ está don1inado por 

procesos de origen no-ténnico. ActU<\hnente. gracias al incren1cnto en la sensibilidad 

de los fotopolarírnctros, se sabe que la ntayoría., sino C!:i que todos los HPQ, son objetos 

tipo 0\lV o FSRQ (Robson UJ06). Existen tar11bién los cuasarcs radio callados de baja 

polarización (LPQ, de sus sigl~1s en inglés ··Low Polarization QuJ.Sars'' ). los cuales 

presentan espectros elcctron1agnéticos con llll:l. con1poncntc térnlica. i1nportante, la 

cual se observa en la región ultra.violeta. En gcuera.l la polarización en los cunsares 

radio calindas es rnuy pequeüa. Finahnente. se pnct.lc observar que dcnt1·0 del grupo 

de objetos cla..-;ifica<los con-io tipo 1 y que pr·cscntan gran en1isión en raUio, están las 

radio galaxias con líneas anchas de einisión (BLR(;, de sus siglas en inglés ··Broad 

Line Radio Gala..""(ies"'). 

Entre los objetos de tipo 2 y radio callados. tenctnos a las galaxias Seyfert 2, a 

las gala.."'Cias con líneas delgadas en cntisión ( :'-:ELC;. de sus sigla ... c; en inglés uNarro·w 

Enüssion Line c;ala..xics .. ) y a los lla1nados cuasares infrarrojos (o IR QSO). Por otro 

lado, entre los radio fuertes, cnc:ontramos a las radio gal.a ... xias con líneas de emisión 

delgadas (NLRG, de .sus siglas en inglés ·•Narrov-.~ Linc Radio Galaxies"). las cuales 

suelen dividirse en dos clases de fuentes: galaxias Fanaroff-Riley de tipo I (FRl) y 

Fanaroff- Riley de tipo Il (FRII). Esta división fue introducida por Fanaroff & Riley 

(1974). Bá.sicarnente se clasifica una NLRG con10 tipo FRI si su luminosidad Li-;s.,1 u
8 

es rnenor que 2 x l025 lV" f-{ ..:- 1 sr- 1 y, si es mayor a este u1nbrai, entonces el objeto es 

una gala..xia tipo FR 11. Adcxuás de este un1bral la clasificación toma en cuenta el tipo 

rnorfológico asociado a Ja galaxia huésped y. algo muy importante en esta división.T 

es la morfología que presentan sus chorros de en-iisión o jets (ver figura 1.1). 

1\-Iencionaremos finalmente a los cua.sa.rcs con líneas de absorción anchas (BAL 

QSO, de sus siglas en inglés ••Broad Absorption Line Quasi-Stellar Objects") y a los 
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type 11 (Cygnus A) 

hot spot 

cor e type 1 (3C 1 30) 

Figura 1.1: La galaxia Cygnus A (figura superior) es una radio galaxia del tipo FR 

11. El jet se ve 111.ás luminoso conforme nos alejamos del núcleo. La radio galaxia 3C 

310 (figura inferior) es del tipo FR l. I\luestra jets simétricos que son más brillantes 

cerca de la fuente, los cuales se van disipando hacia los extremos. 



5 

•"Blazars" (de aquí en adelante nos referire111os a ellos con10 blazares) con10 objetos 

peculiares que no pueden asociarse ni a los tipo 1 ni a los tipo 2, debido a que no 

siempre presentan líneas de cn1isión. Esta 1nanera de dividir a los N..-.\.C; nos dice que 

las diferencias entre ellos uo son 111uy clara-">. pnes tenernos que hay objetos tipo FSflQ 

que pueden ser de tipo 1 o de tipo O, dependiendo de si presentan o no líneas anchas 

de en1isión. Por otro lado. los objetos conocidos anterionnentc con10 cua...-,ares, se han 

dividido en dos clases: los SSRQ y los FSRQ, la cual es una división hecha en ba..c;e 

exclusiva111ente a la fonna que preseuta su espectr-o en radio. 

En la figu1·a l.:! prescuta1nos la distribución espectral de energía (SED de aquí en 

adelante) de los ::'\; ..-\C; desde el radio hasta los rayos X duros. Podc1nos notar que, 

para la n1ayoría <le los ~ ,.\_(; (tanto en los objetos radio czdlados con10 en Jos radio 

fuertes). la cn1isión donlin::intc en estas fuentt:·s se produce en las frecuencia.....,;:; que van 

desde el cercano infr<-i.rrojo hasta los rayos X. Esto quiere decir que. para a1nbos tipos 

de objetos, In contribución a la. ltnninosiclad en radiofrecuencias es nuty pequeña. Sin 

en1bargo, es notable la diferencia que existe en la e1nisión en las bandas del radio entre 

los objetos radio fuertes y los radio calla.dos, ya que éstos ültin10.s tan sólo en1itcn 

aproxi1nadar11entc io-:J-1 o-·' veces el flujo de los radio fuertes. 

En cuanto a los objetos tipo blazar. tene111os que Angel & Stockrnan ( 1080) pro­

ponen el térn1ino en inglé.s ··Blazar"' (cornbinacié.>n de la.._-.; palabras BL Lac y "qt1a.sar") 

pare_:._ definir a aquellos objetos que µre:-.e11ta11 ernisión altan1ent.e polarizada (es decir, 

por lo n1enos ni.ayor al 3% en las bandas del óptico. De Diego 1994), la cual n1uy a 

n1enudo es variable y, aden1ás de esto, presenta.u gran variabilidad en su flujo desde 

el radio hasta los rayos X. 

En este trabajo, nos concentrarernos específican1ente en el estudio de ciertos tipos 

de ~AC.;, es decir. Scyferts 1 y blazarcs, por lo que describiren1os con 1nás detalle las 

propiedades observadas en estos objetos en las siguientes secciones. La caracterización 

de cada uno de los objetos que conforn1an el "universo" de los NAG es un tema muy 

extenso, el cual consideran1os que está fuera de los propósitos de la. presente tesis. 

1.1.2 Bla;;arcs 

LTna pequeña fracción de objetos radio fuertes ni.uestran una actividad evidentemente 

extrema: variabilidad 1nuy rápida, polarización inusualmcnte alta y variable, altas 

temperaturas de brillo y movimientos '·superlumínicos" (ver la siguiente sección) de-
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Figura 1.2: Potencia emitida por NAG típicos (desde el radio hasta los rayos X duros) 

vs. el ancho de banda logarítmico. Tornado de Collin-Souffrin (1993). 



tectados en sus nt'tcleos de radio continuo con1pactos. Este conjunto de fuentes forn1a 

lo que se conoce con10 blazares. Podemos dividir a esta cla..--;e de fuentes en objetos 

ele tipo 1 (O\.tV o HPQ, FSRQ o cuasares superhunínicos) y objetos tipo BL Lac. 

Las diferencia...;; pri11cipales entre los objetos tipo BL Lac y los FSRQ son, a primer 

orden. que los FSRQ están n1;is lejos, son n1ás lun1inosos ~· tienen líneas de emisión 

n1á.s intensas. 

Los blazares son, por consiguiente, objetos radio fuertes. En algunos casos se ha 

encontrado que tient..•n coruo galaxia subyacente o huésped a galaxia.....; de tipo elíptico 

(Uhich lQSD). Dcntl'"O <le los blazares tipo BL Lac. algunos a.uton;-s proponen la 

existencia de dos cla.st..•s de BL La.e. Por cjernplo, ·valtaoja et. al. (1991) lo~ dividen 

en los de alto CO!Tiniiento al rojo ::: > 0.3, y los de bajo corrin1icnto al rojo :; < 0.3, 

De acuerdo a esta da..<.>ificación los BL Lac presenta1-ían diferentes tipos de galaxias 

subyacentes. Tarnbién se ha pI'"opuesto distinguil'" entre los RBL (BL Lac con alta 

eniisión en radio) y los XBL ( BL Lac con alta e1nisió11 en rayos X). ver Garilli et al. 

( 1990). Esta últin1a división se ba.sa en que los RBL y los XBL difieren en su espectro 

electroruzignético. La tendencia es que los XBL no son tan fuertc1nent.e variables ni 

están tan polarizados con10 los RBL (Stocke et al. 1985). 

Las características n1ás in1portantes que presentan los blazarcs. son las siguientes: 

emiten radiación sincrotrónica desde el ultravioleta hasta el radio: presentan emisión 

altan1entc polarizada y 111uy variable, al rncnos en las banda.e; del ópticr y radio; el 

flujo total de estas fuentes es capaz de variar en toda_.:; las escala.e; ten1porales y en 

todas la...s frecuencias del espectro electron1agnético. El espectro no térmico de estos 

objetos suele ajustarse n1ediant.e una ley de potencias del tipo: 

(1.1) 

donde F,. es la radiación cnlitida en la frecuencia v y o es el deno1ninado índice 

espectral. 

El ajuste de una ley de potencias al espectro de los blazares se logra sobre un linli­

tado :ango de frecuencias, ya que la pendiente cambia abruptan1ente en el rango de 

longitudes de onda. entre el infrarrojo leja.no y el submilin1étrico. debido a los procesos 

de autoabsorción de la radiación sincrot1rónica._ En cuanto a. la en1isión en otras ban­

das. tenernos que los blazares han sido es.tudiados por ejemplo con el satélite ROSAT, 

en las frecuencias de los rayos X suave::;, (Lamer et al. 1996) y, en la de los rayos 
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gamn1a, utilizando el detector EC;RET (de sus siglas en inglés, ··Energetic Garruna 

Ray Experintent .. }. Este detector es parte del satélite de rayos gan1n1a GRO (de 

sus siglas en inglés, •·c;an1n1a Ray Observatory"). Se ha e11contrado que los blazares 

e1niten rayos gcunn1a con energías que vau <le los :~01\-le\.' a los .sC;cV (\lon ~lontigny 

et al. 1995). En la figur<.-i l.:~ n1ostra1nos el espectro en tnultifrccuencias del blazar 

3C279 { Hartrnan et al. 1992). en el cual puede obsen.·arsc que la racliació11 detectada 

por EGRE"T es cnonne en cornparacióu con l~ detu.:.is frecuenci:..i.s espectrales. 

Efectos Relativistas en los E/azares 

.A. principios de los aiios setenta se descubrieron v:..t.ria.s fuentes de radio que pre­

sentaban c1nisión en fonna de .. nubes"' o ··nódulos" <le pla..-;n1a. expandiéndose con 

velocidades apan~nü~ni.cutc tna.yores a la de la luz, las cuales se conocen corno fuentes 

supcrlun1ínicas. Este fenótneno se puede explicar cuaudo la velocidad del pla.srna es 

relativi::;ta y la dirc'-·cióu en que se tuueve fonua un ángulo pequeiio con respecto a 

la línea de visión del observac.lor. Esta delC'cción fue posible utilizando el arreglo 

de racliotele~c-upios conocido conto VLBI (de ~us siglas en inglé•s, .. Very Long Ba...;;c­

line lnterfcrorncter". ver Pear$ol1 .._\(: Zen.sus 1987). En particular, en los objetos tipo 

BL La.e suelen observarse jets o chorros de n1aterial en expansión, cuyos nódulos se 

tuucven supL·rluni.ínica111cnte (Zeus11s 1989). La enlisión de la..-; fuentes ~npedutn.ínicas 

se observa en fonna de jcts o chorros de n1ateria. expulsados aparcnternentc por sus 

núcleos. El n1oviniiento superhunínico aparece sictnpre cotno nna expansión, nunca 

co1no una. contracción y se encuentra. típicarncnte a.lineado al jet. Se han nl.ediclo 

diferentes velocidades en con1ponentcs individuales, a.sí corno también ¡¡,celeraciones y 

desaceleraciones. Las trayectorias observadas pueden aparecer curvadas, aunque los 

jets asocia<los a los BL Lac c¡isi nunca presentan esta forn1a. Esto ültini.o está sujeto, 

en nu1chos ca.sos, a la resolución de las in1ágcnes obtenida..."> en el radio con el VLBI. 

Tanto los 111ovini.ientos superluminicos. corno las altísin1as tc1nperaturas de brillo 

(T1,) observadas en los bla.za.rc!:3, se interpretan 1nediante diversos tipos de efectos 

relativ;.stas. Los n1ás in1portantes son: e·l direccionani.iento por efecto Dopplcr (en 

inglés, ··Doppler beaming'') y la a.n1plifica.ción por efecto Doppler (en inglés, "'Dopp:.er 

boosting·• ). El primero se refiere a que, cuando una fuente emite radiación a veloci­

dades ultra. relativistas, ésta. tiende a. concentrarse en un ángulo pequeño O oc -y- 1 , 

donde '1 = (1 - {32 )-l/'2. Por otro lado, la amplificación por efecto Doppler ocurre 
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Figura 1.3: Representación del espectro del blazar 3C279 en rnultifrecuencia.s. Los 

puntos sin rellenar representan estados de baja actividad del objeto. Los puntos llenos 

representan estados de máxima actividad. Los diferentes tipos de puntos indican 

diferentes observaciones. Tornado de Hartrnan et a.l {1992). 
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cuando una fuente que se rnueve hacia el observador, nuevan1ente con velocidades 

ultra relativistas y con O ::x ,-- 1 • produce que la intensidad de la radiación se vea au-

1uentada por un factor Ooppler D 3. donde D = ,-1(1 - f3cos(f1))- 1 • i\.lás argun1entos 

que hacen necesa.rio considerar estos efectos se dan en la sección 1.1.7, y una expli­

cación rnás detallada de la expansión superhunínica. el direccionarniento por efecto 

Doppler. y la a1nplificaciún por efecto Doppl0r. se presenta en el apéndice ..-\. 

l!na con1binación de estos efectos. con una orientación particular de los obje­

tos con n:>specto al ol')scrvador. par~cc proporcionar una interpretación a<lecuada. a la 

fenon1e11ologia. El hecho de que los BL Lac no pn-'sentcn líneas PTl su espectro plantea 

dos posibilidades: ( 1) no tie11en gas asociado y (~) el continuo es 1n.uy intenso y no 

pennitc ver las líneas por efecto <le contra...<;te. Blandford ._(.:. Rees ( 1918) se inclinaron 

por esta últin1a posibilidad. argt11nentando que los BL Lac son objetos tipo cuasares 

radio fuertes que tienen :ipariencia estelar. con jets vistos casi de frente. Esto se 

conoce co1110 el 1nodelo de clirecciouanüento relati\'ista (en inglés '•Relativistic Bca111-

ing :'l.loclel"), el cual es una especie de n1odelo cstán<lar para los blazarcs. Dentro de 

este 1nodelo los fenó1nenos de dircccionanliento y a1nplificación por efecto Doppler 

explican por qué la radiación sincrotrónica producida en el jet, <lesdc el t·adio hasta 

los rayos X. drnnina sobre cua.lquier otro proceso asociado a estos objetos. 

Otra rnanera. de explicar los fcnórncnos asociados a los blazares es rnediante el 

1no<lelo de lentea<lo (del ingles, "lensing·• ). Este 1uodelo sugiere que los BL Lac son 

en realidad ctta.san:·s que se \'en afectados por un lente o rnicrolente gra\'itatorio, seg(111 

se trate de una galaxia o de estrellas dentro de una gala..x:ia, (Ostriker ._'-': \lietri 1985), 

localizada( s) frente al cuasar. Si este 1nodelo es correcto, entonces la gala...xia frente 

al cuasar sería identificada cotno la gala..xia huésped del BL Lac, y no necesariamente 

estaría centrada con respecto a la fuente compacta (Stocke et al. 1995). Este .. des­

centrado'' entre el nl1cleo del BL Lac y la galaxia huésped se considera con10 una 

evidencia observacional (potencial) a favor de este n1odelo (\Vurtz et al. 1993). 

1.1.3 Ga/a;cias Seyfert 1 

Con10 puede apreciarse en la tabla 1. 1 los objetos clasificados como Seyferts son radio 

callados. La hnninosidad óptica del núcleo de las gala.xi.as Seyfert es comparable y, a 

veces mucho 111ás débil, que la luz integrada de los est.rellas de la galaxia subyacente. 

Es por ello que el continuo óptico está dominado por luz de estrellas. Esta. co1nponente 
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debe restarse para poder estudiar las propiedades nucleares. En la figura 1.2 podernos 

observar que el continuo en radio de estos objetos es 110 ténnico (sincrotrónico) y, 

al igual que en los blazares. se representa n1cdiante uun. ley de potencias del tipo 

Fv oc v~·•. El continuo t-"ll la región del infrarrojo presenta un 1nínin10 en 1µ111 y un 

·•bun1p" o exceso en 5¡au. El continuo infrarrojo es apa1·enter11ente una tnezcla de 

procesos ténnicos y no ténnicos. los prin1eros debidos n1uy prohablentente a la ernisión 

de polvo y/o estrellas (.·\da1ns .._\.: \Veed1na11 107~; La\.vrence .._\¿ Elvis 1~182: Dultzin­

Hn.cyan ,'\.:, Ben.Ítez 199~1; Dultzin-Hacyan S.._· Ruano LD96). Por otro lado, el continuo 

óptico-ultravioleta está cornpuesto por: (a) continuo subyacente repre~cntaclo por 

una ley de potencia .. 'i; (b) el gran exceso azul (en inglés .. Big Blue Burup"), el cual 

se representa tne<liantc un cuerpo neg1·0 con tilla len1perat ur:i. de 104 1...:: (radiación 

presun1iblen1cntc c111itida por un disco de acreción. corno se explica rná.s adelante); (e) 

el pequeño exceso azul (en inglés .. Srnall Bine Run1p" ). c.:on1puesto por una 1nczcla de 

líneas de Fell y contiuuo de Baln1cr, a111bos producidas en la BLR. Por lo que respecta 

a la región de los rayos X, el continuo se puc-dc representar con una ley de potencias, 

pero con diferentes índices espectrales según la frecuencia en rayos X observada. Si 

estan1os obscr'\"ando la región que va. de los 2Kcv hasta varias decenas de Kev (rayos 

X duros) tiene un índice espectral Inedia ,....,_, 0.3. La región que va de 0.2 Kev hasta 

2Kev (rayos X suaves) presenta valores del índice espectral,..._, 2- =~- Para más detalles 

sobre el continuo en estos nt'1cleos, véase el sirnposio ··Central .Activity in C:alaxies'' 

editado por ..-\.a. Sandqvist ,'\.:_ ~r.P. Ray (1DD:3). 

Corno se ni.encionó en la sección 1.1.1, una de las características que definen a las 

gala..xias Seyfert 1 (y tarnbién a los .:::uasares radio callados) es la presencia de líneas de 

c111isión n1uy intensas en la región óptico-ultravioleta. Estas líneas de enlisión apare­

cen en dos regiones aparenten1ente '"'separadas", que tienen diferentes densidades, 

extensión espacial y distribución de velocidades a lo largo de la visual. Una de ellas 

C'S la BLR y la otra es la NLR. En la tabla 1.2 presentamos las características que 

distinguen a cada región: En la cohunna (1) está el non1bre de la rt?gión, en la (2) la 

densidad, en la (3) la ternperatura electrónica. en la (·l) la velocidad del gas y, en la 

ltlti111a colurnna, la extensión de la región (La:\\.•rence 1987; Osterborck 1991). 

Los espe·:::tros de los NJ-\G sont hasta cierto punto, si1nilares a los observados en 

las nebulosa:> gaseosas, aunque en los prin1eros el continuo es n1ás intenso y las lín(:as 

más anchas . Una distinción importante entre las nebulosas gaseosas ordinarias y 
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la.s regiones de enlisión en los N AG, es la coexistencia. en esta...."i últi1nas <le líneas de 

1nuy baja. y de rnuy alta excitación. por lo que el estudio de sus condiciones físicas 

es más cotnplejo. En un principio, se utilizaron los 111is111os tnt?todos que explican las 

condiciones físicn...'j de las nebulosas gaseosas para describir. en una pri1nera aproxi-

111ación, la entisión producida por los N . .\.(;. En particular, en las nehnlosa.."i gaseosas 

se ha observado que el gas ionizado está distribuido inhon1ogénea1nente, es decir, se 

encuentra forrnando condensaciones de rnayor densidad o nubes, por lo que se supone 

que el 1nbn10 tipo de estntctur;\..,;;; existen tanto en la :.'\LR canto en la BLH. de los 

N . .\.C; (Osterhrock lDDl). Esto ha sido confinnado obser'\·acionahnente, ya que en 

los ~ AC; puede obs(_•r'\·arse parte del continuo ionizan.te ultra.violeta gen.erado en el 

núcleo activo. lo cual sugiere qt1e hay regionc!-i ··huecas·• por la..., qne puede viajar 

libre111ente la radiacil111 ultn"l.violeta. y otras de r11ayor densidad que absorben dicha 

radiación ( Osterbrock 1089; 1D9 l ). Debido a esto. se supone que tanto la BLR con10 

la NLR están fonnada.s por nubes. Otro concepto surgido de Ja teoría de la..;; nebulosas 

gaseosas. es el 1·elacionado con el factor de llenado f el cual nos da la fracción del 

volun1cn ocupado por ln.s nub!O's. En 13.S ncbulo~a.s típicas se supone qu~ f ·.:x 10--;.?. 

Este valor para el fnctor de llenado es t_•l que suele utilizarse para. las nubes que se 

enc11entran tanto e11 la ~LH. canto en la BLR (ya que hasta ahora no poden1os resolver 

espacialt11ente estas re:;;ioucs) lo que significa que alrede<lor del IS7a del gas está en 

forn1a. de nubes. 

Las gala.xia.s Scyfcrt 1 se asocian con galaxias huésped con tipos n1orfológicos que 

corresponden a espirales texnpranas. Seg1h1 los trabajos de Pica ~~ Sn1ith ( 1983) y 

Hook et al. ( lD~J-1). la .. -.; Scyfert 1 son xná.s variables que los QSO. Las líneas pennitidas 

observada....:;; en los espectros de la mayoría de las Seyferts l son variables (tanto en 

intensidad co1no en la forma del perfil). Las escalas de variabilidad para esta.e;; líneas 

van de días a años. El continuo de estas gala..xia.s ta111bién es variable y, en cuanto 

a la....-.; lí11eas prohibidas, se ha encontrado que varían en escalas de tien1po del orden 

de decenas de aiios. dado que se producen en regiones de menor densidad (n ,.....,, 

10::? - lOGcrn-· 3 ). Este hecho se ha utilizado n1ucho en los estudios de variabilidad de 

líneas pern1itidas. ya que al observarse '\·ariaciones que ocurren en algunas senl.anas 

o rneses, se puede suponer que en ese lapso de tien1po las líneas prohibidas como las 

del [OJ f /]5007_.\ no '\<l.rían. por lo que se utilizan corr10 patrón de referencia (ver por 

ejen1plo, el trabajo de St.irpe & de Bruyn 1991). Sin etnbargo esto debe ton1arse con 
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cierta reserva. ya que se han observado casos con10 el de la galaxia Fairall 9, en la 

cual el perfil de la línea prohibida del [01 I !]5007 r\ presentó variaciones en escalas de 

30 n1inutos en una nlisn1a noche y día a día (Fairall 1D83). Existen varios trabajos 

que n1uestran evidencic:i obsc1·vacional a favor de la variabilidad de las línea..<; angostas 

en gala.xias Scyfert, en escala.._..,_ de tiernpo tan cortas corno se111ann.s: Lyutyi & Pronik 

(1915); Pronik (1080.1081); Peterson (1088); y Pronik & Pronik (1002), entre otros. 

i\tlillcr & ...-\ntouncci ( 1983) descubrieron un fenónH:·no interesan.te asociado con las 

galaxias Seyfert. En ese trabajo se estudia a la gala."Xia ScyfcC"t 2 :":C.;C 1068, y se 

encuentra que rnucstra. en su espectro de luz polarizada líuca.s <le c1nisión anchas, por 

lo que los autores infieren que en la región nuclear existe un objeto tipo Seyfcrt 1, 

el cual est6. oscurecido por la presencia de un to1·oide de gas y polvo que lo rodea. 

Esta especie <le .. csque1na unificado para las Seyfcrtsº' sugiere que el fenó1neno Seyfert 

depende, tal y corno lo sugiere el rnodclo unificado para los N AC; radio fuertes (ver 

sección 1.1. 7), exclusiva1nente de la orientación de éstos objetos con respecto a la línea 

e.le visión del observador. Sin e1nb~u·go, t~sta interpretación ha. ido perdiendo fuerza 

con el tien1po. puesto que en prin1er lugar, el dcscubrirniento de este fcnón1eno en 

algunos objetos no necesarian1ente i1nplica que todos las Scyfert 2 esconden un nüclco 

tipo Seyfert l. Aden1ás, posterionnente se ha observado (ver Goodrich et al. 1994) 

la ausencia de línea.s anchas en luz polarizada en Seyferts 2 previarnent.e catalogadas 

coni.o Seyfcrt l oscurecida......,;. por lo t.anto, el fcnón1cno puede ser \"a.riable . 

. r\de111ás de tener las características espectrales de los objetos tipo 1, ni.uchos 

nticleos Seyfert están rodeados por regiones de gas ionizado que se extienden hasta 

escalas de kpc. Estas regiones se conocen con10 regiones extendidas de líneas angostas 

(ENLR de aquí en adelante, de sus sigla..c; ~n inglés ··Extended Narrow Line Regions"). 

El estado de ionización. la energética y la rnorfología de la ENLR. han constituido las 

pruebas rnás poderosa.....;. para a.poyar la existencia de interacción entre el núcleo Seyfert 

y su entorno. Tradicionaln1ente la ENLR en Seyferts ha sido estudiada utilizando 

imágenes CCD ton1a<la.s a través de filtros de interferencia que logran aislar la emisión 

de Ha+ [NII] y [OIII]5001Á. Est::i.s lineas proporcionan información acerca del 

estadoºde ionización de este gas (Pogge 1989; Haniff, \\'ard & Wilson 1988). 
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1.1.4 J'vfodelo Estándar para los NAG 

Durante l~ décadas de los setentas y ochentas, los 1nodclos que se desarrollaron 

para explicar las características 111<.is relevantes ele los N AG se basaron en el ''n1odclo 

estándar'', el cual propone que en el núcleo de estos objetos existe un agujero negro 

supenna.sivo (esto es. con nna. tnasa. entre 107 - 10 10 ~\I.~,), rodeado de un disco de 

acrcción (Zeldovich .~ ~ovikov 19G4; Lyndcn-Bell 1969; Rees 1984: Blanrlford UJ90), 

el cual es la principal fuente <le energía de los ~AG. En particular, Rces ( 198--1) calculó 

que para una fuente que radia. lffiGcry ::> - 1, el li111ite <le Eddingtou (hn11inosida.des 111a­

yores a ésta i111plican que la presión de T;:\diación excedería la atracción gravitatoria 

y, por tanto, el disco se destruiría) está dado por: 

LEDD = -1.rrC:.\J,n,,c;;:;::: 1.3 x 10-16 .,l,serg s- 1 , (1.2) 
O-r 

donde :\1 es la tna.sa del aguje1·0 central, ~\18 es la 1nasa del agujero en unidades de 108 

111a.sns solares, rn 1 , es la in.asa de los protones (se a.cretat1 protones y electrones, pero 

la n1usa de éstos últin1os es despreciable frente a la de los protones), Ges la constante 

gravitatoria y O'T es la sección r-ccta de '1.~hon1pson. La n1asa del agujero negro debe 

ser ,,\f 2 108 ,,,/,_:i y, para n1antener esa lnn1inosidad. se debe acretar n1ateria a. una lasa 

de acr-cción ~1 dada por ~lEDD = 2.3;~:~ ?. 1.8.:\/c¿.aüo- 1, donde TJu. 1 es la eficiencia 

del proceso, la cual se t.otua corno del orden del 10% (Rees 1984). 

El dcscubritni(•nto del gr-an exceso azul en la 111ayoria de los NAG {~lalkan & 

Sargent 1982; ~lalkan 1983), pr-ovocó que los n1odelos que utilizan discos de a.cr-eción 

ton1aran fuerza_ El disco de acreción es un medio viscoso y. probablenl.ente, ópticamente 

grueso (Shakura & Sunayacv 1976; Rees L984; Blandford 1990; Collin-Souffrin 1992; 

:\lalkan 1992). La viscosidad provoca que la tnater-ia. en la parte inter-na del disco 

caiga hacia el agujero negro, transportando su n1onl.ento angular hacia a.fuera. y, al 

1nisn10 tierupo, convirtiendo parte de su energía g1·avitatoria en energía térnl.ica. La 

disipación de energía en el disco de acreción aun1enta en dirección hacia el agujero 

negro. co1110 resultado de tener un can1po de ,·elocidades Kepleriano en el disco. Esto 

p1·ovoca un aumento de la temperatura efectiva hacia el centro y. por tanto, los fotones 

tná.s energéticos se producen en el borde inte-rno del disco de acreción. El espectro pro­

ducido por el disco (en radios diferentes) ha sido calculado teórican1ente por Czerny 

&: Elvis (1981) y por \Vandel &: Petrosian (1988), entre otros. Finalmente, es en el 

disco de acrcción donde se supone que se origina la radiación óptico-ultra.violeta-rayos 
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X suaves que don1ina el gran exceso azul. 

El n1odelo estándar ha detnostrado ser capaz de reproducir gran parte de las 

caract.erísticas obsen"<.1das en los Nr\.C; (\Voltjer 1990; Netzer 1990; Osterbrock 1991 ). 

Sin en1bargo, el rnodelo presenta ciertos probletnas teóricos, el llléÍ.S iruportante de los 

cuales es el origen 1nisn10 del aguje_i:-o negro supennasivo. Se ha argtnuentado que 

éste podría tener un origen prin1ordia.l. en la época previa. a la forn1ación de gala.xi'-:..5 

(Carr & Ha:wking 197-1~ Hacyan 1979; Rees 1992~ Loeb 1993). o bien podría ser el 

resultado n~tural del colapso gravitatorio (inevitable según Rees 198Lt) <le cú111ulos 

estelares de·nsos qttP se forn1an en los núcleos de n1uchas galaxias. Por otro lado, llll 

proble111a relacion.~do con los discos de acreción. radica en la gran cantidad de gas que 

requieren para alitncntar la '"111áquina ccutra1··. en general del orden 1 a 100~\lr;:.aiio- 1 . 

1.1.5 11'f odelos de Fotoioni::ación 

Los 111odelos de fotoionización (c.g. Kv1.·an ~'== Krolik 1981; Ferland & Shields 1985; 

Rees. Netzcr S.:. Ferla.nd ltl89; Colliu-Souffrin 1992), relacionan la feno1ncnología de 

los difcrentc-s N.A.C; con el estado del gas que produce las líneas de en1isión. Estos 

modelos se basan en la existencia de tres regiones diferenciadas en la zona nuclear: 

(a) una intensa fuente central que etnite el continuo ionizante? el cual se supone que 

es de origen no-ténnico (su espectro sigue una ley·<le potencias del tipo F,,, ex v-'"), es 

alta111ente variable, y se extiende desde el óptico hasta el ultravioleta; (b) u11a zona 

de gas den.so. n,... ,..._, 10'.J - 10 11 crn- 3 , que se 1nucve a grandes velocidades y que se 

identifica. con la BLR; (e) una región n1ás extendida de ga...o:; eni.isor de baja densidad 

n,. ,..._, 10::! - 107crn- 3 • que se rnueve con velocidades 111enorcs y que se identifica con la 

:-.1LR. 

En estos ni.odelos se resuelven las ecuaciones de equilibrio ténnico y balance de 

ionización en cada punto de una. "rebanada" de gas (que se supone se halla en forn1a 

de nubes) ihuninada solamente de un lado, por el continuo ionizante. Se calcula. el 

espectro de líneas e1nergente con10 función de un conjunto de pará1netros, para poder 

co111pararlo con el espectro observado, y con los diagra1nas de diagnóstico (Osterbrock 

1989). Los parán1etros n1ás in1portantes son: la forn1a del espectro ionizante, el cual 

se supone es e1nitido o re-t~rnitido poC" el disco de acreción; el denonünado parámetro 

de ionización r = ~"'~!.!:',.,., donde Q(H) es la densidad de fotones ionizan.tes y n*, es la 

densidad de electrones libi·es; el valor de la densidad (que se supone constante); las 
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abundancias quírnicas del gas; y la profundidad óptic<.L de las nubes. 

Se han desarrollado 1nodelos de fotoionización pura para explicar exclusivatnente la 

en1isión de la NRL (e.g. el de Fe.-land ._\;.: Netzer 1983; Stasin'ska 1D84a, 1984b; Binette 

1985; Collin-Souffl"in ._'-:; Du1nont lDSD) . ..-ra111bién se han desarrollado n1odelos híbridos 

(ver V .. iegas-Aldrovandi ._r:.:_ C:ontini l!JSD y referencias ahí citadas) los cuales ton1nn en 

cuenta, de n1aner¡\. conjunta.. l<L. existencia de fotoionización y ondas de choque para 

detenninar }a.._<.; condiciones físicas. de las nubes que einiten el gas de la NL R. Por otro 

lado. existen ta111bi(·n 111o<lelos para explicar exclusiva1nente la emisión de la BLH. 

(e.g. Collin-Souffrin & La.sota 1980; ~etzcr 1990). La BLR tiene la particularidad de 

presentar líneas <le enlisión con tnuy diferentes grados de ionización si1nultánean1e1lte. 

En el ultraviolPta: Lyo., :V\ - ,\ 1238. C IV.\ 15·1(), JI el f ,\16-10, ,\! gl I ,\2800, y Fe! l. En 

el óptico: /-lo. H,3. J-fcf..\5875, f/clff\~1686. y Fcll. En el infrarrojo tene1nos la serie 

de Paschen y de Bracket del lJ l, O I .\8-\.16, He f ,\ 10830. 

Collin-SoufTrin ( 1988) propuso por prinicra vez dividir a la HLFl en dos regiones: 

la que produce las lí11e.a.s de alta ionización ( HIL de aquí en adelante, de sus siglas 

en inglés ··high ionizat io11 lines"). y la que produce las línens de baja ionización 

(LIL de aquí en adelante, de sus siglas en inglés ··lo'\v ionization lines''). En este 

trabajo se propone que la HIL es c1nitidn por nubes Óptican1ente delgadas, ilunlinadas 

por un continuo de rayos X suaves, nlientrns que las LIL se producen en un niedio 

óptican1cnte grth?SO. ilun1inado principalrnente por rayos X duros. 

Los n1odelos de fotoionización para la BLR tienen varios proble111as i111portantes: 

(1) los cálct_1los de fotoionización son incapaces de explicar la presencia sin1ultánea 

y en una misma zona ele LIL y HIL (ver Dumont & Collin-Souffrin 1990); (2) no 

se entiende bien el origen de los n1ecauisn1os que dan lugar a la e1uisión del Fe! I 

(Duni.ont & Collin-Souffrin 1990); (3) dentro del n1arco del 1nodelo estándar se supone 

la existencia de nubes densas 1noviéndose alrededor del agujero negro central, sin 

embargo se conoce poco el origen, la geon1ctría y los 1necanis1nos de aceleración de 

dichas nubes (ver ~1arzia1ü et al. 1996 y referencias ahí citadas). 

1.1.6 lvfodelos de Brotes Estelares para iVAG 

Los prin1eros trabajos que se hicieron con el propósito de explicar las características 

más rele\."antes <le los cuasares, utilizando únican1ente los procesos físicos asociados a 

los brotes de fonnación de estrellas, fueron desarrollados por Shklovskii (19•50), Field 
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(1964), r-..lcCrea. (1976). entre otros. Estos 111odelos fueron desechados debido a que 

no podían explicnr ciertas propiedades a..o;;ocia<las a estos objetos. co1no por ejemplo, 

la variabilidad óptica y la presencia de líneas de e111i.sión anchas y angostas (Terlevich 

et al. Hl93). 

Trabajos 1nás recieutt:"'s. conocidos co1110 1nodclos de brotes estelares (en inglés, 

··starburst rnodels"' ) , han sido propuestos por 'Terlevich .._v_ :\.lelnick ( 1985 }. 'Terlevich, 

:\.lelnick .._'-: ~toles ( 1987}, Tt...,,rlevich et al. ( 1903). Estos trabajos han den1ostrado que 

la evolución de un cünntlo e~tclar, en un entorno de alta n1etalicidad, puede reproducir 

inuchn.s de las características que presentan los N :\C; radio callados. En p;:u-ticular, 

en un trabajo reciente de Tedevich et al.( 1995) se explica la etnisión. de las líneas en 

la BLR y su variabilidad, a partir de rc1nanentcs con1pacte>s de supernova. Se cree 

que estos rernanentes tienen su origen en el centro ele galaxia ... c;. espirales n1uy 1na..5ivas 

que están presentando fuertes brote!j de fonnación estelar. 

Existe en la actualidad ttn gran debate alrededor de los tnodclos de fonnación 

estelar pura, ya q'--le para rnuchos astrónon1os es 1nuy difícil desechar, cotuo proponen 

dichos n1odelos. el 1nu<lelo esl ;indar disco de ~("rcción-agujero negro. Esto se debe 

en parte a. que el tnodelo estándar explica alguna.e;. característica...;;; nn1y irnportantcs 

observadas en los NAG. En el trabajo de Cid Fcrnández et nl.(1992) se revisan las 

evidencias que existen a favor y en contra de los n1odelos de fonn.ación estelar pura. 

Los resulta.dos que apoyan fucrterncnte esos n1odclos son: la existencia de los rc­

tnancntes cotnpactos de super novas de tipo 1 I y su gran parecido espectral con las 

galaxias Seyfert 1 (Fillipen.ko 1989; 1902); la detección en el infrarrojo del triplete de 

calcio, el cual se produce en una población de supergigantes rojas jóvenes (Terlevich, 

Díaz & Terlevich 1990). ,.ra1nbién está la evidencia de etnisión en el infrarrojo cer­

cano, n1edio y lejano doniinada por el polvo calentado por estrellas para las Seyfert 2 

(Dultzin-Hacyan, ~loles & )..la.segosa 1988; Dultzin-Hacyan, ~la.segosa & :'\'1oles 1990; 

Dultzin-Hacyan ... "-:. Benítez 1994; i\.louri, Ka,vara & 'I"aniguchi 1997) y para varias 

Seyfert 1 (C;u et al. 1997). Por otro lado, existen características observadas en los 

NAG que este tipo de 111odclos uo han podido nt'tn explicar, con10 son: la existencia 

de jet~; y de efectos relativistas asociados a los NAG radio fuertes (~larscher 1993), 

la e111isión de rayos ga.nuua. (Thornpson et al. 199-1). la 1nicrovnr:tabilidad y la vari­

abilidad de la polarización óptica-radio (Wagner &: \Vitzcl 1995). 

Recienten1ente, además de los modelos de brotes estelares, se ha.u desarrollado 
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"tnodelos con1puestos'' para los N.A.C~. los cuales proponen que al n1enos para los 

NAG tnenos hnninosos, el 1nedio interestelar y /o la pérdida de n"lasa de las estrellas 

en la galaxia que tiene un nt"1cleo activo, puede proveer suficiente n1asa para encen­

der la n1áquina cc11tral (Dyson, \Villia1ns .~ Perry 1996). Sin en1b ... ugo, las enorrncs 

tasas de n1a..c.;a que se tienen que cousutnir por a.Üo, para el en.so de objetos que pre­

sentan altas lunlinosidades (por ejt.~111plo en los cua.sares), no pueden ser explicadas 

de esta 1na11era. y la existencia de un cún1ulo denso de estrellas rodeando al agujero 

negro pan.•cc necesario ( \Villia111s & Pcrry 199L1). Por otro lado, en los trabajos de 

Dultzin-Hacyan ( 1995) y Dllltzin-Hacyan $.:: Ruano ( 1996), se explica la diferencia 

entre las galaxias tipo Seyfcrt 1 y 2 rnediante un esquen1a que consiste en suponer 

que la intensidad de la energía que proviene del núcleo activo, decrece de Seyfcrt 1 

a Scyfert 2. confonne la contribución relativa de un brote de forrnación circunuclear 

se incre1nenta (ver ta111bién i\la...:;-Hesse et al. 1995;1996). En todos estos trabajos, se 

utilizan conjunt<unente los 1nodelos est~í.ndar y de brotes de fonnación estelar para 

explicar algunos tipos de N.r\C;. 

1. 1. 7 EsqucuuLs Unificados 

Los esquerna.s unificados (\.Voltjer 1990; Blandford 1990; Holt, Nctf & Urry 1992~ 

La'\\.·rence 1DD3. entre otros) surgen con el propósito de explicar la fenon1enologia de 

los diferentes NA(;. En particular. el csquen1a unificado de Lawrcnce ( 1993) se ba..._o:;a 

en la suposición de que todos los N AC.; tienen un núcleo tipo cuasnr, el cual consiste 

de dos partes: nna fuente central que radia en la región que va desde el infrarrojo 

hasta los rayos X suaves (el "'monstruo"); una región iluminada por la parte central 

que produce la BLR. y otra región iluminada también por el cua.sar, localizada a 

distancias 1nucho mayores, que es la que produce la NLR. Los NAG son de dos 

tipos: radio callados y radio fuertes. Los N_-\.G radio fuertes tienen una. con1ponente 

adicional, el jet relativista. Todos los N.:\.G están rodeados por un toroide de gas y 

polvo ("·er figura 1.--1) y. en este rnodelo, la idea es que el ángulo de visión del toroide 

con respecto al observador deternlina su apariencia. Por ejen1plo, cuando el ángulo de 

visión i ....._, o·:i - GOº, tenen1os que el cuasar está totalmente oscurecido por el toroide 

que rodea al siste1na disco de acreción-agujcro negro y. en este caso, tenernos un 

objeto tipo 2 (ver figura 1.4 y tabla 1.1 ). Si el ángulo de visión i ......., 60º - 80°, veremos 

un objeto tipo 1. Confonne el ángulo de visión au1nenta • .-. 80º - 88º, la contribución 
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de la e111isión que proviene del jet (la cual es an1plificada por efecto Doppler, coni.o 

se explica en el ¡lpéndice A) va aurnentando, y veren1os objetos tipo cuasar o blazar. 

Cuando el ángulo de visión 1·cspecto del observador es ce1-cano a los 90º. estare1nos 

observando un objeto BL Lac. en el que la e1uisión que proviene del jet relativista 

donlina sobre todo lo de111ás. 

En los );° .AC; radio fuertes se observa radiación sincrot.rónica. (electrones rclativist.a.s 

que e1niten al 111overse a través de un ca.tupo 111agnético), la cual es autoabso1·bida \."Ía. 

el efecto Co1npton iu\'crso (los electrones ceden Lncrgia a los foto11Ps) y posterionnente 

re-en1itida en las bandas de los rayos X. Conociendo la potencia de la fuente en 

radiofrecuencias y su ta1naño angular, es posible inferir la densidad de la radiación 

sincrotrónica y el flujo en rayos X. Este últi1no resulta ser superior al flujo de rayos X 

observado (~larscher et al. 1079). Este hecho se conoce con10 la catá.strofp Cotnpton. 

Un argun1ento relacionado con esto es la tcn1peratura de brillo observada., T,, 2: 10 12 J..;. 

la cual se obtiene a partir de observaciones de las variaciones rápidas en radio (que 

delini.it.;:\n el tan1año de la región eni.isora), y que resulta n1ayor al líniitc dado por: 

T = l .. c' < 1011 K. 
JJ 2kv:! - (1.3) 

De aquí que la densidad de fotones del sincrotrón debe ser 111enor que la. inferida 

suponiendo en1isión isotrópica. Es por esta razón que In. anisotropía que propone el 

111odelo unificado, aunada a los cíectos relativistns {apéndice.·\), resuelve el problerna 

de la cat;istrofe Co1npton. 

La cnl.isión anisotréipica (jets) observada en los N AC~ !'"adio fuertes se explica nn1y 

bien utilizando los esque1nns unificados. Esto se ha sugerido por las observaciones 

realizadas con el telescopio espaci~l Hubble a la radio gala..xia NC~C4261= 3C270. las 

cuales revelan la presencia de un toroide de gas que rodea posiblemente al nücleo de 

est.a. fuente (Jatfe et al. 1D93). Esta gala..xia está. localiza.da en el cúnutlo de Virgo, 

a una distancia,..._, 14.7i\.lpc. Las i111ágenes permiten resolver el toroide y estirnar el 

tn.nl.año proyectado en el cielo de su ejes n1ayor (1.79") y ni.enor (0.77"). Este toroide 

se prcs111ne que está relacionado con el disco de acreción. el cual es el responsable de 

la. colimación de los jets en radio observados en esta fuente. 

Sin eni.ba.rgo, los n1odclos t_1nificados parecen no funcionar tanto en el caso de 

objetos radio callados, en los que la conexión entre líneas anchas y angostas vía 

su orientación no es tan si1nple, y en los que los procesos térn1icos son también 
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Figura 1.4: La figura representa. el esquema que se tiene actuahnente de los N AG radio 

fuertes. Esta. figura no está. a escala. La BLR está representada por las nubes negritas 

dentro del disco de acreción, el cual a su vez está rodeado de un disco más grueso 

o toroide. Las nubes de la NLR están representadas por nubes grises a distancias 

grandes del agujero negro supermasivo localiza.do en el centro. Vemos los radio jets 

e1nanando del centro del agujero negro. Tonl.ado de Urry & Padovani (1995). 
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in1portantes. 

Actuahuente la estruct.ura aproxin1ada de un NAG se conoce relativa111ente bien~ 

pero gran parte de la física asociada se encuentra literalmente oculta al observador 

debido a las escalas espaciales (itnposibles de resolver clirccta1nente), y a la gran 

anisotropía que presentan estos objetos en su cnüsión. El propósito de los estudios 

relacionados con los N AG es poder descubrir, en el rnarco de estos modelos, cuáles son 

sus propiedades fundanientales co1110 por ejelnplo: La fuente de energía desde el radio 

hasta los rayos X (y en ocasiones rayos ga1nn1a); la fuente de la energía ionizante; la 

masa del agujero negro y la tasa de acreción; la contribución de procesos estelares; 

con<licioncs físicas y cinemáticas de las regiones de e1nisión; el tipo de gala...xia sub­

yacente a estos nltcleos y su interacción con objetos ubicados en su entorno cercano, 

entre otras. Una de la.o:; grandes incógnitas es: ¿ por qué hay objetos radio callados y 

radio fuertes? 
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Tabla 1.1: Clasificación de los NAG de Acuerdo a las Propiedades que presentan sus 

Líneas de Enlisión Ópticas y su Lu1ninosidad en Radio 

Radio Callados 

Radio Fuertes 

Tipo 2 
Seyfert 2 

NELG 
IRQSO 

NLRG {FR !, FRII} 

Tipol 
Seyfert 1 

QSO(LPQ) 
BLRG 
SSRQ 

FSRQ (OVV,HPQ) 

Tipo O 

BAL QSO 

Blnzarcs{BL Lnc 
+(FSRQ,OVV ,HPQ)} 

Tabla 1.2: Características de la. BLR y la NLR 

Región n,. T. 
BLR t'"-.J totl I1 cm 3 
NLR .-....; 102-• C7n-3 

V 
5000 - 30uOOkms 

200 - lOOOkms-1 

Tamaño 
- lpc 

- lOOOpc 



Capítulo 2 

VARIABILIDAD DE NÚCLEOS ACTIVOS DE 
GALAXIAS 

2.1 Introducción 

Durante los tHtin1os aiios ha sido posible estudiar diferentes tipos de NAG en casi t.o­

das las bandas del espectro electrornagnético. Se han utilizado satélites como el IUE. 

EXOSA .. T, GINGA. (;RO, IRAS; tatnbién se han rea.lizado estudios con el equipo a 

bordo del telcscopie> espacial Hubble; con telescopios que operan desde tierra para 

estudiar enlisión en las bandas <lel cerca.no infrarrojo, óptico-ultravioleta, a.sí con10 

arreglos intc1·fero1uétricos y antenas para las banda.."i del radio (ver el simposio editado 

por Cotlrvoiscr ~"= Blecha UJ9·l). Sin ci-nbargo, resulta frustrante darse cuenta. que aun 

con las técnicas de observación 1uá.s rnodernas, es in1posible resolver espacialn1e11te la 

región 1n<is interna <le los N.AC;. Debido a esto, es necesario estudiarlos a través de 

rnétodos indirectos que nos pennitan descubrir algunas de las propiedades fundarnen­

tales de la llan1a<la .. rnáquina central". Uno de estos 1nétodos, usado frecueute1nentc 

durante los últirnos años, es el estudio de la variabilidad, la cual ha sido considerada 

con10 una propiedad stunan1ente in1portante de los NAG. Su estudio nos sirve para 

deducir ciertas características fundan1entales de la fuente central, como su tamaño, 

forma, y moviiniento del pla.s1na en1isor (e.g. Peterson 1988: Bregn1an 1992). 

2.2 Estudios de variabilidad 

La variabilidad es considerada co1no una de las herra1nientas más poderosas para 

abordar la física de los N.AC::. Los prin1eros estudio!-0 · variabilidad realizados en una 

sola banda espectral, sirvieron para conocer el tarnaüo de la fuente y la densidad de 

energía nuclear, de tal manera que dieron lugar a. la creación del modelo estándar 

disco de acreción-agujero negro (e.g. Edelson 1994, ver sección 1.1.4). Por otro lado, 

las observaciones de la variabilidad rápida en radio, combinada con los flujos de rayos 
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X observados en los SSRQ, llevarou a la predicción de tuovintientos superhunínicos, 

los cuales se confinnaron posterionuente con el VLBl {e.g., Pearson et al. 1981). 

Hasta hace poco tien1po ha siclo posible construir la SED ck los ~ AC; cornbinando 

observaciones sin1ultá.neas adquiridas en diferentes longitudes e.le onda, y con distintos 

telescopios. Estas instant ~illea8 ton1adas en casi todas la...o.; bandas del espectro electro­

n1agnético, han resultado ser sun1an!etlle valiosa....;. ya que han penuitido fonnular 

n1odelos para. explic:l.r las condiciones físicas y los n1ecauis1nos de '"~tni~ión que operan 

en el centro lle los ~.-\G (ver Bregn1an 100·1: ?\lara..schi, c.;hiscllini 8.: Celotti 109,l). 

Para poder n1uestrear correcta1nenle a los N .-\.G ni.uchos a ..... tróno1nos han obser­

vado objetos particulares solicitando para ello larga....:; ternpora.<las de observación en 

distintos observatorios localizados en Europa . .:-\.111érica y Asia. y t>n coni.binación con 

satélites operando sinntlt;:ine;::unentc en el U\/, los rayus X y los rayos gan1n1a. Estos 

estudios tienen con10 fin esludiar la variabilidad del continuo (con observaciones si­

nntltúneas en ·varias band<.Ls para verificar si existen variaciones del índice espectralL 

y de las línea..s de en1isión (pennitidas) de los NAG. Un ejeritplo de esto, es el estu­

dio de la galaxia Scyfcrt 1 NCTC5.548. el cual coni.cnzó en 1980. Esta fue la prin1cra 

catnpaiia internacional organizada para estudiar la variabilidad (tanto del continuo 

con10 de lLLS línea...;; de e1nisión) de un sólo objeto en las bandas del óptico-ultravioleta. 

Las obscrv;;J.ciones ópticas de esta galaxia se realizaron con varios telescopios situados 

alrededor del inundo, con el fin de obtener 11na cobertura tcn1poral de 2·1 horas, y 

si1nultúnea1ncnte con observaciones realizadas por el satélite IUE (Clavel et al. 1991; 

Peterson et al. 1991) y, rnás adelante, con el telescopio espacial Hubble. Otras 

Seyferts 1 ni.uy estudiadas son NGC-1151 (Bochkarev, Shnpovalova .. ~ Zhekov 1992; 

Edclson et ni. 19!)4). y NGC3183 (Reichert et al. lfl!)4; Santos-Llcó, Alloin & Petcr­

son 199•1). En cuanto a los blazares. se han organizado varias can1paüa.s para estudiar 

su variabilidc:l.d. Por ejemplo. en 1991 se decidió.estudiar al blazar PKS 2155-:~04, lo 

cual sirvió para 1nejorar los 111odelos basados en la autoabsorción de la radiación sin­

crot rónica para esta fuente (C;hisellini, ~'laraschi .. '=: Trcves 1985). y tarnbién los que 

se basan en el n1odelo de disco de acrcción (\Vandel &. Urry 1091). 

En los capítulos :l y 5 describiremos las can1pañas internacionales organizadas 

para. estudiar a NGC5548 y al blazar OJ 287 en 1993 y 199~1, respectivan1ente. 



25 

2.2.1 Escalas de Variabilidad en el Óptico 

La lunlinosidad de los NAC.: varía desde centésimas de n1agnitud, hasta varias mag­

nitudes. Se han observado variaciones del continuo en todas las escalas de tien1po 

posibles: minutos. horas, días. semanas, n1eses y años (y en todas las bandas del 

espectro electromagnético, ver las conferencias editadas por i\-liller & Wiita 1991 y 

\taltaoja ._'\.::. \taltonen 1992). ..\.) nlenos dos tipos de variaciones se encuentran pre­

sentes sinntltánean1ente en una fuente. las cuales se con1ponen de variaciones que 

ocurren en tiempos cortos (semanas-meses) y de vadaciones que ocurren en tiempos 

más largos (años). Las variaciones ntá...'5 cortas no son periódicas, n1ientras que exis­

ten indicaciones de que las variaciones que ocurren en tien1pos n1ayores suelen ser 

cuasi-periódicas (\Vallinder, Kato & _..\.bran1owicz 1992). 

En algunos objetos se han observado variaciones en el índice espectral las cuales 

parecen estar correlacionadas con el estado de actividad del N AG. Por ejemplo, el 

bla.zar 3C 6GA presenta un espectro más plano en la banda K del cercano infrarrojo 

cuando su flujo aumenta. En general se acepta que este aplanamiento del espectro 

está relacionado con el espectro de energía de los eÍectrones relativistas inyetados 

durante el aumento de luminosidad (De Diego 1994). En cuanto a. la variabilidad 

observada en las líneas de en1isión, se ha encontrado que los objetos que tienen en su 

espectro líneas de emisión anchas (tanto radio callados con10 radio fuertes), presentan 

variaciones de dichas líneas en escalas de ticn1po del orden de algunas semanas (nos 

referin1os a Scyferts tipo 1 y QSO. ver \Viita & l\.ililler 1990; Bochkarev, Shapovalova, 

& Zhekov 1991; Pronik, l'vletik &. rw.terk11lova. 1997) y, de algunos meses, en el caso de 

las BLRG y SSRQ (Yee & Oke 1981; Tadhunter et al. 1986; Edelson et al. 1990; 

Gondhalekar 1992; Zheng 1996), entre otros. 

Tipos de Variaciones 

En esta tesis nos referiremos a diferentes tipos de variaciones según sea la ampli­

tud (en magnitudes) y duroición temporal que presenten. Por ejemplo, si observarnos 

variaciones en una fuente que implican varias magnitudes, y que ocurren en intervalos 

de tiempo de varios meses o incluso varios años, las denotaremos como abrillantamien­

tos (en inglés. "'outbursts'' ). Si las variaciones que presenta la fuente son n1enores en 

flujo a las anteriores, y ocurren en tiempos que van de algunas semanas a meses. las 
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llamare1nos ráfaga ... <; (en inglés "'fiares"). Si las variaciones son nn1y pequeñas (déciina.s 

o centésin1as de ruagnitud} y ocurren en escalas de tien1po n1enorcs a un día, serán 

consideradas corno rnicrovariaciones (en inglés, ~·intraday variations"' o tan1bién "flick­

ering" ). 

2. 2. 2 lv[icrovariabilidad 

Se dice que una fuente presenta nücrovariabilidad, cuando obscrvatnos variaciones en 

su flujo -..., 1 - :30%. y con escalas de tierupo rneuores a un día (horas o nlinutos). 

En un trabajo de .:\Iatthe'\VS & Sandage (1963) encontrarnos t!l prin1cr reporte de 

microvariabilidad en cuasares. Estos autores realizaban un estudio en el óptico de 

variabilidad {estudiaban abrillantnn1ientos), cuando detectaron variaciones con ~ \/" = 

0.044n1ag en un intervalo ternpond ~t = 15nlin. las cuales dcnorninaron "short terr:n 

fluctuations". Durante diez años este trabajo pennaneció desapercibido y, al1n cuando 

tiempo después se ··re-descubrió" la n1icrovariabilidad en blazares, nadie citó esta 

prin1era detección h::lSta 30 años después (ver Dultzin-Hacyan, Hucla.s-~layorga & 

Costero 1993). 

Las tnicrovariacioncs son adcrnás <le pequeñas (t.anto en an1plitttd con10 en tiernpo), 

azarosas: es decir, aparecen y desaparecen de n1anera i1npredeciblc. A1nbas carac­

terísticas hacen que la nlicrovaríabilidad sea un fenón1e110 n1uy difícil de detectar. 

Los prin1eros estudios de variabilidad se realizaron con n1onodetectores (foton1etría 

fotoeléctrica) rnediante la técnica de fotornetría. diferencial, la cual se utiliza para es­

tudiar estrellas variables. Esta técnica consiste en n1edir fotométricamente al objeto 

problen1a, luego a la estrella estándar, nuevamente al objeto problen1a, luego a. la 

estrella de control. se regresa sobre el objeto problema. etc., repitiendo esta secuencia 

durante toda la noche. Para n1ás detalles ver el capítulo 3. En consecuencia, durante 

la noche se tiene que n1ovcr el telescopio de un carnpo (el del objeto) a otro(s) (el de 

las estándares), lo cual introduce un error en el centrado cuando se regresa. a n1edir 

nuevamente al objeto, sobre todo si se trata del núcleo de una gala..xia extendida (ver 

el caso de ~GC7469 en el capítulo 4). Este posible descentrado de la. fuente puede 

provocar la detección de microvariaciones espúreas, las cuales no son producidas por 

la fuente. Tarnbi~n efectos del "seeing" (o turbulencia atmosférica) pueden a.lte1ar el 

flujo y producir rnicrovariaciones. An1bos efectos fueron utilizados por 1nucho tiempo 

para explicar 1nicrovariaciones o el llamado '"fiickering" obsevado en los NAG, es de-



27 

cir~ por tnucho tiernpo se pensó que la microvariabilidad no era otra cosa más que 

ruido. 

El uso de los detectores biditnensionalcs conjunta111cnte con la técnica de la fo­

ton1etría diferencial han contribuido a establecer. sin lugar a Uuda.s, la existencia 

de la 1nicrovariabilidad en los NAG previan1cnte reportada. (!\lathcws &. Sandage 

1963; Visv.ranthan & Elliot 1973; ~liller, Clont S..: Folso111 197A; Carra.seo, Dultzin­

Hacyan k Cn.1z-C;onzález 1085). La 111icrovariabilid;¡_d es una herran1ienta tnuy útil 

pues nos proporciona infonnación rcl:-i.cionada. con la parte tn~is inte1·na de los ~AC~ 

(Dultzin-l-lacyan et al. 1992; Krishan .\:. \Viit.a 1D94). En ocasiones se ha. observado 

'\'a.riabilidacl sinn11tánea. en diferentes bandas, por ejen1plo en óptico y radio, reafir­

ni.ando el fenó1neno de 1nicrovaria.bilidnd (\Vagnc1· 1991; Krichbaunt, Quirrenbach & 

\Vitzel l 992). 

La rnicrovariabilidad óptica es un fc1u'.m1eno típico en 103 objetos radio fuertes de 

tipo O (es decir, en los blazarcs, ver tabla 1. l ), seglÍn lo den1ucstran los trabajos de 

~Iiller, Carini, & Goodrich (1989); Carini (19!JO); C'1rini et al. (1991);(1!:192); Miller 

et ai. ( 1902); \Vagner k. \Vitzel ( 1995), entre otros. :\luchas blazares tnnestran tni­

crovariaciones en las bandas de ra<lio l;:i.s cuales ocu1Tc11 con ticn1pos tnínin1os del orden 

de un día (Quirrenbach et a.L UJSDa; Quirrenbach 1D91; Krir:hbanm, Quirrehbach & 

\Vitzel 1992). 'fa.1nbién en el ultravioleta se han buscado tnicrO'\Llriaciones t1tilizando 

el IUE. pero únican1ente se h<l.n encontrado en la fuente PKS 21.55-30•1 {Edelson et 

al. 1991 ). la cual tuostró variaciones en su flujo~ lü~'ó en tie1npos n1enorcs a un día. 

Existen ta1nbién evidencins de 1nicrovn.riahilid~,d en las bandas del cercano infrarrojo 

(KidgeL Takalo. & De Diego. 1994~ Kidger, González-Pérez & Sadun 1996). En 

cuanto a los objetos radio e-aliados. hasta hace nnos años se ha podido confirn1ar la 

existencia de nücrovariaciones en la galaxia Seyfert 1 Aknl20 (cuyo núcleo es radio 

callado, ver Barvainis & Antonucci 1989), la c11al presentó variaciones ~rn ......., 0.04 en 

Ll.t - 5hr (;\Iiller & Noble 1994; Noble et al. 1994), y también en algunas Seyfert 1 

(cuyos nl'.icleos son radio fuertes) como el ca.so de NGC4151 (Lyutyi et. al. 1989) y 

NGC7469 (Doroshenko et al. 1989; Dultzin-Hacyan et al. 1992). En algunos cuasares 

radio callados se han buscado 1uicrovariaciones (Gopal-Krishna, \Viita & Altieri 1992; 

Gopal-Krishna~ Sagar & \Viita 1993). Se ha confirn1ado que, en al menos 1_!os cuasares 

radio callados (09-16 + ~301 y 1206 + 459), existen ni.icro"\-ariaciones (Gopal-Krishn•l.~ 

Sagar & 'vViita 1995). 
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2.3 A.Joclelos para ::\Jicro'"ªriabilidad 

Las explicaciones teóricas sobre el fcnó1neno de variabilidad y ni.icrovariabilidad del 

continuo en los ::"J" AG suelen ser de dos tipos: extrínsecas e intrínsecas. En particular. 

para el caso de la rnicrovariabilidad los procesos de tipo extrínseco cotno el centelleo 

refractivo interestelar (Heeschen et al. 1987). el cual es relevante sólo en las bandas del 

radio, o los 111icrolentes gravitatorios (Gopal-Krishna &: Subrarnanian 1991), pueden 

contribuir a los can1bios del flujo observac..los. Sin en1bargo, éstos efectos no pueden 

ser considerados, en general, coni.o la. tínica explicación ele la variabilidad observada en 

los ~ .... \.C;. Entre los procesos de tipo intrínseco, encontran1os qne exi!:>ten b;isicamente 

dos tipos de 1nodclos: aquellos basados en el jet relativista y los que hacen énfasis en 

los discos de acreción. 

2.3.1 11.Iodelos E.r:trínsecos 

Para el ca..."'>O de las n1icrovariacioncs ópticas. ten.en1os qnc el fcnón1eno extrínseco 1nás 

relevante es el producido por los llarnados rnicrolcntes gravitatorios. L~ teoría de la 

relatividad general predice, entre otra..."'> cosas, que la luz se cueva ante la presencia de 

cuerpos de gran n1asa. En el trabajo de Einstein ( 1936). se den1ostró teórican1cnte 

que una in1ugen puede ser a.lta1nente n1agnificada si el observador, la fuente y el 

objeto que actúa con10 lente, están lo suficienten1ente bien alineados. En el caso del 

fenórneno de rnicrolente gravitatorio (Schneider, Ehlcrs & Falco 1992), se espera que 

un cua.sar se encuentre suficienternente alineado con una galaxia cercana frente a él. 

Los estrellas (y ta1nbién objetos compactos con10 enanas cafés y agujeros negros) en 

esta gala.......:ia. desviarán la luz sie111pre y cuando la distancia entre el cuasar y la gala..xia 

no sea de1nasiado grande, pues de lo contrario, el fenó111eno sería indctectable. 

En los trabajos de Ostriker &: Vietri ( 1985;1990} se plantea la posibilidad de que el 

efecto producido por estrellas (que actúan corno microlentes gravitatorio) en el halo de 

una gala..xia que se encuentre frente a un FSRQ, puede convertir a éste en un BL Lac 

(una. especie de esquen1a unificado para los BL Lac y los FSRQ). Esto explicaría por 

que los BL Lac presentan líneas de t:~rnisión débiles, ya que la región n1ás con1pacta que 

eniite el continuo sería ni.agnificada, mientras que la región 1nás extendida que emite 

las líneas no sería susceptible a este efecto. Para que ocurra el fenón1eno de microlente 

gravitatorio. en este caso, la galaxia lente y el FSRQ deben estar asociados (tal vez 
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forn1anclo un par físico), pero no necesari::unente con sus l"espectivos núcleos alineados. 

La luz del FSRQ es 1nagnificada por las estrellas de la gala.x.ia y entonces se producen 

ln.s n1icro-in1ágcnes. El observador no puede resolverlas de tnauera individual. pues 

tienen tarnat1os del orden de 1nicro segundos de arco (Chang & Refsdal 1979), y lo 

que ve es la superposición de estas 1nicro-i1nágcnes en una irnagen (la n1acro-in1ngen). 

Con10 las posiciones relativas del FSRQ, la fuente. y el observador pl.teden can1biar 

con el tien1po, entonces se espera que las posiciones de las 1nicro-i111ágcnes ca1nbien 

ta.n1hién. dando lugar a can1bios t"'ll In intensidad de la 1nacro-in1ngen. Esto quiere 

decir que n1ovin1icnto~ relativ••s dan lugar a variaciones en el factor de an1plificación de 

la lente gravitatoria y. con elk., producen variabilidad. Otra característica in1portante 

es que la 1nicrovariabilidad p1·oducida por el fcnótneno <le niicrokntcs es ac1·0111útica 

('\Vagner .. "-: \Vitzel 1995), e~ decir, no produce variaciones <le color. 

Treves et al. ( 1997) afirn1an que la rnicrova.riabilidad acro1nútica. observada en el 

cuasar PKS '2155-304 puede explicarse con el 1nodclo de n1ircrolentes gravitatorios. 

Los autores refieren que se han obser'\·ado varicis líneas de absorción (La) en el ultra­

violeta con el IUE en la dirección de esta fuente, la...c; cuales tienen diferentes valores 

de COtTÍlliicnto a.l rojo. Dado que se desconoce la naturaleza del tnaterial que está 

absorbiendo esta radiació11. y qne itnágencs profundas en el óptico (con una resolución 

1neno1· a l segundo de arco) no han revelado la presencia de galaxias frente a este 

cuasar, sólo puede ser que sean C!Strellas asociadas a una galaxia enana. ( ésta últiina 

localizada frente al cuasar) l::l.S que estén produciendo dichas absorciones. Los autores 

suponen que la gala...."""'ia enana contiene ......., 109 estrellas con .1.\l ......., l A/,2 , y encuentran 

que pueden reproducir las microvariaciones (cou a111plitudes......., 10-30% y con tien1pos 

de 12 a 2+1 horas) observadas si1nultánea.n1ente con el IUE y el ROSAT. 

2.3.2 lVfodelos Intrínsecos 

Los tnodelos intrínsecos para explicar variabilidad en las banda.e;; del radio se basan 

en el fftodelo del jet relativista, el cual ftte propuesto iniciahncnte por Blandford & 

KOnigl ( 1979). Estos n1odelos, los cuales funcionan bastante bien para los BL Lac, se 

conocen en la literatura con10 los •·shock-in jet rnodels", ya que sugieren la presencia 

de choques propagándose a lo largo del jet asociado a dichas fuentes. 

Existen modelos muy detallados basados en esta teoría. (!\.larscher & Gear 1985; 

Hughes~ . .\.Her & Aller 1985; 19!~1) que reproducen bastante bien las variaciones en 
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finjo y en polarización (en tien1pos de años) observad:is en las bandas del radio. Sin 

embargo, existen rnuy poL:os intentos para explicar niicrovariabilidad utilizando este 

tipo de n1odelos (Krisha.n & \Viita 1994). Para explicar ni.icrova.riaciones, se supone 

que los choques intn.raccionan con regiones turbulentas dentro del jet. Los difel"entcs 

valores de densidad y velocidad en el jet, producen variaciones en el flujo (!\.larscher, 

Gear & Tra'\·is lQ02). Se ha. propuesto otro tipo ele 1nodelo, tan1bién basado en el jet 

relativista. conocido coni.o el efecto faro (del inglés, '"the lighthouse effect") en los jets 

relativist3.S de los blazare-s. El tnodelo ha sido Llcsa.rrollado por Can1enzit1d ( 1992) y 

Catncnzind S.:. Krocken.bcrger ( 1992). 

Por otro lado, existen vario~ 1nodelos teóricos que cxphcan variabilidad utilizando 

la hipótesis de que el origen de las variaciones es el disco de acrcción. Por cjen1plo 

se ha sugerido que un gran n\uncro <..le n1anchas calientes (del inglés, ··hot spots•·) o 

ráfaga.. ... en el disco pueden proveer la. 1nayor parte de los catnbios rápidos observados 

en las bandas de los rayos X (/\ .. brani.owicz et al. 1991~ Zhn.ng & Bao 1991). y en el 

óptico-ultravioleta (\Viita et al. 1991, 1992; ~langalan1 & \.Viita 1993). Las ni.anchas 

calientes pueden rnorl.ncirs(• con10 consecuencia de cantbios en la ta..c;.n. de acreción 

inducida. por ln. interaccié111 gravitatoria entre un objet<..1 perturbantc y el disco de 

n.crcción (Chakrabarti & \Viita 1993). logrando explicar la microvarin.bilidad óptico­

ultraviolet.a. Sin cni.bargo, pn.ra. el ca.so de las variacione~ si1nult:ineas observadas en 

las bandas del óptico-radio, este tipo de modelos no son los adecuados. 

Un~ característica. ini.portantc que presentan los objetos radio callados es que no 

tienen asociado, cuino en el ca.so de los blazares, un intenso jet relativista (Antonucci. 

Barvainis & .:\.lloin 1990). Por tanto, cualquier evidencia de microvariabilidad óptica 

en los cua.sarcs radio callados, favorecería los 1nodelos basados en las n1anchas calientes 

en los discos de a.crcción (C;opal-Krishna, \Viita & .:-'\.lticri 1992; c;opal-Krishna, Sagar 

& \Viila 1995). Estos estudios tienen como objetivo principal el poder discrinünar 

entre los niodclos teóricos basados en el jet relativista, y los que utilizan el disco de 

acreción. La detección de n1icrovariabilidad en objetos radio callados es una prueba. 

contundente de que los n1odelos de disco de acreción son los n1á.s adecuados para 

explic~r n"licrovnriubilidad óptica en este tipo de N A.C.;. 

En algunos trabajos se ha propuesto que si el disco de acrcción tiene una corona 

sini.Har a la del Sol, entonce!:> procesos similares a los que ocurren en ésta pueden 

ser hnportantes para explicar las variaciones rápidas de los N .. AG {Krishan &. Wiita. 
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1990). El tnodelo estándar de ios ~.AG supone que la rnayor parte del espectro de 

estos objetos es una con1binación de radiación sincrotrónica. pura y radiación sin­

crotrónica autoabsorbida por efecto Con1pton (la cual proviene del jet). y ernisión 

térnlica (principaln1cntc del disco de acreción y procesos de re-radiación del polvo). 

Sin e1nbargo, existen ·varios 1nodelos basados en procesos de c1nisión coherente en 

los plasn1as, para explicar ciertas partes del continuo (por (•jen.1plo. Krishan .._S?...;. \Viita 

1990), y ta1nbién la variabilidad (Benford 1992; Lcsch .._-.:..:: Pohl 1992: Krishan & \Viita 

1994). 

Poden1os concluir que, aunque existen val"ios ca.nünos para explicar teóricarnente 

la variabilidad en los?": AC~. iliuguno de los rnodelos intrínsecos que hen1os rnencionado 

provee pa¡-á1netros susceptibles de co111parar con las observaciones {nos referi111os cs­

pecífica111entc a las ban<las del óptico). Ninguuo ha sido detallado a.decuadan1cnte, 

por lo que requieren de un tnayor refinan1iento. 

2.·1 1·ariabilidad de Líneas de Ja BLR. 

Los estudios sob¡-e las variaciones obse¡-vadas en las líneas anchas de tiuisión que se 

producen en la BLR, tienen coruo fin el cotnprender las condiciones físicas de la{s) 

fuentc(s) que las producen. l..ino de los probleruas principales es localizar la ¡-egión 

que p¡-oducc las líneas de c1nisió11 con respecto a las otras est¡-uctunis de la fuente. 

También es necesario entender la dinárnica del rnatcrÍél.l que ernite dichas líneas. No 

sabernos si la distribución de velocidades tiene una orientación espacial con respecto 

al centro del ~.AG. es decir, no sabe1nos si el material se encuentra cayendo hacia el 

centro, fluyendo desde el centro, o siguiendo órbitas estables (Krolik 1994). 

Los prime¡-os intentos por comprende¡- los procesos físicos asociados con la BLR 

se encuentran en los trabajos de Bahcall & Kozlovsky ( 1969); Davidson {1972); 

~lacAlpine {1972). La idea fundamental de estos autores es suponer que las líneas de 

la BLR son producidas por fotoionización. Ba.-;ados en esto, const¡-uye¡-on los llama­

dos rnodelos de fotoionización {ve¡- sección 1.1.5) con el fin de ¡-cp¡-oducir. a prirnera 

aproxin1ación, las intensidades relativas observadas. En los n1odelos de fotoioni~ación 

se encuentra convencionaln1ente el ta1naño de la DLR utilizando argumentos de equi­

librio de ionización. La energía que le llega a la BLR depende de la tasa de fotones 

ionizantes (Q(H)) que produce la fuente central: 
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Q(H) = 1= L.,d.,, 
V¡ hV 

(2.1) 

donde Lv es la huninosidad específica de la fuente. Los tnodelos requieren ta1nbién 

conocer la fonna del espectro ionizante, la cotnposición quínlica, la densidad de las 

nubes (n..,) y el valor del parán1etro de ionización (í) dado por: 

r = Q(~l - 10-2. 
·17Tr-cn.-

(2.2) 

Los valores de Q(H), n,. y l se ajustan en los códigos de fotoionización de n1anera 

que puedan reproducir lo 1nejor posible los cocientes de línea observados. En general 

se ha encontrado que la densidad coluntnétr de las nubes es -.. lü22 - 23crn- 2 , y que el 

pará111etro de ioniza.ción es nienor a 1 (Kwan S..:. Krolik 1981; Recs, Netzer & Ferland 

1989). Conociendo estos parátnctros para una fuente particular y resolviendo la 

ecuación 2.2 parar, se puede estitnar la separación que existe entre las nubes de la 

BLR y la fuente que produce el continuo ionizante, es decir, el tan1año de la BLR. 

En estos 111odclos se supone que la escala de tic1npo para que un elen1cnto de 

vohunen pequeflo responda a una ftuctuacíón del continuo, está dctcrminad.<:L por el 

tiempo de recon1binació11 rn, el cual es el tien1po necesario para reducir la densidad 

de iones por un factor de dos: 

•n .-.._, ,..,,_, l.ln¿;- 1 hr, 
n,.et 8 

(2.3) 

donde n 9 es la densidad de electrones en unidades de 109crn- 3 , y o.n es el coeficiente 

de recombinación para el caso B (Osterbrock 1D89). 

La resp11esta e.le toda la región que ocupa la BLR a la "-ariación del continuo está 

regulada por el tiempo que tardan los fotones en recorrer dicha región. Esto se conoce 

en la literatura con10 .... light crossing time''. y es igual a: 

r 
iLT = -. 

e 
(2.4) 

En los modelos de fotoionización se propone que la densidad del gas de la BLR 

es ......,, 109 crn-3 . Este valor se estin1a a partir de la presencia de la línea ancha del 

C I I J)..\1909. la cual desaparece dehido a las desexcitaciones colisionales del nivel 

excitado. 
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Un n1t§todo alternativo para esti111ar el tan1allo de la BLR, basado también en 

la idea de que las líneas son producidas vía la. fotoionización, pero que utiliza las 

observaciones de variabilidad del continuo y de líneas de cn1isión, es el de n1apeo 

por reverberación o por ceo (ver capítulo 5). Este n1étodo fut> propuesto conceptual­

n1ente por Bahcall, Kozlovsky .._t: Salpeter (197:2), y desarrollado n1ate1nática1nente 

por Blandford ,'<;.: ::\IcKec ( 1982). La ventaja de este n1étodo es que sólo es necesario 

conocer la lunúnosidad del continuo y la de la..'i líneas de c1nisión, sin necesidad ele 

extrapolar el continuo ópticu-ultravioleta, lo cual :-;e hace sicrnpre para introducir el 

continuo ionizante en los c-ñdigos de fotoionización. 

:-\partir de estudios del continuo de los NAC; (en particular los rnenos luntinosos, 

i.e. Seyferts y QSO), se ha cncoutrado que éste es n1uy variable en la..5 bandas del 

óptico y el ultraviolt>ta (Krolik 199·1; Peterson 1091). Existe una excelente correlación 

(sin retraso ternporaJ) entre las variaciones observadas en el continuo óptico y el ultra­

violeta no-ionizante (Krolik et al. 1991) en NAC; de baja lurninosidad. Este resultado 

sugiere que t:.•I continuo ionizante sigue la rnistua curva de luz que el continuo obser­

vado en las bandas del óptico. y que la respuesta de la.s líneas de en1isión (observada.e; 

en el óptico) debe variar conforn1e lo hace el continuo ionizante. Co1no respue!Sta a 

la variación del continuo, se espera que el gas tarde un cierto tie1npo en recuperar el 

equilibrio de ionización (los rnodelos de fotoionización calculan que es del orden de 

unos cuantos nlinutos). provocando un cierto retraso en la aparición de variabilidad 

en las línea...:.;. En consecuencia, la curva de luz que obten.cn1os a partir de rnedir el 

flujo en la línea de emisión, estará retrasada con respecto a la curva del continuo. 

Este retraso en el tien1po es el que se utiliza para estimar el tan1año de la región (i.e., 

el de la BLR). Hablaremos con más detalle sobre este te1ua en el capítulo 5. 



Capítulo 3 

VARIABILIDAD DE LOS BLAZARES OJ 287 Y 
3C 66A 

3.1 Resu1ne11 

El presente capítulo describe el n1onitorco realizado a los blaza.res OJ 287 y 3C 66A en 

el Observatiorio Astronórnico Nacional (0....-\N-SPM de aquí en adelante), sinn1ltáneo 

al proyecto internacional OJ-94. El objetivo principal de este n1onitoreo es el estudio 

de la variabilidad y inicrovariabilidad óptica de arnbos obj._·tos. 

3.2 El Blazar O.J 287 

En la década. de los años sesenta se descubrió a OJ 287 (0851+202) con:10 11na. fuente 

de radio in.tensa. Se encontró que presentaba una ernisión de continuo con espectro de 

frecuencias plano (FSRQ), y que era variable. Posterionnente fue clasificada como un 

objeto tipo BL Lac, pues al igual que el prototipo de esta clase de fuentes, presentaba 

una apariencia estelar, carencia aparente de líneas de cniisión, y un espectro continuo 

no-térrn.ico desde el ultravioleta hasta el radio. Esta emisión resultó ser altamente 

variable, tanto en flujo como en polarización, en las bandas de radio y óptica. Debido 

a todas estas propiedades, se define a OJ 287 con10 un objeto que pertenece a la clase 

de los blazares lver sección 1.1.2) y, en este trabajo, nos refcrircn1os a OJ 287 como 

un objeto tipo BL Lac o blazar. indistintamente. 

Haciendo estudios espectroscópicos es posible detectar líneas de en1isión débiles 

asociadas a OJ 287. cuando el objeto presenta una disnlinución en su brillo. ?vliller 

et al. (1078) 1nostraron la presencia de una línea espectral tnuy débil asociada a OJ 

287, localizada en 6538.A., la cual resultó ser la línea del [OJJJ]5007A .. con un corri­

miento al rojo ;::; = 0.306. Posterio:>rtnente, observaciones espectroscópicas (e.g.Sitko 

& Junkkarinen 1985; Stickel, Frfrd & Kühr 1989; De Diego et al. 1994; Falomo, 

Scarpa & Ber:;anelli 199~1) han confinnado este resultado. El hecho de detectar gas 
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en en1isión asociado a los objetos tipo BL Lac presupone la existencia de nebulosidades 

subyacentes asociadas con estos objetos (ver capítulo 6). 

3.3 Obsen,,·aciones ).Jultifrecuencia de OJ 287 

Existen nun1crosos trabajos en la literatura que tnuestran el co1nportamiento de OJ 

287 en varias regiones del espectro electromagnético (ver las men1orias de los congresos 

sobre este blazar editadas por l(idger & Takalo 1994; Takalo 1996, y las referencias ahí 

citadas). En la siglliente sección describirnos breven1ente los resultados más relevantes 

relacionados con estos estudios. 

Los objetos tipo BL Lac erniten débiltnente en las bandas de los rayos X duros (i.e. 

por arriba de los 2KeV). Sin embargo, se han han hecho algunas observaciones de 

OJ 287 en esta región espectral utilizando el satélite llan1ado EXOSAT (de sus siglas 

en inglés, "Einstein X-R.ay Observatory Sa.telite'' ), ver Owen, Helfand & Spangler 

(1981); l'vladejski & Schwartz (1983,1988), Giommi et aL (1090). Estos trabajos 

describen variaciones de OJ 287 en las bandas de los rayos-X, las cuales ocurren sólo 

en escalas de tien1po de n1eses o 1115-s. 

Reciente1nente Urry et al. (1996) estudiaron a OJ 287 con el satélite ROSAT (de 

sus siglas en alcn1:::í.n, •·ROngten Satcllite"). el cual estudia la emisión de rayos X suaves 

(en los rangos de energía que van de 0.1 ._1. 2.0 KeV). Los resultados 111á.s relevantes de 

este estudio son: (a) El objeto mostró variabilidad en las dos épocas en las que se le 

observó. Las variaciones se presentan tanto en la intensidad como en el índice espec­

tral. (b) El espectro de OJ 287 en este rango espectral puede ajustarse relativamente 

bien con una ley de potencias. (c) Se encontró que esta fuente tiende a presentar 

un espectro más e1npinado {en inglés, ""steeper'~) conforme aun1enta su brillo. Esto 

parece extraño, dado que lo norn1al en los objetos tipo RBL (ver sección 1.1.2), es que 

tienden a presentar un espectro que se aplana conforn1e el brillo aun1enta. Una ex­

plicación probable para este fenón1eno, segúr. 1?stos autores~ es el suponer que cuando 

la fuente está. menos brillante los procesos p1oducidos por efecto Compton dominan. 

y el espectro se ve más plano. Cuando el obJeto aumenta su brillo~ la componente 

sincrotrónica. resulta la dominante, incluso sobre el aplanamiento producido por el 
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Con1pton inverso y, por tanto, el espectro se empina. 

Ultravioleta 

En cuanto al ultravioleta, OJ 287 ha sido estudiado con el satélite IUE en 111á.s de 

20 ocasiones (ver Edelson et al. 1992), la ni.ayoría de las observaciones se hicieron 

a mediados de los afies ochenta. Por ejen1plo, ¡vtara.schi et al. ( 1986) detectaron 

variaciones en el lJ"\/ y del índice espectral de OJ 287 con escalas de ticn1po de 

algunos días, sin hallar correlación algtnlé.t. entre las variaciones del índice espectra.l y 

la varia.blidad del brillo. 

Óptico 

Los pri111cros datos registrados en el óptico datan de 1891, a partir de observaciones 

hechas con placa.«; fotográficas sensibles al azul, las cuales pertenecen a la Colección de 

I-larvard (ver Visvn.nathan & Elliot 1973). En la. C\ir·va de luz histórica (ver figura 3.1) 

es evidente la presencia de eventos en los que el objeto presentó variabilidad de brillo. 

El pri1n~r abri11antatnicnto que pudo estudiarse con 1nayor regularidad, ocurre entre 

1972-1973. En esa ocasión se organiza una can1pa.ña internacional para monitorear 

lo mejor posible a este blazar (ver \Vebb et al. 1988; Sillanpik'i 19!)1; Xie et al. 1992). 

Un segundo nbrillantarniento irnportante sucede entre los años 1983-84. En la curva 

de luz histórica existen tan1bién varios 1nínin1os de brillo, los cuales se han observado 

en 1976, 1985. 1987-88 y 1989 (Takalo et al. 1990 y Kidger et al. 1991). 

OJ 287, co1110 es característico de la clase de los blazares. presenta rnicrovariabili­

dad óptica. Esto fue observado por pri1nera vez en la década de los setentas (Folso1n 

et al. 1971; Epstein et al. 1972; S111ith et al. 1975; '\..'eran & Veron 1975, entre otros) 

y, posteriorn1ente, utilizando detectores bidimensionales se reportan rnicrovariaciones 

de esta fuente en Sillanpaa et al ( 1992); Carini et al. ( 1992); Benítez, Dultzin-Hacyan 

& Argaíz (1994), González-Pérez, Kidger & De. Diego (1996), entre otros. Existen 

tan1bién varios trabajos que reportan tnicrovariabilidad periódica, entre ellos Vis­

vanathan & Elliot (1973); Carrasco, Dultzin-Hacyan & Crnz-González (1985); De 

Diego & Kidger (1990); Despande et al. (1991), siendo éste último el que reporta el 

menor período (sei:s ntin1.1tos). 

Por otro lado, K inma.n( 1976) fue el pri1nero que reportó la existencia de variaciones 

de color en OJ 287. Takalo & Sillan.pü.ii. (1989) encontraron variabilidad a gran escala 



! 
40' 

! 
35 

30 

20 

10 

5 

OJ 287, H:STOR!CAL L!GH':' CURVE IN 9-BA:"::J 

-.. 
o . . . . 

. . 
! • ., & j 

•• ,-: ;_. __ _,_ ____ !_:_·_ .. _._._·~-~. _,: : 
~7000.-:: 4.!Cc·c~:. .:.3:..cco 

JV -ZOCOOOO 

37 

: 
• 

i 
t .. 
:; -
.j ¡ ' 

.. L\Jw~. j 
45000~ 

Figura 3.1: Curva de luz histórica de OJ 287 en la banda B, obtenida con datos 

recopilados de la literatura desde 1891 hasta 1994. 
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del índice espectral en el óptico a partir del abrillantarniento de 1972: el índice de 

color B-V cn1nbió de -0.8 a -2.0. Existe una correlación entre el índice de color B-V y 

la banda V. ele t n.l tnanera que cua.ndo OJ 28 7 está más débil, el color B-V es 1nayor 

y el espectro es 111ás e1npinado. 

lnfra1-rojo 

Se han observado grandes fluctuaciones de brillo en OJ 287 en ln..."i bandas del cer­

cano infrarrojo {Takalo et al. 1992; Gear et ~l. 1993, entre otro:'.i). En un trabajo 

reciente, Zhang & Xie ( 1996) reportan poI" pri1nera vez la curva de luz ·•histórica" 

de OJ 287 en la banda l'- ('2.21-nn) del cercano infrarrojo. Para ello los autores hacen 

una recopilación en la literatura. de las observaciones JHI< de O.J 287 a partir de 

1971. Postcrionnente, con1{n"Lran esta curva con la curva histórica en el óptico pre­

sentada por Takalo & Sillanpii~ (1989) (ver figura 3.1), y con.firman la existencia de 

abrillantani.ientos y ráfagas en el infrarrojo que coinciden temporaln1e1tte con varia­

ciones observadas en el óptico. Encuentran que la eniisión del cercano infrarrojo y 

el óptico puede ajustarse tnuy bien n1ediante una ley de potencias con índices es­

pectrales idénticos. Esto los lleva. CL suponer que exi!'.>te una única fuente, capaz de 

producir la variabilidad infrarroja-óptica en OJ 287, la cual es sincrotrónica. Un re­

sultado parecido ha sido reportado por Hagen-Thorn et al. (1994); ~larchenko et al. 

(1997). En an1bos trabajos se propone que una fuente sincrotrónica "'\rariable produce 

los abrillanta1nicntos observados en el cercano infrarrojo, óptico y ultravioleta. 

Radio 

Para algunos radioastrónotn.os, OJ 287 es en tnuchos a..~pectos el objeto radio fuerte 

más extre1no de los BL Lac hasta ahora detectados. Dentro de las casi cien fuentes 

estudiadas y analizadas en los programas de seguiiniento de !\1ets5.hovi y SEST. OJ 

287 exhibe las variaciones en densidad de flujo más rápidas con las temperaturas de 

brillo 1ná.s altas asociadas con los abrillantamicntos en radio (Ter5..c:;ranta & Valtaoja 

1!)94). 

Estudios en radio (utilizando el arreglo conocido coni.o VLBl) han mostrado que 

OJ ~!87 es una fuen·:.e supcdun1ínica (Roberts~ Gabuzda. & \Vardle 1987; Gabuzda~ 

Wardle & Roberts .l989). Adetnás. en este tlltinl.o trabajo, los autores encuentran 

que OJ 287 consiste de un núcleo y tres nódulos con rnovirniento superlurnínico (ver 
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Apéndice . ..\.), con 1111 factor /3,, 1 .. u-~·utt- = v,.1,.,/c ~ 3.3h;-; 1
, para :: = 0.306, Ho = 

lOOk1ns- 1 .\Ipc- 1 y qo = 0.5. Los nódulos se encuentran fonnando un radio-jet cuyo 

ángulo de posición (P .. -\.. de uqtlÍ en adelante) es O.-.... -100º. 

Exsiten estudios que 1nuestra.n una clara correlación entre la variabilidad óptico­

radio. Se encuentra que el retraso es, en general, del orden de unos cuantos 1neses 

(e.g. Valtaoja et al. 1987, Tornikoski et al. 1994 y Clernents et al. 1995). 

3.-l El Seguin1ienro Internacional O.T 9-1 

Los estudios <le variabilidad requicr-en de observaciones en varias frecuencin .... 'i sinn1l­

táneas. Durante los inviernos de 199:1-9·1 y 199·1-95 se observó a. OJ :287 dentro 

del proyecto internacional OJ-04. al cual le fue a.signado 5% del tien1po de todos 

los telescopios del Observatorio Roque de los ~luchachos. localizado en la Isla de 

la Patina, en Espaiia. Ade111~s del tie1npo a.signado en este observatorio, se hizo 

una invitación general para participar con observaciones realizadas en otros sitios, a 

fin de tener gran cobertura Uel objeto durante el 1nayor nl.Ín1ero de tiernpo posib1e 

(ver Takalo et al. 1996). Los objetivos principales del proyecto OJ-94 (en el cual 

participarn.os con observaciones 1·ealizada.s en el 0:\N-SP~l son los siguientes: 

• Obtener el rnás con1plcto espectt·o de potencias de OJ 287, realizando observa­

ciones en Asia, Europa y . ..\.1nt!rica, con escalas de tien1po que van de un año a 

varios rninutos, con el fin de tener la n1ejor cobertura. espacio-tctnporal posible 

para este objeto. 

• Estudiar el fenó1neno de ni.icro'\.--a.ria.bili~iad de este BL Lac en diferentes frecuen­

cias y estados de actividad, con el fin Lle buscar posibles correlaciones entre la 

ocurrencia de este fenómeno y los estados de actividad ele OJ 287. 

• \lerificar la ocurrencia del abrillanta.nüento predicho para el otoño-invierno de 

1994 (ver sección 3.G). Las observaciones conte1nplan el estudio de la po­

larización y la variabilidad del objeto en diferentes niveles de flujo. 

La tabla 3.1 resume las características de los observatorios qn•.? particparon en el 

proyecto OJ-94. En la columna (1) presentani.os el nombre del observatorio, en la (2) 

·el telescopio empleado para realizar las observaciones, en" las (3) y (4) el diámetro del 
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espejo primario y el instrun1ento que se usó y, finahnente, en la colun111a (5) la región 

del espectro electro111agnético observada. 

3.5 Seg11in1iento Foton1étrico en el OAuV-SPAI 

El seguiniiento realizado en el C).:-\N-SP~l tiene coni.o fin estudiar la variabilidad 

y tarnbién la 1nicrovariabilida<l de OJ '287 (y de 3C GGA, del cual hablaren1os en la 

sección 3.8). La foto111ctría bidituen.sional se hizo con el tele::.copio de 2.1111 y, acoplado 

a éste, una cán1ara con un detector CCD (ver sección 3.5. l) en el 1nodo de i1nagen 

directa. En la tabla 3.2 prescnt an1os las ten1porada..s asignadas. La colurnna ( 1) indica 

el año en que se realizaron la.s observaciones, la (2) las noches asignada..~, la (3) el 

forn1ato del detector· que utilizan1os en cada una de ellas, en las colun1nas (4) y (5) 

prescnta111os el nlunero de noches de observación asignadas y efectivas, y finahncnte 

en la (6) el ní1n1cro de in1ágenes obtenidas en cada te111porada. 

3.5.1 Observaciones y Rerlncción de Trnágencs 

En las ternporadas de ob!=icrva.ción utilizarnos dos detectores de carga acoplada (CCD, 

de sus siglas en inglés, .. Charge Couple Dcvice~') para estudiar a OJ 287. El pritnero 

que usa111os (en enero de 1992). tiene un tarnaño de 384 x 586 pixeles (nos referircn1os 

a este detector con10 "CCD italiano"). El segundo, es un chip de 1024 x 1024 pixeles 

(nos referire1nos a este corno ··CCD nül" ). Estos detectores se acoplan a una cárnara., 

la cual a su vez se rnonta al telescopio de 2. ltn con el propósito de obtener irnágenes 

de los objetos a estudiar. Utilizan1os para nuestro estudio únicarnente el filtro V de 

Johnson, el cual está centl'"ado en ,,\,.1 '"'. ,...._ vA y tiene un ancho de 1000.A. La 

escala de placa que se obtiene con el CCD italiano (usando un '"·binning" de 3 x 3) 

es de 0.95"/pix, y con el CCD 1nil es de 0.26"/pix (cada pixel nlide 23 X 23 y lQ X 19 

nücras, respectivarn.ente). 

Para ruuestrear correctan1ente a. O.J 287, es indispensable cumplir con los requisitos 

del teore1na J.e 1nuestrco, es decir, si estan1os buscando variaciones del orden de veinte 

n1inutos, debemos obtener irnágencs cada diez minutos. Considerando el tie1npo que 

tarda en hacerse la lectura de conteos en el detector, formarse la in1agen, y guardarse 

en la cornputadora, nuestros tie1npos de integración fueron de 8, 10 y 15 n1inutos, 

según el CCD utilizado en las diferentes temporadas y el brillo d•;!l objeto en cada 
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caso. Con estos tiernpos logra111os obtener, con10 rnínirno, alrededor de :3000 conteos 

en el tnícleo de OJ 287. lo cual equivale a un valor del cociente seiial/ruido ......._, 50. 

En cuanto al 1nonitoreo de OJ 287, las observaciones son u1uy sencillas, ya que en 

la n1isrna i1nagt:•n cstc;Í. d objeto de estudio y las estándares de con1pa.ración. Las 

estándares que se observaron junto con OJ 287 fueron la 4, 10 y 11 (ver figura 3.2), 

de la secuencia fotou1étrica publicada por Sn1ith et al.( 1985). 

Los datos obtenidos se procesaron utilizzindo el paquete de reducción '"hnagc 

Reduction and ...-\nalysis Facility''. IRAF de aquí en adelante (ver Barnes 1 !J9:3; J\lassey 

1992 y ~lassey S.: Davics 1992). Pri1ncran1ente se rC'stó a cada in1agcn el ··bias", el 

cual es una i1nagcn cu11 cero ticrn.po de integración y representa el nivel del detector 

(el cual es ap1·oxi1nadan1entc constante) previo a cualquier detección. Este "bias"• en 

realidad es el pro1nedio de "·arios .. bias .. obtenidos durante la noche. Posteriorntente 

se trabajó con las itnágcnes de cantpo plano. las cuales se obtuvieron utilizando el 

brillo del cielo durante el crcpüsculo y solan1ente con el filtro V, en un carnpo libre de 

estrella....,,, Se construye un carnpo plano a través de la rutina IRAF /FLATCOi\-IBINE, 

con el cual se corrigen las irnágcnes por la.s las variaciorH•s de sensibilidad que existen 

entre un pixel y otro en el detector. Cada irnagen fue dividida por este can1po plano . 

..-.\111bos procesos (el 1·estar el bias y el dividir por el can1po plano) pueden realizarse 

utilizando el programa IRAF/CCDPROC. 

El siguiente paso en la reducción es utilizar el progra.rna IRAF /PHO'T. Este es 

un progranta que nos per111ite hacer foto111etría. de apertura para ca1npos en el cielo 

no nn1y abundantes en objetos. Para el caso de OJ 287 este progra111a. es ideal. 

El prirner paso es escribir los parán1etros del siste1na de detección (en la subrutina 

llan1ada 0..-\.T.:\PARS). tales corno el ruido <le lectura, la ganancia del sisten1a, la 

escala de placa, y el ancho a n1edia. altura (F\\'H~l de aquí en adelante, de sus siglas 

en inglés HFull \\'idth at Half !\.fa..xi1nun1'' ). del objeto problen1a en pixeles. Este 

procedin1ieuto tiene que efectuarse para.cada una de las in1ágenes obtenidas. pues 

recorden1os que en cada integración podernos tener variaciones en las condiciones 

atntosférica.s (con10 el sccing que suele variar durante la uoche). Una vez hecho 

esto, editan1os (sólo una. vez) los parárnetros de FITSKYPARS, con lo cual se escoge 

el tamaño del anillo en pixeles para medir los conteos del cielo. En este caso, el 

tan1año utilizado para los radios interno y externo del anillo es 20 y 30 pixeles, 

respectiv-c..L111ente. Posteriormente, editan1os los parámetros de PHOTPARS, los cuales 
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definen el tarnaño de la apertura que queren1os utilizar para realizar la foton1etría. 

En este caso utilizarnos una apertura de 2" la cual corresponde a ~ 8 pixeles. Una 

vez hecho esto, se puede aplicar la rutina PI-10'1' a cada in1agen. La salida de este 

prograrna proporciona el valor de la 111agnitud instnuncntal del objeto problen1a, y 

de cada una de las estrellas estándares, así co1110 el error asociado a cada n1agnitud. 

En la tabla 3.:3 pre:-;cntarnos las obser'\':::t.ciones por tcrnporada. En la colurnna ( 1) 

está la fecha universal. en la (2) el nún1ero de horas que duró el n:1onitoreo. en la. (3) el 

nü111ero total de i1nágene~ obtenidas y en la ( kl) el '\-alol" del seeing pron1edio en cada 

noche. Por otro lado, los resultados del progran1a IR-.:-\.F /PHO'T' obtenidos a partir 

de los datos de las te111porada ... 'i de observación de OJ 287, se encllentran de la tabla 

3.4 a la 3.1•1. En estas tablas presentatnos en la cohunna ( 1) la fecha juliana de cada 

hnagen. en la (2) la n1agnitud instnttnental de la estrella 4 y su error, en la (3) la 

tnagnitud instrun1cntal de la estrella 11 y su error. en la (-1) la rnagnitud instnunental 

de la estrella 10 y su error y, finah11entc, en la (5) la 1nagnitud i11stru1nental de OJ 

287 y su error. 

3.5.2 Fotometría Promedio de OJ 287 

Una vez que tenen1os las magnitudes instrumentales del objeto problen1a y de las 

estándares (tablas 3.·l a :3. 14 ), necesita111os en.librarlas parj. obtener la n.1agnitud de 

OJ 287 en cada in1agen. y luego un valor de la n1agnitud promedio del objeto por 

noche, es decir. esti1nare1nos el pro1nedio de la.e; rnagnitudes calculadas en cada in1agcn 

durante una noche. 

Para calcular Ja n1agnitud de OJ 287 fuera de la at111ósfera, usan1os la rnagnitud 

calibrada de una de las estrellas de la secuencia fotornétrica de Sn1ith et aL (1985), es 

decir, hicirnos foton1etría relativa al sistema definido por una las estrellas estándares 

(ver Hardie 1962). Decidin1os calibrar con la estrella estándar 11 porque es la n1ás 

shnilar en brillo a OJ 287. Debido al gran núrnero de i111ágenes que tenernos en cada 

noche, hicimos un progran1a de reducción propio para calcular el valor del punto cero 

y la n1agnitud de OJ 287 en cada iinagen y, posterionnente. el valor pron1edio de la 

n1agnitud de OJ 287 por noche. 

Para calcular el punto cero, utilizarnos la siguiente relación: 

(3.1) 
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donde P.~ .. , . ., es el punto cero de cada irnagen i, m 1
1

1
[ es la 1nagnitud de la estrella 

11 reportada por Stnith et al. (1085), rn;'i·""'"""' 1 es la n1agnitud instrumental de la 

estrella 11 que ohten~n1os con PHO'I'. h.-¡,~ es el coeficiente de extinción pro111edio en 

la banda"\.'" (para el OAN-SP)..1), publicado por Schuster (1982) y, finaln1ente, }( 1 es 

la ntasa de aire en cada irnagen. El valor tn 1
1'f = 14.06 ± 0.05, y el coeficiente de 

extinción pro1nedio es l<i· = 0.141. El error a.-;ociado al punto cero en cada in1agen 

es a;., .. el cual se calcula. surnando cuadráticatnente el error reportado en la literatura 

(am.~'f), con el error de la n1agnitud instnunental (crrri;·~ .. ,,.,.,,.¡,¡) {<le la estrella 11) 

obtenido con PHO'I': 

• - r:( '")2 + ( ............. , )º cr,, •. - V lt7Tn11 o-m.11 . (3.2) 

Ahora calculan1os el valor ele 1n~}· 1 . es decir, la ntagnitud fuera de la at1nósfera en 

c::ida i111agen: 

(3.3) 

El error ;::isociado a esta. niagnitud es nucvarnentc la sun1a cuadrática de los errores 

del punto cero en cada irnagen, y el error asociado a la rnagnitud instrun1ental de OJ 

287 obtenido con PHOT: 

- /( • i~ + ( .... , ....... ,.,)º arn0 .1 - y a 1,.,. arn.01 . (3.4) 

Usando Jos valores de la 111agnitud en el filtro V fuera de la. atrnósfera en cada una. 

de las imágenes, calculamos la n1agnitud prornedio por noche < rnv >: 

y su error. que es la desviación respecto al valor promedio, está dado por: 

~ 
" ( o(<) )'' 

cr < rn\~ >= L rn". - < rnv > - . 
n 

l=l 

(3.5) 

(3.6) 

En la tabla 3.15 presentarnos los resultados de la foton1et.ría promedio de OJ 287. 

En la colun1na ( 1) tenemos la fecha (en tien1po universal), en la (2) el día juliano 

heliocéntrico~ y en la {3) la ntagnitud promedio que obtenemos por noche y su error 

asociado. 
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OJ287 .. -.. 
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Figura 3.2: ~lapa que nl.uestra la pos1c1on de OJ 287 en el cielo y la algunas de 

sus estrellas de comparación. Las magnitudes de estas estrellas son: 4 = 14.14, 

10 = 14.56, 11 = 14.96 (secuencia fotométrica de Srnith et aL 1985). El campo es 

de aproxin1ada.mcnte 4 n1inutos de a.reo cuadrado. El Norte es hacia arriba, y el Este 

hacia la izquierda. 
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3.5.3 Resultados e Interpretación 

Utilizando los resultados de la foton1etria protnedio de enero de 1994. poden1os estin1ar 

la variabilidad 1náxi1na de brillo que presentó OJ 287. Escogin1os estos datos pues son 

nuestra base ten1poral 111<:\.s larga, en co111paración con la...~ te111poradas de enero 1992 

y nl.arzo 1994. Podernos estin1ar la distancia a OJ 287 a través del corritniento al rojo 

reportado para este objeto (ver sección 3.2). poden1os calcular la variación intrínseca 

de la ltnnino~idad por segundo del blazar durante las noches en que lo observamos. 

En la tabla :3. lf> poden1os ver que la n1agnitucl n1á .. xi1na es n-z. 1 = 15.-12 y la n1íni1na es 

m::! = lG.10. La ecttación par<.l. el rnódulo de distancia .... "> es: 

.\[ - rn = 5 - 5logR. (3.7) 

Tonta.n<lo nn valor para 1-10 = t">Okrns- 1 .\Ipc- 1 , obtenen1os una distancia R 

1800...:\/pc. Con la cc11ación anterior encontran1os que .. \-/1 = -25.96 y que Al2 

-25.28. Por ot1·0 lado. sabcn1os que: 

(3.8) 

Con la ecuación 3.8 poden1os conocer la lunlinosida<l correspondiente tanto a 1VI1 

con"Io a ,,\/2 en lnnlinosidades ~o lares: L 1 = ::?.10 x 12 L 0 , L':! = 1.12x 12 L 0 . Con ambos 

valores calcula1nos .2:l.L,..,..r en ~t = 8 (días). Posteriorrnente calcularnos el cociente 

de estas dos cantirl.ades para saber cuanto varió la luntinosidad por unidad de tiempo 

(en el sisterna. en reposo): 

~L 

~t 

3.82 X lO"~crg ..,-- 1 -1 • 

52924
_
618 

= 7.21 X 10 °erg s-.! (3.9) 

. .\. partir de los resultados de la foton1etría protnedio, podernos decir que OJ 287 

presentó variabilidad en escalas de tien1po del orden de días. La amplitud n1áxima 

de la variación es ~V =Ü"'. 7 ±Om .05 en 8 días, lo cual implica un gran cambio en 

la luminosidad según hemos calculado en 3.9. Podemos concluir que OJ 287 estuvo 

declinando en brillo durante nuestras obser .... "acioncs, alcanzando un valor tnínimo el 

día 21 de enero de 1994 (v<>r Takalo & Sillanpfüi 1989). 

Hen1os n1encionado en la sección 1.1.4 que el llan1ado modelo estándar para los 

N • .\..G propone la existencia de un disco de acreción ópticamente grueso orbitando 

alreded-:>r de un agujero negro central. Este sistema está caracterizado por tres 
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parárnetros fundan1entales: la n1a..."a del agujero negro central, la tasa a la cual el 

agujero negro a.creta rnaterial y la viscosidad en el disco. La nl.asa de un agujero 

negro supen11asivo se encuentra. en un rango que va de 107 A/0 a 10 111 .:.\11-:y, con una. 

tasa de acreción que va. <lesdc lo- 2 ~1EDD a 10 :\tEDD• y un parátnetro de viscosidad 

a que tonta valores entre 10-·1 ::; 0: :::; io- 2 . Estos n1odelos suponen que los discos 

tienen un ernbudo o chitnenca y que pue<len tener lunünosidadcs n1ayorcs al líuiite de 

Eddington. ya que al ser n1ayor la fuerza centrífnga respecto a la fuerza de gravedad, 

los gradientes de pre¡.;iÓn y la rotación del disco son los que dctcrn1inu.n el equilibrio 

(ver Frank, King ,'-: Raine 1992). 

Los esfuerzos viscosos actúan contra el 1novimiento lanlina.r o tatnbién conocitlo 

con10 fuerza de cizalla en el disco (en inglés, .. shcar"), liberando energía del n1atcrial 

acretado en fonna de radiación tCrniica. La teoría predice que dicha radiación se 

intensifica cerca del agujero negro central (Abran1owicz 1991), i.c. para distancias 

entre: 

3r,1 ::; r ::; lOr.,, (3.10) 

donde r~1 es el radio gravitaciona.l o radio de Scl1'\varzschild. Esta radiación la ob­

serva1nos en la región óptico-ultravioleta y rayos X. Por otro lado, los procesos no­

ténnicos que ocu1Tcn en la corona asociada. a la parte superior del disco (la cual es 

óptica111ente delgada) pueden producir fotones en las bandas de los rayos X duros y 

los rayos ganuna. 

En el 1narco de este 111odelo, podetnos suponer que la ·variación en brillo que 

hernos observado se debe a procesos que ocurren cerca del borde interno del disco 

de acreción, es decir, a una distancia. r ....._, 3r9 • Una posibilidad es suponer que 

tene1nos 111anchas calientes girando en el borde interno del disco de acreción, las 

cuales producen el cn111bio en lunlinosidad que hen1os observado. Podernos calcular a 

partir ele nuestras observaciones una cota superior a la n1asa del agujero negro central, 

la cual depende del tie1npo en el que ocurren las variaciones. Para ello, necesitaxnos 

conocer el valor del radio gravitatorio r!I = ct/3. En este caso, suponiendo que el 

intervalo de tie1npo de observación es un tiempo característico de la variabilidad, 

(i.e. t,.,,r.i,. = Sdías), obtenen1os que ry = 5.29 x 101 •1cm.. Utilizando la métrica de 

Schwarzschild (Schv.rarzschild 1916), la cual supone qt1e la carga y el momento angular 

del agujero negro valen cero, nos queda que: 
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(3.11) 

donde .AlnH es la rn~sa del agujero negro en unidades de la n1asa solar (~\10 ). Para 

OJ 287~ encontran1os que . .llnu = 3.57 x 109AJ0 . 

Las estimaciones que hen1os presentado en esta sección suponen algunas ideas que 

son hasta cierto punto debatibles. Por eje1nplo, no poden1os atribuir corno tierupo 

de variación de la r¡_ifaga o fiare al tiernpo en que la fuente varió desde el 1náxin10 al 

111ínÍT110. sin1ple1nentc porque saben1os que antes de en1pczar nuestr::LS observaciones 

OJ 287 estaba variando día a día y, aden1ás, no tenernos una cobertura de 24 horas. 

Tan1bién csta1uos suponit>ndo que la variabilidad observada es atribuible únican1ente 

a procesos relacionados con el objeto central (ver sección 2.3.2). No obstante, recorde­

rnos que existe la posibilidad de que sea una fuente sincrotrúnica la que puede estar 

produciendo }~.;; variaciones observadas en la región que va desde el infrarrojo hasta 

el ultravioleta ( :Vlarchenko et al. 1997). En este caso, los n1odelos relacionados con 

el jet relativista (por t.•jernplo, el nlo<lclo de l\larscher et al. 1992, que propone la 

propagación de choqut.>s a lo largo del jet), deberían ser les indicados para explicar 

este tipo de variaciones. 

Sin en1bargo. dado que los n1odclos n1ás desarrollados para explicar la variabilidad 

en este tipo de objetos (los cuales se basan en el n1odelo estúndar para los blazares. ver 

la sección 1.1.2). no son capa.ces de proporcionar paráinetros susceptibles de con1parar 

con las observaciones (al 111enos en la región del óptico), sentitnos que las estirnaciones 

que hen1os realizado basadas en el 1nodelo estándar del disco de acrcción-agujero 

negro. nos permiten tener una idea aproximada de la rnaso. del objeto central asociado 

a OJ 287. 

3.6 La Curva de Luz del proyecto OJ-94 

Hemos dicho que la curva de luz de cualquier objeto variable debe estar lo mejor 

nu1estrcada posible (ver co.pít.ulo 2). Esto nos perntite verificar algunos de los rnodelos 

teóricos que existen para con1prender Ja variabilidad observada en Jos NAG. Un gran 

logro del proyecto OJ-94 ha sido precisan1ente el hecho de poder obtener, a partir 

de 1niles de datos colectados desde fines de 1993 hasta el invierno de 1995-96 (más 

de 8000 en el óptico. ver Pursin10 & Lehto 1996), la. curva de luz n'lás completa que 
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existe hasta ahora para OJ 287, y para cualquier otro blazar. 

3.6.1 Variabilidad Periódica 

OJ 287 presenta un sin nt"unero de propiedades poco usuales que lo distinguen de 

entre los de1nás objetos de su tipo (Takalo 1994). En particular, haciendo un análisis 

de Fourier de la curva de luz histórica de este objeto (figura 3.1), Sillanpiia et al. 

(1988) encuentran que el objeto presenta abrillantamientos cada 11.65 años. La 

evidencia sugiere que algo dentro de OJ 287 es en.paz de generar y inant.ener una 

periodicidad estable. al rnenos durante un siglo, y que posibletnente este blazar tiene 

una diferencia física que le pennitc tener •"tnetuoria'' en largos períodos ten"lporales. 

Ningún otro objeto de este tipo ha 1nostrado una actividad con1parable en su curva 

de luz, aunque existen algunos ~ :\G que presentan variaciones siinilares: el cu asar 

3C273 varía con un cuasi-período de 13.4 afias~ la galaxia. tipo Seyfert 1 3Cl20 y 

la radio gala-xia 3C:J90.3 varían con períodos de 12.5 y 18 años, respectivan1ente 

(ver Babadzhanyants~ Baryshev & Belokon 1992), aunque estos objetos están sub-

111uestreados en cotnparacióu con OJ 287. 

Sillanp::i.5. et al. ( 1988) propusieron un rnodelo para explicar la repetición de 

abrillantani.ientos presentes clara111ente en la curva de luz. Dicho 1nodelo propone 

la existencia de un sistcrna binario de agujeros negros localizados en el centro del 

BL Lac OJ 287 . . A .. través de evidencia.s indirectas~ calculan que la masa del agujero 

negro inás ruasivo es de 5 x 109 Al,:; y, la del secundario de 2 x 107 Al0 . _..\mbos se 

supone que orbitn.n uno alrededor del otro, en una órbita excéntrica cuyo período es 

de 11.65 atlas. Los abrillantanüentos se explican bajo este modelo conl.o producidos 

por la interacción de 1narea t!ntre los discos de acreción que rodean a este par de 

agujeros negros. El modelo propone específice::unente que el disco de acreción del 

agujero negro secundario (ni.enos ni.asivo y localizado en el n:1ismo plano que el disco 

del prinl.ario) es quien provoca las perturbaciones de xnarea. globales en el disco de 

acreción del pri1nario. Dicha interacción genera un aumento en la tasa de acreción 

del agujero negro xnás 111asivo. ocasionando así un considerable aumento de brillo. 

En este n1odelo se supone que la órbita del secundado no precesa y, se estin1a que 

la ocurrencia de un nuevo abrillantan1iento de OJ 287 sucederá a mediados de 1994, 

con una incertidumbre de aproximadan1ente tres n1eses. Esta incertidumbre se debe 

al nu1estreo (muy pobre) que se tiene de este objeto previo a.l seguimiento de los años 
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setenta. 

Reciente1nente se ha desarrollado un n1odelo parecido al anterior para explicar los 

abrillantarn.ientos de OJ 287, considerando que existen ráfagas ( aun1entos en el brillo 

del blazar hasta en un fa.ctor dos) durante los abrillnnta111ientos periódicos, los cuales 

tienden a confundir la deten11innción del período exacto. Este n1odelo se basa en el 

n1odelo original de Sillanp5.5. et al. ( 1988), sin en1bargo predice aden1ás la ocurrencia 

de los abrillantarnientos. ráfgas, eclipses y pericentros de OJ 287 to1nando en cuenta 

que el secundario se nn1e,;e a tr~n·és del disco del prin1ario. Dicho rnodelo es capaz de 

reproducir las observaciones de OJ 287 y predecir su cornportanliento variable hasta 

el año 2008 (ver 'Tabla. l en Lehto & \.taltonen 1996). En este ni.odelo se asocian 

tani.bién las ráfagas ni.á.s grandes con los tietnpos en los que el secundario cruza el 

disco de acrcción del pritnario. y se supone que el secundario se ni.ueve alrededor 

del prirnario con un período (P), una excentricidad (e) y una tasa de precesión (O). 

El prini.ario está rodeado por un disco que fornl.a un ángulo de go· relativo al plano 

orbital del secundario. En este trabajo se deternünan de 1nanera ltnica los parámetros 

de la órbita binaria: la excentricidad, que resulta ser igual a 0.68; el período (corrido 

al rojo) que es de 12.07 años; el período de precesión relativista, que es de 130 años, 

y la inclinación del disco de acreción en el cielo, -.. ·1º. El tuodelo hace una estimación 

de la tna.sa del secundario: ,...._, 1 x 108 AI0 , y de la rna.sa del prini.ario: ,.......,, 1. 7 x 10101\110 
y, tan1bién, del eje 111ayor de la órbita: ,..._, 0.056pc. 

La curva de luz histórica de OJ 287 ha sido ni.odelada. como ya hen1os dicho, por 

Sillanpfüi et al. ( 1088) y. posteriormente, por Lehto & Valtonen (1996). Estos n>ode­

los proponen la existencia. de un sisten1a de agujeros negros binario para. explicar la 

·variabilidad periódica observada en est.e blazar y, hasta ahora, son los \"1nicos modelos 

que existen en la literatura capaces de predecir eventos asociados con el conl.por­

tamiento variable de este blazar. En la sección siguiente analizaremos los resultados 

más relevantes de las observaciones obtenidas durante el proyecto OJ-94 en el 1narco 

de estos dos n1odelos teóricos. 

3.6.2 Res-ultado8 de OJ-94 

Analizando los datos obtenidos durante el proyecto OJ-94 vemos que desde diciembre 

de 1993, hc.sta mediados de 1994, ha. habido al menos 3 abrillanta.mientas (ver figura. 

3.3), con una an>plitud de - 3mJy y, sobre-puestos a éstos, varias ráfagas. Durante 
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estos n1eses. se pudo con1probar que OJ 287 no presentó variaciones de color (ver 

figura 3.4). lo cual sugiere que las variaciones observadas son acron1áticas, y pueden 

deberse a fenótnenos relacionados con los microlentes gravitatorios (ver sección 2.3.1). 

Sin embargo, los efectos en la '\·ariabilidad ocasionados por la presencia de n1icrolentes 

gravitatorios siguen siendo 111uy discutidos. Un estudio profundo del entorno cercauo 

de OJ :!ST es esencial para resolver este asunto, ya qu~ uos serviría para descubrir 

la posible existencia de dos núcleos ··descentrados'' en este objeto, uno atribuible al 

BL Lac y el otro a. la galLl-xia localizada. frente al BL Lac. Discutirernos con ni.ayer 

detalle este punto en el capítulo 6. 

En la figura :3.3 se puede ver qne el ttujo de OJ 287 se incretnentó (de tnanera 

casi lineal) a partir de finales de septie1nbre de 190·1 hasta alcanzar un valor n1á...xin10, 

el cual ocurrió a principios del rnes de novictnbre (1994 75), dentro del intervalo de 

tiempo ( 1994.6 ± 0.:~1neses) encontrado en el análisis hecho por Sillanpfüi. et al. ( 1988) 

y, también. coincicli .,do con lo esti1nado (1994.77) por Letho & Valtonen (1996). El 

co1uporta1nicnto dt> \ ..1.J 287 c-htrantP. el abrillantamiento es c-on1pletan1ente diferente 

al observado durante la pritnera 111itad de 1994. El valor del flujo 1nedido durante 

el pico (ocurrido el 10 de noviembre de 1994) fue de 10.5 n1Jy, el cual resulta ser el 

punto n1ás brillante de O.J '.287 desde su anterior rnáxin10 (ocurrido entre 1983-84, ver 

figura 3.5), exactarnente hace 11.8 años. Los resultados n1ás in1portantes relacionados 

con la periodicidad observada en OJ '.287 dentro del proyecto OJ-94, se encuentran 

publicados en Sillanpii.ii. et al. ( 1996). 

El abrillantamiento <le! 10 de novien1bre de i9g4 fue observado ta1nbién en altas 

energías (Rayos-X usando el satélite ASCA. Inoue et al. 1994), y rayos gamn1a 

(Shrader et al. 1995), lo cual coloca a OJ 287 entre las fuentes tipo blazar que 

presentan eni.isión de rayos gam1na. Este con1portanüento indica que la variabilidad 

periódica está asociada con pI"ocesos relacionados con el disco de acreción del agujero 

negro nlás rnasivo~ y no con procesos de origen sincrotrónico. Esto último explica por 

qué el abrillantanliento no fue observado en el radio (Valtaoja et al. 1996. ver figura 

3.6). Dentro del 1nodelo estándar para los blazares (sección 1.1.2), se supone que la 

enlisión de radio se origina en el jet relativista y no está relacionada. con procesos que 

ocurren en el borde interno del disco de acreción . 

. A. diferencia de los resultados en radio~ durante el monitoreo realizado en el ultra­

violeta con el IUE por Pian et al. ( 1996) durante el otoño de 1994, se encuentra que 
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OJ 287 111ostró un gran aurnento de brillo en la frecuencias correspondiente a 2650Á y 

1550Á. Estos 1ná..xin~os se observaron alrededor de noviembre 10-11 de 1994 (ver figura 

3. 7). lo cual coincide exactan1ente con el abrillantanliento en el óptico. Posterior1nente 

se observó un debílitarniento de alrededor de dos magnitudes durante una se1nana. 

El flujo n1áxin10 detectado en el ultravioleta fue considerablenl.ente n1enor al 1náx.in10 

detectado durante el abrillantan1iento anterior de 1983, y lo 111isn10 ocurre con el 

abrillantatniento en el óptico, el cual es sensiblen1ente n1enor al observado en 1983. 

Rccientcn1ente se ha sugerido la existencia de una especie de Hespín'' asociado a 

cada uno de los agujeros negros del sisten1a binario, cada uno de los cuales pueden 

precesar geodésica1uentc alrededor del eje de rotación del sistema binario (ver Sil­

lanpfüi et al. 1996; Katz 1997). Si esto es real para OJ 287, tendríamos una con1po­

nente principal con un disco de acreción con precesión y, por tanto, un jet relativista 

con precesión (ver modelo de Lehto & Valtonen 1996 y de Katz 1997). De acuerdo 

con el modelo estándar para estos objetos, la energía que observarnos proviene del jet 

relativista, el cual está. emitiendo radiación casi en la dirección de la línea de visión 

del observador, la cual varía de acuerdo al n1ovitniento helicoidal del jet. Entonces, 

cualquier variación en la orientación en el jet p~tede originar un catnbio apreciable 

en la amplificación por efecto Doppler (ver Apéndice A) y , por tanto, generar varia­

ciones moduladas periódicamente. El período de precesión relativista de OJ 287 es de 
130 años. Este valor se ha estimado a partir de la variabilidad observada del ángulo 

de polarización de este blazar (Sillanpaa et al. 1991a; Lehto & Valtonen 1996). 

Estos resultados reflejan que el proyecto OJ-94 ha servido para co111probar, entre 

otras cosas, la predicción de abrillantamientos periódicos en OJ 287 y, con ello, la 

posibilidad de que los modelos que proponen la existencia. de un sisten1a binario de 

agujeros negros para este blazar (Sillanpfü:i. et al. 1988; Lehto & Valtonen 1996; 

Sillanpfüi. et al. 1996) nos brinden una visión muy cercana de lo que realmente está. 

ocurriendo en la parte central de este NAG. 

3. 7 Fotometría Difer.encial de OJ 287 

La. fotometría d.ifercncial es una técnica 1nuy ser.cilla pero precisa, la cual se usa 

exitosan>ente para el estudio de estrellas variables (Hardie 1962; Henden & Kaitchuck 

1982). En la fotometría diferencial, se utiliza una estrella lo más similar posible en 

color y en brillo al objeto variable, la cual se conC1ce como estrella de comparación. 
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Figura 3.3: Curva de Luz de OJ 287 en banda V obtenida con los datos de finales de 

1993 a principios de 1995 durante el proyecto OJ-94. 
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Figura 3.4: Diagrama R vs. V que muestra que no hay variaciones de color en OJ 

287 entre enero y mayo de 1994. 
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Figura 3.6: Curva de luz del del monitoreo en radio a 37 Ghz y a 22Ghz simultáneo 

a la detección del estallido de noviembre de 1994. 
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Figura 3. 7: Espectro que muestra el flujo UV tomado con el IUE en 2650Á por Pian 

et al. 1996, durante el estallido de 1994. 
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Esta estrella debe estar lo n1ás cerca posible al objeto en estudio, preferente1nente 

no n1ás lejos que lo que tenga1nos corno can1po en nuestro CCD. Esto facilita las 

correcciones por extinción attnosférica, las cuales son despreciables puesto que tanto la 

estrella de cornparación corno el objeto variable, sufren de los rnisn1os efectos causados 

por la absorción at1nosférica. ~..\.<lernás de la estrella de cornparación, se utiliza otra 

estre11a conocida corno la estrella de referencia, la cual sirve para detectar cualquier 

posible variación sisten1ática en nuestras observaciones. La n1agnitud instrutnental de 

esta estrella debe ¡·estarse a las rnagnitudes instrurnentales correspondientes del objeto 

variable y de la estrella. de con1paración. Po.sterionnente se co111pa.ran atnba..s curvas 

con el fin de observar si existen diferencias entre las magnitudes del objeto variable 

y la estrella de con1paración y, de esta 1nanera, deternlinar si existen ca.rubios en el 

brillo que puedan atribuirse a Yariabilidad de la fuente. 

En la sección 3.5.1 mencionan1os que los resultados del programa IRAF /PHOT 

son los valores ele las n1agnitudes instru1nentales de las estrellas estándares de Snlith 

et al. {1985) y los correspondientes a OJ 287. Con estas magnitudes podemos realizar 

foton1etría diferencial y, con ello, estudiar la posibilidad de que existan microvaria­

ciones durante la noche en OJ 287. Para realizar esta fotornetría~ utilizaren1os los 

datos reportados en las tablas 3.4 a la 3.14. Para este estudio, usarernos a la estrella 

4 coni.o estrella de referencia y, a la estrella 11, con10 la estrella de comparación. 

Entonces, grafican1os las diferencias entre las n1agnitudes de OJ 287 con respecto 

a la estrella 4, con el fin de eli1ninar variaciones espúreas y, al 1nisn10 tie111po, las 

diferencias entre las rnagnitudes instrumentales de la estrella de cotnparación (la 11) 

con respecto a la estrella de referencia (la 4). An1bas curvas se grafican con respecto 

al tiempo (día juliano) en que se hicieron las observaciones. Recordemos que en este 

ca.so las estrellas estándares y el objeto variable están observadas sin1ultáneamente 

(todo está dentro del campo del CCD). Una de las vent.ajas que ofrece esta técnica 

es que no es necesario calibrar foton1étricamente, por le que los errores no aunH·ntan 

y, como lo que graficar.nos es la diferencia entre magnitudes, eliminarnos de las curvas 

los errores sisten1áticos. La fotometría diferencial es considerada como la herramienta 

ideal para el estudio de microvariabilidad. ya que ofrece la oportunidad de obtener 

medidas con errores de tan sólo milésimas de magnitud. 
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3.7.1 Curvas de Fotornetría Diferencial 

La nlagnitud de la estrella de comparación número 4 de la secuencia fotométrica 

de Srnith et al. ( 1985) en el filtro \ • es V = 14.14 ± 0.05. Decidirnos usar esta 

estrella (std4 de aquí en adelante) con10 estrella. de referencia debido a que presenta 

los errores inst.rurnentales n1ás pequeños (ver tablas 3.4 a 3.14). Las estrellas stdlO 

y stdl 1 tienen V = 14.56 ± 0.04 y V = 14.96 ± 0.05, respectivan1ente. Las curvas 

de foton1etría diferencial instruinental se hicieron para cada noche (ver figura 3.S a 

la 3.18). En dichas curvas se puede ver que la curva superior nntestra las diferencias 

entre la. stdl 1 - std4 y, en la curva inferior. las diferencias entre OJ287 - std4. La 

banda de error que aparece en dichas curva5 se describirá en la siguieute sección. 

Visualizando las curvas de foto111etría diferencial instrurnental, resulta relativa­

n1ente sencillo ev;:iluar, a primera aproxi1nación, si existe o no n1icrovariabilidad a 

lo largo de la noche, buscando para ello aquellos puntos en la curvas que estén por 

arriba de 20". En el caso de que se observen variaciones parecidas en an1bas curvas, 

será un signo de que la noche no fue .foto111étrica y. por tanto, no podemos decir nada 

sobre el con1porta1niento variable de }<l. fuente. Por otro lado, si los puntos de la curva 

superior (que nu1estra el cornportan1iento de la estrella de con1paración) pern1anecen 

dentro de la banda ele error durante la noche y. las variaciones observadas en la curva 

inferior son 1nayores que 20", entonces es nu1y probable que la fuente esté presentando 

el fenómeno ele 111icrovariabilidad. Obscr .... ·ando las cur"ras mostradas en las figuras 3.8 

a la 3.18. resulta sencillo detectar rnicrovariaciones en las noches del 14 y 17 de enero 

de 1994 (figuras 3.9 y 3.12, respectivamente), y también en las del 9 y 10 de marzo 

{figuras 3.17 y 3.18, respectivarnente). 

3.7.2 Detección de Microvariab·ilidad: La Prueba F 

En algunos ca.sos las microYariaciones pueden ser tan pequeñas, que para detectarlas 

necesitaremos algo más que las curvas de fotometría diferencial. Para estos casos, la 

prueba estadística F resulta de gran utilidad, pues nos peru1ite detectar cuantitati­

vamente microvariaciones. 

Para el caso de OJ 287,la prueba. F se aplicó a las varianzas de OJ 287 y a las 

de la eo;trella de cmnparación (stdll), la cual es la más parecida en brillo a OJ 287. 

La distribución F se compara. con la razón entre las varianzas de las dos muestras 

(objeto y estrella de comparación) y, puesto que estamos interesados sólo en las 
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posibles variaciones del objeto, la probabilidad que nos interesa es la de cola superior 

(ver Apéndice B). Entonces: 

F = u~,,j 
2>.~tdn ' 

(3.12) 

donde .ó.~1~1 y ~:;1 ,¡ 11 son las desviaciones estándares <lel objeto y la estrella de con1-

parac~on, respectivarnente. 

Cuando con1parar:nos la dispersión de la fotoruetría diferencial de la std 11, que es 

una 111edida del error en los datos. con la dispersión de OJ 287, en la cual aderná.s del 

error en la n1edición. pueden haber variaciones intrínsecas, debetnos corregir por un 

factor K de escala para con1pensar por las diferencias en brillo, el cual está dado por 

(ver Apéndice B): 

K = il nioJ = 10-o.z1,,.11-"''' 11. 

~ rn11 

Con este factor, la estadística F se transfonna en: 

F = (u mO.l 1 )2 

u rnu I<: · · 

(3.13) 

(3.14) 

Pode111os calcular los valores ele K y de F' a partir de la i.nfonnación contenida en 

las tablas 3.4 a la 3.14 para cada noche. En las curvas de la fotometría diferencial 

instrumental que presentaremos para cada noche (figuras 3.8 a 3.18), la banda de 

error pron1edio dibujada en cada curva, está dada por 2I({U 1n11), es decir, en las 

figuras he111os dibujado el valor de 2a, atribuible exclusivamente al error experin1ental 

en las ni.edídas. En dichas figuras podrá. apreciarse que el valor de 2a- es diferente 

para cada curva. El error es mayor en la curva inferior debido a que OJ 287 es n1ás 

débil que la estándar 11. Consultando en las tablas estadísticas podemos encontrar 

el valor correspondiente de la probabilidad de cola superior Q(F) de la distribución 

F, para el caso donde el un1bral teórico estadístico es 1 %. Con esto queren1os decir 

que, para que las nlicrovariaciones sean atribuibles a procesos intrínsecos de OJ 287, 

la probabilidad de que las dispersiones del OJ 287 estén dentro de la cola superior 

de la distribución debe ser rnenor al 1 %. De esta forma podemos determinar si los 

resultados de la fotometría diferencial sc>n debidos exclusivamente a fluctuaciones del 

sisten1a de observación, o si éstas deben su origen a la 1nicrovariabilidad de OJ 287. 
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Los resultados de aplicar la prueba F a los datos de OJ 287 se encuentran en la 

tabla 3.16, en donde la columna ( 1) muestra la fecha universal, la (2) el factor K, la 

(3) el valor de F, la(-\) la Q(F) de las tablas que corresponde para el 1% estadístico 

y, finahnente, la colt.1111na (5) iuclica si existe inicrovariabilidad en cada noche. 

3.7.3 Res·ultados e Interpretación 

r\ continuación resunlin1os los resultados 111á.s i1nportantes por te1nporada de obser­

vación. 

o 11 de Enero 1992 

La noche no fue foto111étrica, y trabajamos con nubes tenues y alta hun1edad 

an1biental. La foton1etría diferencial rnostró que el objeto se encontraba. estable 

en brillo y, co1no puede apreciarse en la curva de luz (figura 3.8), no presentó 

niicrovariabilidad. Al aplicar la prueba F, encontratnos que tenemos un 963 de 

probabilidad de obtener un resultado cotno el encontrado o, incluso más raro, 

sólo por fluctuaciones debidas al azar. 

Q Enero 14 a 21 1994 

El análisis cualitativo de las curvas de fotometría diferencial revelan la presencia 

de nücrovaria.ciones (por arriba de 2cr) en al menos dos noches: 14 y 17 de en.ero. 

Haciendo un cálculo sobre la variación máxima observa.da {la cual ocurre en la 

noche del 14 de enero), encontran"los que AV= 0."'064 en un At = 4.02 horas. 

Sin en1bargo, la prueba F indica que existen microvaria.ciones apreciables en tres 

noches 1uás (ver tabla 3.16). Por lo que el fenómeno se observó en las 4 primeras 

noches de esta temporada y, posteriormente, en la últin1a noche. Aún cuando 

no pudimos detectar microvadaciones del 18 al 20 de enero, los resultados de 

la fotometría promedio (ver tabla 3.15) nos muestran que el objeto disminuyó 

gradualn1ente su brillo noche a noche. 

• Marzo 9 y 10 1994 

En las dos noches de observación el objeto presentó rnicrovariabilidad_ En par­

ticular, la curva de fotometría diferencial para la noche del 9 al 10 de marzo 
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(figura 3.l 7L tnuestra que los dos prin1eros puntos están muy por encin1a de los 

valores que siguen a continuación. Ade:nás, se aprecian en esta curva una serie 

de variaciones (al n1enos tres) que parecen tener una forn1a sinusoidal. Haciendo 

un cálculo de la ""ariación rná.xi1na observada. en esta noche~ eucontran1os que 

.ó.V = o.mogs en ~t = ·1.01 horas. '"\.mbas noches 1nuestran vo.riaciones ruuy 

por arriba de 2a (tabla :3.16). La prueba F refuerza la apreciación de ruicrovari­

abilidad. 

Se detecta rnicrovariabilidad en OJ 287 Pll el 70% de las noches en que lo obser­

va1nos durante las te111poradas de enero y n1.arzo de 1994. Este porcentaje incluye 

las noches en las que el objeto presentó microvariabilidad con tan sólo unos cuantos 

puntos por arriba de 2a. Se ha encontrado que la nlicrovariahilidad está. relacionada 

con la presencia de ráfagas en este objeto (ver González-Pérez, I<idger ... \'..::: De Diego 

1996). En las tcrnporadas de 1994 registrarnos la presencia de <los ráfagas: una a n1e­

diados de enero de 199·1 (tenen1os observaciones que 111uestran la caída de la ráfaga) 

y, la otra. en rnarzo la cual n1uestra rnicrovariaciones sobre-puestas al inicio de otra 

ráfaga (Benítez, Dultzin-Hacyan & Argaíz 1994; González-Pérez et al. 1996). 

Con1pletando nuestras observaciones con las obtenida .... <.; en el observatorio Roque 

de los lvluchachos (dentro del proyectq OJ-94), las cuales se realiza.ron con los teles­

copios JKT (de sus siglas en inglés, nJacobus I<aptein Tclescope'') y con el NOT, 

se pudo confirn1ar que durante la tetnporada de enero de 1994 ocurrió una ráfaga. 

Las observaciones en la banda V se empalman con las del OAN-SPr-1 el día 14 de 

enero <le 1994 y, gracias a ello. es posible distinguir la presencia de un aun1cnto de 

brillo el cual tiene un valor máximo alrededor del día 13 de enero (ver figura 3.19). 

La ráfaga observada es de tipo sincrotrónica, es decir, el incremento en brillo es rnuy 

rápido en comparación con la disminución del 1nismo, la cual es n1ás lenta y suave. 

Posteriormente se observa una dis111inución de brillo gradual del 15 al 1 7 de enero. 

Es interesante notar en la figura 3.19 la presencia de una estructura de doble pico 

alrededor del máxin10, la cual sugiere la. presencia de un eclipse o el inicio de una 

segunda ráfaga. Haciendo un análisis de los datos del JKT y del NOT (los cuales 

incluyen las bandas UBVRI), y 1nodelando la emisión suponiendo que sigue una ley 

de potencias del tipo fv -...,,; v'', es posible investigar si existt::n variaciones del índice 

espectral durante la ráfaga. En la figura 3.20 se observan las diferencias encontradas 

en el índice espectral. Un eclipse produce variabilidad acromática y, por tanto, las 
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Figura 3.8: Curva de luz del 11 de enero de 1992. Los círculos representan la diferencia 

entre las estándares 11 y 4; los cuadros la diferencia entre OJ 287 y la estándar 4. 

Las líneas horizontales 1nuestran el valor de 2u para cada. cuirva. 
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Figura 3.9: Curva de luz del 14 de enero d.; 1994. Los círculos representan la diferencia 

entre las estándares 11 y 4; los cuadros la diferencia entre OJ 287 y la estándar 4. 

Las líneas horizontales nl.uestran el valor de 2a para cada curva. 
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Figura 3.10: Curva de luz del 15 de enero 1994. Los círculos representan la diferencia 

entre las estándares 11- y 4; los cuadros la diferencia entre OJ 287 y la estándar 4. 

Las líneas horizontales muestran el valor de 2u pa.ra cada curva. 
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Figura 3.11: Curva de luz del 16 de enero de 1994. Los círculos representan la 

diferencia entre las estándares 11 y 4; los cuadros la diferencia entre OJ 287 y la 

estándar 4. Las líneas horizontales 1nuestran el valor de 2a para cada curva. 
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Figura 3.12: Curva de luz del 17 de enero de. 1994. Los círculos representan la 

diferencia entre las estándares 11 y 4; los cuadros la diferencia entre OJ 287 y la 

estándar 4. Las líneas horizontales muestran el valor de 2u para cada curva. 
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Figura 3.13: Curva de luz del 18 de enero de 1994. Los círculos representan la 

diferencia entre las estándares 11 y 4; los cuadros la diferencia entre OJ 287 y la 

estándar 4. Las líneas horizontales muestran el valor de 2a para cada curva. 
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Figura 3.14: Curva de luz del 19 de enero de 1994. Los círculos representan la 

diferencia entre las estándares 11 y 4; los cuadros la diferencia entre OJ 287 y la 

estándar 4. Las líneas horizontales muestran el valor de 2a para cada curva. 
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Figura 3.15: Curva. de luz del 20 de enero de 1994. Los círculos representan la 

diferencia entre las estándares 11 y 4; los cuadr .,_ la diferencia entre OJ 287 y la 

estándar 4. Las líneas horizontales muestran el v:· ·>r de 2<T para cada curva. 
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Figura 3.16: Curva de luz del 21 de enero de 1994. Los círculos representan la 

diferencia. entre las estándares 11 y 4; los cuadros la diferencia entre OJ 287 y la 

estánda.x 4. Las líneas horizontales mu.,stran el valor de 2u para cada. curva. 
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Figura 3.17: Curva de luz del 9 de rnarzo de 1994. Los círculos representan a la 

diferencia entre las estándares 11 y 4: los cuadros la diferencia entre OJ 287 y la 

est;índar 4. Las líneas horizontales muestran el valor de 2cr para cada curva. 
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Figura 3.18: Curva de luz del 10 de marzo de 1994. Lo,_ círculos representan a la 

diferencia entre las estándares 11 y 4; los cuadros la diforencia entre OJ 287 y la 

estándar 4. Las líneas horizontales muestran el valor de :2cr para cada curva. 



73 

15.0 

15.3 - j /\ 
cu 

"O 

~ 
.. .2 ·e: 15.6 - I .\, -= <ü 

::::¡;: t :> 
15.9 -

,. 
f t. \¡. t 

-

16.2 ~ . 
9364 9366 9368 9370 9372 9374 

Julian date 

Figura 3.19: Curva de luz de OJ 287 en la banda V. Los datos muestran un aumento 

en el brillo del blazar en 0.3 magnitudes. Las observaciones son del 12 al 21 de enero 

de 1994. 
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Figura 3.20: Curvas que muestran el cambio del índice espectral de OJ 287. Los 

datos son del NOT y del JKT. 



75 

variaciones de color de la figura 3.20 sugieren que la estructura de doble pico es 

producida por el inicio de otra ráfaga sobrepuesta a la primera (ver Dultzin-Hacyan 

et al. 1997). 

l\tlencionan1os en el capítulo dos que existen principaln1ente dos tipos de n1odelos 

para explicar rnicrovariaciones intrínsecas: los basados en el jet relativista y los que 

utilizan el esquen1a del disco de acreción (sección 2.3.2). Por ejemplo, uno de los 

1nodelos que emplea éste ültitno escenario es el de Chakrabarti & vViita ( 1093). Este 

n1odelo supone la prese-n.cia de perturbaciones en el disco de acreción la._.;; cuales son 

provocadas por un objeto cerca.no. Dichas perturbaciones dan lugar a la creación de 

regiones inestables o 1nanchas calientes en el borde interno del disco. Sin ernbargo, 

el 1nccanis1110 físico de propagación de dichas inestabilidades hacia el jet, las cuales 

podrían ser las responsables de la ni.icrovariabilidad observada, altn no ha sido n'lode­

lado teórica.rnente. Por otro lado~ en el rnarco del n1odelo del jet relativista. (e.g. 

!\-larscher et al. 1092) las rnicrovariaciones podrían estar relacionadas con inestabi­

lidades (turbulencia) que ,_~iajan a través de material chocado en el jet (los nódulos 

del jet). Dado que en enero de 1994 observarnos que existe más microvariabilidad 

especialn1ente durante el 1náxi1no de una ráfaga, esto pudiera sugerir la presencia de 

eventos turbulentos relacionados en el jet relativista. La ráfaga, corno tal, podría ser 

producida por la en1isión sincrotrónica del jet, la cual como hemos visto es la emisión 

dominante en los blazares. 

3.8 El Blazar 3C' 66.--\. 

3C 66A (PKS 0219+428) fue identificado en el óptico por Wills & \Vills (1974) corno 

un objeto estelar azul de magnitud 15.2. Se localiza a 6.5 minutos de arco de la radio 

galaxia 3C 66B (ver Figura 3.21), en medio de un cúmulo rico de galaxias cuyo cor­

rimiento al rojo es= = 0.37 (Butcher et al. 1976). Fue clasificado como un objeto tipo 

BL Lac, debido a que presenta las siguientes características: emisor de radio continuo; 

variabilidad en el óptico y radio; alta polarización tanto en el óptico con10 en el radio 

(la cual es n1uy posible que sea variable); espectro óptico carente de líneas de emisión 

(Burbidge & Hewitt 1987). Posteriorn>ente se encontró que era una fuente de rayos­

X (Burbidge & Hewitt 19~t2) y, que en esta:> frecuencias, presenta variaciones lentas, 

algunas de las cuales aparecen simultáneas a las observadas en el óptico (Maccagni et 

al. 1987). Giornrni et al. 1995 reportan el espectro rnultifrecuencias de esta fuente y 
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concluyen que es inuy sinlilar al de otros blazares. La polarizaci1_· :1 observada en este 

objeto es del orden del 15% (Takalo 1991), aunque recienten>ente se ha visto que este 

valor se ha incrementado n valores cercanos al 30% (Efitnov '"° Shakhovskoy 1994). 

El corriniiento al rojo de 3C 66.A no está altn hien deternünado. Nlillcr, French & 

I-Iai.~.dey ( 1978) realizaron espectrofoto1netría de la fuente y observaron una línea de 

emisión sun1a111ente débil en ·1044 .. .\., la cual infieren que corresponde al .1.\,/ gl I ..\.2800, 

con lo que obtienen que = = 0.4·1·1 . .-\ la fecha no se ha detectado ningún tipo de 

nebulosidad .subyacente asociada con este hla.zar, aunque estudios en radio realizados 

con el VL . ..\. (en 6 y 20 cn.1) indican que existen pequeíias exten::sioncs hacia el sur 

de esta fuente {Price et al. 1993). Las pri111eras publicaciones sobre 3C 66A datan 

de principios de los aiios setenta. 'Todas las demás observaciones previas son n1uy 

esporádica..s~ sin einbargo se ha podido n1edir la ni.agnitud prornedio en la..., bandas 

B = 15.5 y \/ = 15.0 a parti1· de las observaciones que existen sobre este objeto en la 

literatura (ver Takalo et al. 1996). 

Existen dato~ de monitoreos realizados a :3C 66A desde los años setenta. Ana­

lizando su curva de luz histórica (ver figura :3.22) se puede decir que, en general, 3C 

66.A. no presenta gran variabilidad (Scott et al. 1976), aunque se le han detectado 

algunas ráfagas (Barbieri et al. 1982; Folso1n et al. 1976). Un estudio realizado por 

De Diego et al. ( 1997) ruuestra por prin1era vez la presencia de microvariabilidad en 

el ce,-cano infrarrojo (JI-IK), y además variabilidad del índice espectral. 

3C 66A fue obserYado sistcn1áticarnente a partir del ototlo de 199:3 y hasta la 

prin1avera de 1995 dentro del proyecto OJ-94. Las observaciones se realizaron en 

diferentes observatorios. con diferentes telescopios~ y en las bandas del óptico, cer­

cano infrarrojo y radio (ver tabla 3.1). En principio se eligió a 3C 66A corno un 

objeto de control dentro del proyecto OJ-94, para estimar el funcionamiento del sis­

te1na instrumental, ya que es un objeto que puede observarse en el cielo cuando OJ 

287 está en conjunción. .A continuación reportamos los resultados de la fot.ometría 

óptica bidin1ensional de 3C 66A. Este estudio se realizó con el objetivo de estudiar la 

variabilidad y n1icrovariabilidad óptica de este objeto. 

3.9 Observaciones y Reducción de Datos 

Las observaciones de 3C G6A realizadas en el OAN-SP!\1 se llevaron a cabo utilizando 

la configuación instrumental empleada para el estudio de OJ 287 en las temporadas de 
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1994 (ver sección 3.5. l). Los t ien1pos de integración para este objeto fueron entre 10 y 

13 minutos, dependiendo de l::ts condiciones atn1osféricas. El blazar fue observado en 

dos temporadas, la prin1era en enero de 1994 (3 noches. hasta antes de que pudiéra.n1os 

co1nenzar a tnonitorear ::t OJ 287) y la segunda en ni.arzo de 1994 (sólo una noche). 

En la tabla 3.17 presentamos las observaciones realizadas en el OAl'i-SP:VI de 3C 66A. 

En la coluni.na (1) está la fecha universal de las obser,taciones, en la (2) el número de 

horas de ni.onitoreo por noche, en la (3) el nlunero de in1ágenes obtenidas y en la (4) 

el valor del seeing pron1edio por noche. 

Los datos obtenidos en cada tcn1porada se analizaron nuevan1ente con el programa 

IRAF /PHOT. Las estrellas estándares (D y la Gen las noches de enero, y D, C y F en 

la de marzo) de la secuencia foto1nétrica de Craine (1977) están en el n1is111n cuadro 

que 3C 6GA. Por tanto, poden1os realiz<1.r fotometría diferencial y relativa de manera 

similar a con10 hicini.os con OJ 287. Los resultados de las ni.agnitudes instrun:1entales 

y el error asociado proporcionados por lRAF /PHOT se encuentran de la tabla 3.18 a 

la 3.21. En las tablas correspondientes a las noches de enero, tenernos en la colun1na 

(1) al día juliano, en la (2) la n1agnitud instrutnental de la estrella D y su error~ en 

la (3) la nrn.gnitucl instrumental ele la. estrella G y .;u error, y en la columna (4) la 

n1agnitud instrun1ental de 3C GG:-\. y su error. Sin1ilarn1entc en la tabla 3.21 tenen1os 

la ni.isn1a i11.forn1ación pero con las estrellas de con1paración que se utilizaron en esa 

noche. 

3.9.1 Fotometría Prornedio de 3C 66A 

Se obtuvieron itnágenes de este blazar en cuatro noches diferentes, por tanto se puede 

investigar si el objeto presentó variabilidad en escalas de tiempo de días a semanas. 

Con la fotometría relativa se obtienen los_ valores de las magnitudes instrumentales de 

la estrellas de comparación, de la estrella de control y del blazar. Utilizando el valor 

reportado en la literatura para las estrella D (V = 16.10 ± 0.04), la cual es la que 

tenemos en común en ambas teni.poradas, calculamos el promedio de las magnitudes 

en la banda V por noche de 3C 66A relativas a esta estrella (tal y como lo hicimos 

con OJ 287, ver sección 3.5.2) y, posteriormente, realizamos un. promedio por noche. 

Los resultados de la foton1etría pron~edio de 3C 66A. se muestran en la tabla 3.22. 
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3.9.2 Res·ultados e Interpretación 

La figura 3.22 n1uestra la curva de luz histórica en la banda B de este objeto, la 

cual contiene datos publicados en la literatura y datos obtenidos durante el pI"oyecto 

OJ-94. En esta curva no se detectan tendencias sisten1áticas de variabilidad, sino 

n1ás bien las variaciones observadas parecen ser aleatorias en escalas de tien1po que 

van de n1eses a años . 

.r\nalizando los datos obtenidos en el Q_,...\;..;-SP.:\I se encuentra que la fuente presentó 

un debilitamiento leve en su brillo durante la temporada de enero de 1994. La tabla 

3.22 1nuestra que el blazar varió de 13.06 a 14.31. El 10 de n1arzo el blazar se ni.ostró 

más birllante (V - 13.86). La foton1etría promedio indica que el objeto se abrillantó 

0.41Inag en 52 días (de enero 17 a n1arzo 10 de 1994). 

En la figura 3.23, la cual nntestra los datos colectados durante OJ-94 del otoño 

de 1993 al invierno de 1994, se encuentra que a lo largo de ni.edio año, el objeto 

presentó un ligero aun1ento de brillo ( .-...; O. 7 n1ag). Desafortunadan1ente el estudio de 

este objeto dentro del proyecto OJ-94 se vió nu1y afectado entre los ni.eses de marzo a 

mayo, debido al n1al tien1po. Por lo que no se sabe que clase de variaciones ocurrieron 

durante esas sen1anas .. "- partir de n1ediadios de 1994 y hasta la prirnavera de 1995 

(ver figura 3.24) el objeto n1ostró gran variabilidad. 

3.10 Foton1etría Diferencial de 3C 66A. 

Se investigó la existencia de microvariabilidad durante el monitoreo con los datos 

del OAN-SP:Vl. Realizamos las curvas de fotometría diferencial utilizando los datos 

reportados de la tabla 3.18 a la. 3.21. 

3.10.1 Curvas de Fotornetría Diferencial 

Las curvas de fotometría. diferencial instrumenta.! de 3C 66A (ver figura 3.25 a la 

3.28) muestran un comportamiento bastante estable y, por tanto, que no existen mi­

crovariaciones. En la tabla 3.23 se muestran los resultados de la. prueba. F a los da.tos 

obtenidos en ambas temporadas, los cuales confirman la inexistencia. de microvaria­

ciones. 
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Figura 3.21: Localización en el cielo de 3C GGA. El norte es hacia arriba, y el este 

hacia la izquierda. El mapa mide ~ 1.6" cuadrados. La estrella G es una estándar 

cuya magnitud V= 17.22 de la secuencia fotométrica de Craine (1977). 

~·HJ t·,~u~?. ~ 
U\ fSfü;Jf> \ E\'..t. 
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Figura 3.22: Curva de luz histórica de 3C 66A en la banda B. 
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Figura 3.23: Curva de lttz de 3C 66A en la banda V obtenida con los datos de OJ-94 

de mediados de 1993 hasta principos de 1994. En esta curva están incluidos los datos 

de OAN-SP!vl. 
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Figura 3.24: Curva de luz de 3C 66A en la banda V obtenida con los datos de OJ-94. 

Los datos muestran la variabilidad del objeto desde mediados de 1994 hasta principios 

de 1995. 
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3.10.2 Resultados e Interpretación 

La n1icrovariabilidad óptica en 3C 66A .. ha sido observada en n1uy pocas ocasiones. 

Bassani, Dean & Sembay ( 1983) reportan por priinera vez variaciones de 3C 66A con 

una escala de 126 segundos. Existen trabajos que tnuestran tnicrovariaciones ópticas 

con escalas de tiempo de algunas horas (ver Xie et al. 1990; Xie et al. 1991), las 

cuales no son consideradas por los autores con10 reales debido a que están por debajo 

de 5a. Existen dos trabajos rnás sobre n1icrovariaciones de esta fuente. Carini .. ~ 

ll.liller (1991) reportan variaciones rápidas (0.09 ± 0.02 mag/hr) y, posteriorment.e, 

Nliller 8.: ~oble ( 1995) afirn1an haber observado nueva1nente rnicrovariaciones ópticas 

de 3C 66r\ en 4 ele 6 noches ele tnonitoreo, así corno variaciones con escalas ternporales 

del orden de días. Sin en1bargo, estos últin1os trabajos presenta la curva de luz del 

objeto. El no detectar rnicrovariaciones en el OAN-SPrYI puede deberse, en parte. 

al limitado ruuestrco ten1poral en las dos te1nporadas. Durante el proyecto OJ-94 se 

detectó el fenórneno de 111icrovariabilidad en una sola noche: declinó el brillo 0.2rnag 

en un lapso de 6 horas, ver rrakalo et al. 1996. Es necesario continuar 111onitoreando 

a este objeto con el fin de detectar 111icrovariabili<lad óptica. 

3C 661\ 111ostró gran actividad a partir del momento en que se le cornenzó a 

observar con n1ás regularidad eu el proyecto OJ-94, sobre todo de rnediados de 1994 

a principios de 199.5. En la figura 3.24 se observan claran1ente la presencia de varios 

abrillanta111ientos y de dos mínin1os de brillo. lJn análisis riguroso de esta curva (ver 

Takalo 1996) rnucstra que 3C 66r-\ tiene un tiernpo de variación característico del 

orden de 145 días. 

Hasta ahora no se sabe que es lo que está causando dichas variaciones, ni tam­

poco si se trata de una o varias componentes las que están produciendo las variaciones 

observadas. En un futuro sería deseable el poder discernir entre la variabilidad origi­

nada por el disco de acreción y aquella que se relaciona con los choques en el jet. Un 

proyecto viable podría ser la detección de la galaxia subyacente a este blazar. 
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Figura. 3.25: Curva. de luz del 14 de enero de 1994. Los círculos representan la. 

diferencia. entre las estándares D y G; los cuadros la. diferencia entre 3C 66A y la. 

estándar G. En la. escala representada la. banda de error es inapreciable. 
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Figura 3.26: Curva de luz del 16 de enero de 1994. Los círculos representan la 

diferencia entre las estándares D y G; los cuadros la diferencia entre 3C 66A y la 

estándar G. En la. esca.la. representada la banda de error es inapreciable. 
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Figura 3.27: Curva de luz del 17 de enero de 1994. Los círculos representan la 

diferencia entre las estándares G y D; los cuadros la diferencia entre <IC 66A y la 

estándar D. En la escala representada la banda de error es inapreciable. 
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Figura 3.28: Curva de luz del 10 de marzo de 1994. Los círculos representan la 

diferencia entre las estándares D y D; los cuadros la diferencia entre 3C 66A y la 

estándar D. En la escala representada la banda de error es inapreciable .. 
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Tabla 3.1: Observatorios e Instrumentación durante el Proyecto OJ-94 

Observatorio 'Telescopio Dián1etro Instrurn.. Filtros 
La Palma Jacobus I<ii:apteyn In> CCD UBVRI 
La Pa.ln1a Nordic Opticnl Telescope 2.5n1 CCD VRI 

Fotopol. UBVRI 
RoboScope 60cnl. CCD V 
Boltwood 17cn1 CCD VRI 

Heidelberg 70cm CCD R 
Lowell Obs. I06cn1 CCD BVRI 

Capilla Peak Obs. 6lcn1 CCD BVRI 
OAN-SPM 2.ln-1 CCD V 

Crirnean Obs. l.25m Fotopol. UBVRI 
Tuorla Obs. l.03m CCD V 
IAC-80 Tel. 82cnl. CCD BVRI 

Calar Alto Obs. l.2,2.2n1 CCD UBVRI 
Perugin Obs. 40cn1 CCD BVRI 
Torino Obs. l.05m CCD BR 

Carlos Sanchez Tel. l.5m Foton1. JHK 
Michigan Radio Tel. 26n1 IPC 14GHz 

l'vletsiihovi Radio Tel. 13.8m IPC 22.37 GHz 

Tabla 3.2: Temporadas de Observación en el OAN-SPl\.1 

Año Fecha Forn1ato Noches Noches Total de 
Universal del CCD Asignadas Efectivas de Imagenes 

1992 9-11 enero 384 X 576 3 l 26 
1993 16-20 marzo 1024 X 1024 5 o o 
1994 14-21 enero 1024 X 1024 10 8 180 
1994 9-10 marzo 1024 X 1024 3 2 35 

Nota: 
La. escala. de placa para la ten1porada de 1992 es 0.95" /pixel, debido a que usamos un bin­
ning de 3 x 3, y el tamaño del pixel es 23µ n1. En las siguientes temporadas, la escala de 
placa del sistenia es 0.26" /pixel, y el taniaño del pixel es 19µm. 
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Tabla 3.3: Observaciones de OJ 287 en OAN-SPM 

Fecha Núni.ero Nún1ero Seeing 
UT de Horas Imágenes Pron1edio ( en ") 

Enero 22 7.2 23 3.5 
Enero 14 5.5 22 1.7 
Enero 15 4.0 20 1.6 
Enero 16 7.0 24 1.4 
Enero 17 7.0 29 1.4 
Enero 18 3.5 17 1.4 
Enero 19 5.5 24 1.6 
Enero 20 1.5 10 1.5 
Enero 21 5.0 22 1.6 
Ivlarzo 09 5.5 17 1.5 
r..tarzo 10 7.5 18 1.5 

Nota: 
El de seeing obtenido en enero 22 de 1992 se debe a que utilizamos un binning de 3 x 
3, y esto como sabemos, tiende a degradar In resolución de las imágenes. Las imágenes 
obtenidas de enero 14 a marzo 10 corresponden a la ten1porada de 1994. 
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JD 
(2448633.0+) 

0.74980058 
0.75905876 
0.76426726 
0.77260087 
0.77641859 
0.78139791 
0.78614345 
0.79407288 
0.79784638 
0.80205937 
0.80610708 
0.81016136 
0.81403651 
0.81820331 
0.82757862 
0.83186117 
0.83695392 
0.84100729 
0.84511621 
0.84922518 
0.85333410 
0.86172560 
0.87095044 

Tabla 3.4: OJ 287 Enero 11 1992 

E4 ± CT4 

19.593 ± 0.002 
19.515 ± 0.002 
19.553 ± 0.002 
19.524 ± 0.002 
19.508 ± 0.002 
19.792 ± 0.002 
19.777 ± 0.002 
19.-130 ± 0.002 
19.421 ± 0.001 
19.450 ± 0.002 
19.539 ± 0.002 
19.-192 ± 0.002 
19.428 ± 0.002 
Hl.-127 ± 0.001 
19.512 ± 0.002 
19.561 ± 0.002 
19.513 :;!= 0.002 
19.572 ± 0.002 
19.558 ± 0.002 
19.460 ± 0.001 
19.518 ± 0.002 
19.712 ± 0.002 
19.780 ± 0.002 

E11 ± a11 

20.330 ± 0.004 
20.259 ± 0.003 
20.366 ± 0.003 
20.367 ± 0.003 
20.349 ± 0.004 
20.548 ± 0.004 
20.653 ± 0.004 
20.285 ± 0.003 
20.239 ± 0.003 
20.265 ± 0.003 
20.259 ± 0.003 
20.198 ± 0.003 
20.245 ± 0.003 
20.263 ± 0.003 
20.209 ± 0.003 
20.211 ± 0.003 
20.432 ± 0.003 
20.275 ± 0.003 
20.231 ± 0.003 
20.342 ± 0.003 
20.251 ± 0.003 
20.379 ± 0.003 
20.431 ± 0.003 

E10 ± 0-10 OJ 287 ± cro1 

19.995 ± 0.003 20.868 ± 0.006 
19.997 ± 0.003 20.806 ± 0.005 
20.007 ± 0.003 20.933 ± 0.006 
19.977 ± 0.003 20.910 ± 0.005 
19.983 ± 0.002 20.867 ± 0.005 
20.262 ± 0.003 21.093 ± 0.006 
20.441 ± 0.004 21.147 ± 0.007 
19.909 ± 0.002 20.842 ± 0.005 
19.872 ± 0.002 20.790 ± 0.005 
19.906 ± 0.002 20.865 ± 0.005 
19.956 ± 0.002 20.906 ± 0.005 
19.936 ± 0.002 20.757 ± 0.005 
19.876 .± 0.002 20.836 ± 0.005 
19.871 ± 0.002 20.762 ± 0.005 
19.948 ± 0.002 20.752 ± 0.004 
19.948 ± 0.002 20.759 ± 0.004 
19.961 ± 0.002 20.940 ± 0.005 
19.886 ± 0.002 20.895 ± 0.005 
19.994 ± 0.002 20.966 ± 0.005 
19.911 ± 0.002 20.831 ± 0.004 
20.012 ± 0.002 20. 798 ± 0.004 
19.959 ± 0.002 20.875 ± 0.005 
20.228 ± 0.003 21.068 ± 0.005 
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Tabla 3.5: OJ 281 Enero 14 1994 

JD E.1 ± a..i Eu ± 0'11 E10 ± a10 OJ 287 ± o-oJ 
(2449366.0+) 

0.79876835 18.533 ± 0.001 19.306 ± 0.002 18.964 ± 0.002 19.759 ± 0.003 
0.81103723 18.711 ± 0.001 19.483 ± 0.002 19.1<13 ± 0.002 19.929 ± 0.003 
0.81713695 18. 780 ± 0.001 19.560 ± 0.002 19.215 ± 0.002 19.986 ± 0.003 
0.82339870 18. 701 ± 0.001 19.476 ± 0.002 19.135 ± 0.002 19.900 ± 0.003 
0.82953313 18. 787 ± 0.001 19.560 ± 0.002 19.220 ± 0.002 19.987 ± 0.003 
0.83565599 18.826 ± 0.001 19.604 ± 0.002 19.263 ± 0.002 20.025 ± 0.003 
0.8·1842225 18.962 ± 0.001 19.739 ± 0.002 19.399 ± 0.002 20.162 ± 0.003 
0.86142065 18.590 ± 0.001 19.366 ± 0.002 19.027 ± 0.002 19.796 ± 0.002 
0.86806433 18.595 ± 0.001 19.372 ± 0.002 19.031 ± 0.002 19.802 ± 0.003 
0.88399072 18.845 ± 0.001 19.624 ± 0.002 19.280 ± 0.002 20.074 ± 0.003 
0.89650265 18.881 ± 0.001 19.659 ± 0.002 19.314 ± 0.002 20.112 ± 0.003 
0.90875994 18.683 ± 0.001 19.462 ± 0.002 19.119 ± 0.002 19.911 ± 0.003 
0.91494068 18.933 ± 0.002 19.715 ± 0.003 19.370 ± 0.002 20.165 ± 0.004 
0.92131821 19.232 ± 0.002 20.007 ± 0.003 19.665 ± 0.003 20.448 ± 0.004 
0.92884156 19.721 ± 0.003 20.497 ± 0.005 20.152 ± 0.004 20.946 ± 0.007 
0.93482553 19.201 ± 0.002 19.981 ± 0.003 19.637 ± 0.002 20.425 ± 0.004 
0.95413139 19.910 ± 0.003 20.691 ± 0.005 20.345 ± 0.004 21.153 ± 0.008 
0.96996518 18.628 ± 0.001 19.405 ± 0.002 19.063 ± 0.002 19.886 ± 0.003 
0.97709549 18.601 ± 0.001 19.379 ± 0.002 19.037 ± 0.002 19.856 ± 0.003 
0.98358849 18.876 ± 0.002 19.655 ± 0.002 19.307 ± 0.002 20.133 ± 0.003 
0.98998914 19.401 ± 0.002 20.177 ± 0.004 19.836 ± 0.003 20.658 ± 0.005 
1.00324206 20.079 ± 0.003 20.864 ± 0.006 20.517 ± 0.005 21.349 ± 0.009 
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Tabla 3.6: OJ 287 Enero 15 1994 

JD E.¡± CT4 E11 ± a11 E10 ± 0-10 OJ 287 ± uoJ 
(2449367.0+) 

0.91516371 19.239 ± 0.002 20.021 ± 0.003 19.667 ± 0.002 20. 755 ± 0.005 
0.92117079 18.347 ± 0.001 19.122 ± 0.002 18.767 ± 0.001 19.859 ± 0.003 
0.92717767 18.353 ± 0.001 19.129 ± 0.002 18.777 ± 0.001 19.872 ± 0.003 
0.93317335 18.306 ± 0.001 19.082 ± 0.002 18.729 ± 0.001 19.822 ± 0.003 
0.93938889 18.296 ± 0.001 19.076 ± 0.002 18.721 ± 0.001 19.813 ± 0.003 
0.94550028 18.303 ± 0.001 19.082 ± 0.002 18.729 ± 0.001 19.822 ± 0.003 
0.95149596 18.355 ± 0.001 19.135 ± 0.002 18.779 ± 0.001 19.875 ± 0.003 
0.95765317 19.037 ± 0.002 19.813 ± 0.003 19.458 ± 0.002 20.555 ± 0.004 
0.96370670 19.341 ± 0.002 20.109 ± 0.003 19.759 ± 0.003 20.848 ± 0.006 
0.96972562 20.213 ± 0.003 20.992 ± 0.006 20.626 ± 0.005 21.735 ± 0.011 
1.00881207 19.109 ± 0.002 19.884 ± 0.003 19.529 ± 0.002 20.620 ± 0.005 
1.01486548 19.560 ± 0.002 20.331 ± 0.004 19.981 ± 0.003 21.072 ± 0.007 
1.02128948 18.62'< ± 0.001 19.406 ± 0.002 19.055 ± 0.002 20.158 ± 0.003 
1.03295649 18.358 ± 0.001 19.141 ± 0.002 18.784 ± 0.001 19.893 ± 0.003 
1.03905572 18.553 ± 0.001 19.332 ± 0.002 18.980 ± 0.002 20.091 ± 0.003 
1.04502847 18.412 ± 0.001 19.191 ± 0.002 18.837 ± 0.001 19.949 ± 0.003 
1.05100074 18.386 ± 0.001 19.171 ± 0.002 18.814 ± 0.001 19.932 ± 0.003 
1.05698457 18.399 ± 0.001 19.182 ± 0.002 18.825 ± 0.001 19.942 ± 0.003 
1.06304978 18.411 ± 0.001 19.190 ± 0.002 18.839 ± 0.002 19.952 ± 0.003 
1.06921867 18.426 ± 0.001 19.210 ± 0.002 18.855 ± 0.002 19.975 ± 0.003 
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Tabla 3.7: OJ 287 Enero 16 1994 

JD E4 ± 0-4 E11 ± cu E10 :::i::. al.o OJ 287 ± o-oJ 
(2449368.0+) 

0.77487416 19.728 ± 0.002 20.510 ± 0.004 20.177 ± 0.003 21.402 ± 0.008 
0.78239751 19.009 ± 0.001 1.9.792 ± 0.002 19.457 ± 0.002 20.712 ± 0.005 
0.791.18245 19.544 ± 0.002 20.329 ± 0.004 19.985 ± 0.003 '21.236 ± 0.007 
0.79857848 20.454 ± 0.004 21.232 ± 0.007 20.910 ± 0.005 22.118 ± 0.014 
0.81923874 19.744 ± 0.002 20.532 ± 0.003 20.191 ± 0.003 21.422 ± 0.006 
0.83053532 19.718 ± 0.002 20.497 ± 0.003 20.162 ± 0.002 21.398 ± 0.006 
0.84179719 19.646 ± 0.002 20.434 ± 0.003 20.093 ± 0.002 21.341 ± 0.006 
0.85304748 19.028 ± r· 19.814 ± 0.002 Hl.474 ± 0.002 20.735 ± 0.004 
0.86432092 18.623 ± () .. ,•;2 19.-ll 1 ± 0.002 19.069 ± 0.001 20.327 ± 0.003 
0.88083755 18.278 ± 0.002 19.055 ± 0.001 18.733 ± 0.001 19.994 ± 0.002 
0.89518976 18.278 ± 0.002 19.059 ± 0.001 18.735 ± 0.001 19.993 ± 0.002 
0.90608124 18.280 ± 0.002 19.061 ± 0.001 18.735 ± 0.001 19.991 ± 0.002 
0.91747042 18.282 ± 0.002 19.059 ± 0.001 18. 737 ± 0.001 19.980 ± 0.002 
0.92833738 18.282 ± 0.002 19.065 ± 0.001 18.741 ± 0.001 19.987 ± 0.002 
0.95104757 18.291 ± 0.002 19.073 ± 0.001 18.751 ± 0.001 19.997 ± 0.002 
0.96229783 18.297 ± 0.002 19.081 ± 0.001 18.756 ± 0.001 20.013 ± 0.002 
0.98580551 18.323 ± 0.002 19.105 ± 0.001 18.780 ± 0.001 20.039 ± 0.002 
0.99675496 18.316 ± 0.002 19.098 ± 0.001 18.773 ± 0.001 20.021 ± 0.002 
1.00768105 18.338 ± 0.002 19.121 ± 0.001 18.793 ± 0.001 20.041 ± 0.002 
1.018607la 18.393 ± 0.002 19.172 ± 0.001 18.850 ± 0.001 20.097 ± 0.002 
1.02946412 18.558 ± 0.002 19.336 ± 0.001 19.014 ± 0.001 20.265 ± 0.003 
1.04576072 18.379 ± 0.002 19.158 ± 0.001 18.834 ± 0.001 20.076 ± 0.002 
1.05704563 18.401 ± 0.002 19.185 ± 0.001 18.857 ± 0.001 20.102 ± 0.002 
1.07022892 18.435 ± 0.002 19.217 ± 0.001 18.893 ±: 0.001 20.135 ± 0.003 
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Tabla 3.8: OJ 287 Enero 17 1994 

JD E-1 ± ª°' E11 ± a11 E1u ± a10 OJ 287 ± UQJ 

(2449369.0+) 
0.78045493 18.309 ± 0.001 19.079 ± 0.002 18.738 ± 0.001 20.050 ± 0.003 
0.78856857 18.306 ± 0.001 19.074 ± 0.002 18.734 ± 0.001 20.048 ± 0.003 
0.82606945 18.294 ± 0.001 19.061 ± 0.002 18.722 ± 0.001 :W.025 ± 0.003 
0.83444929 18.292 ± 0.001 19.062 ± 0.002 18.720 ± 0.001 20.021 ± 0.003 
0.84215783 18.292 ± 0.001 19.062 ± 0.001 18.717 ± 0.001 20.019 ± 0.003 
0.84962325 18.293 ± 0.001 19.061 ± 0.001 18.719 ± 0.001 20.012 ± 0.003 
0.85704242 18.292 ± 0.001 19.059 ± 0.001 18.718 ± 0.001 20.014 ± 0.003 
0.86458890 18.296 ± 0.001 19.068 ± 0.001 18.722 ± 0.001 20.011 ± 0.003 
0.87206593 18.296 ± 0.001 19.066 ± 0.001 18.721 ± 0.001 20.008 ± 0.003 
0.87992491 18.297 ± 0.001 19.063 ± 0.001 18.723 ± 0.001 20.005 ± 0.003 
0.888258•13 18.295 ± 0.001 19.065 ± 0.001 18.722 ± 0.001 20.007 ± 0.003 
0.89566603 18.295 ± 0.001 19.066 ± 0.001 18. 723 ± 0.001 20.003 ± 0.003 
0.90476347 18.298 ± 0.001 19.069 ± 0.001 18.727 ± 0.001 20.008 ± 0.003 
0.92123378 18.300 ± 0.001 19.072 ± 0.001 18.726 ± 0.001 20.007 ± 0.003 
0.93001860 18.301 ± 0.001 19.07'1 ± 0.001 18.728 ± 0.001 20.006 ± 0.003 
0.93795880 18.304 ± 0.001 19.076 ± 0.001 18. 732 ± 0.001 20.010 ± 0.003 
0.94572519 18.312 ± 0.001 19.085 ± 0.001 18.741. ± 0.001 20.021 ± 0.003 
0.95322538 18.336 ± 0.001 19.109 ± 0.002 18. 764 ± 0.001 20.042 ± 0.003 
0.96074846 18.311 ± 0.001 19.087 ± 0.002 18.739 ± 0.001 20.006 ± 0.003 
0.96815618 18.315 ± 0.001 19.087 ± 0.002 18. 741 ± 0.001 20.014 ± 0.003 
0.97564465 18.318 ± 0.001 19.092 ± 0.002 18.746 ± 0.001 20.015 ± 0.003 
0.98311023 18.322 ± 0.001 19.096 ± 0.002 18. 749 ± 0.001 20.013 ± 0.003 
0.99051795 18.330 ± 0.001 19.106 ± 0.002 18.760 ± 0.001 20.029 ± 0.003 
0.99878189 18.336 ± 0.001 19.108 ± 0.002 18. 764 ± 0.001 20.028 ± 0.003 
1.01984742 18.355 ± 0.001 19.130 ± 0.002 18.783 ± 0.001 20.060 ± 0.003 
1.03151440 18.369 ± 0.001 19.145 ± 0.002 18.789 ± 0.001 20.074 ± 0.003 
1.03955831 18.381 ± 0.001 19.158 ± 0.002 18.814 ± 0.001 20.073 ± 0.003 
1.04734811 18.396 ± 0.001 19.167 ± 0.002 18.824 ± 0.001 20.098 ± 0.003 
1.05474410 18.410 ± 0.001 19.183 ± 0.002 18.843 ± 0.001 20.122 ± 0.003 
1.0621-1010 18.427 ± 0.001 19.202 ± 0.002 18.859 ± 0.001 20.141 ± 0.003 
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Tabla 3.9: OJ 287 Enero 18 1994 

JO E4 ± a4 E11 ± cr11 E10 ± a10 OJ 287 ± aoJ 
(2449370.0+) 
0.93935753 18.296 ± 0.001 19.073 ± 0.002 18.722 ± 0.001 20.076 ± 0.003 
0.94824812 18.302 ± 0.001 19.074 ± 0.002 18.726 ± 0.001 20.070 ± 0.003 
0.95619955 18.303 ± 0.001 19.080 ± 0.002 18.731 ± 0.001 20.079 ± 0.003 
0.96364187 18.309 ± 0.001 19.085 ± 0.002 18.731 ± 0.001 20.079 ± 0.003 
0.97108403 18.312 ± 0.001 19.089 ± 0.002 18.738 ± 0.001 20.082 ± 0.003 
0.97852631 18.317 ± 0.001 19.092 ± 0.002 18.742 ± 0.001 20.086 ± 0.003 
0.98609607 18.322 ± 0.001 19.100 ± 0.002 18.750 ± 0.001 20.095 ± 0.003 
0.99350374 18.328 ± 0.001 19.105 ± 0.002 18.756 ± 0.001 20.102 ± 0.003 
1.00118885 18.333 ± 0.001 19.111 ± 0.002 18.761 ± 0.001 20.105 ± 0.003 
1.00867735 18.338 ± 0.001 19.117 ± 0.002 18.764 ± 0.001 20.111 ± 0.003 
1.01621257 18.346 ± 0.001 19.123 ± 0.002 18.775 ± 0.001 20.118 ± 0.003 
1.02362024 18.355 ± 0.001 19.135 ± 0.002 18.782 ± 0.001 20.124 ± 0.003 
1.03105076 18.364 ± 0.001 19.141 ± 0.002 18.793 ± 0.001 20.137 ± 0.003 
1.03850472 18.377 ± 0.001 19.154 ± 0.002 18.805 ± 0.001 20.151 ± 0.003 
1.04769448 18.392 ± 0.001 19.l 72 ± 0.002 18.824 ± 0.001 20.175 ± 0.003 
1.05543797 18.412 ± 0.001 19.191 ± 0.002 18.841 ± 0.001 20.189 ± 0.003 
1.06289194 18..131 ± 0.001 19.207 ± 0.002 18.859 ± 0.001 20.213 ± 0.003 
1.07034534 18.454 ± 0.001 19.228 ± 0.002 18.881 ± 0.001 20.216 ± 0.004 
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Tabla 3.10: OJ 287 Enero 19 1994 

JD E4 ± 04 E11 ± 0-11 E10 ± 0-10 OJ 287 ± a°OJ 

(2449371.0+) 
0.84069748 18.286 ± 0.001 19.073 ± 0.001 18.725 ± 0.001 20.090 ± 0.003 
0.84956341 18.289 ± 0.001 19.073 ± 0.001 18.725 ± 0.001 20.092 ± 0.003 
0.85697095 18.287 ± 0.001 19.069 ± 0.001 18.723 ± 0.001 20.086 ± 0.003 
0.86439009 18.287 ± 0.001 19.071 ± 0.001 18.723 ± 0.001 20.089 ± 0.003 
0.87185565 18.288 ± 0.001 19.071 ± 0.001 18. 725 ± 0.001 20.093 ± 0.003 
0.87930940 18.291 ± 0.001 19.073 ± 0.001 18.727 ± 0.001 20.087 ± 0.003 
0.88677484 18.291 ± 0.001 19.074 ± 0.001 18. 727 ± 0.001 20.085 ± 0.003 
0.89432126 18.293 ± 0.001 19.075 ± 0.001 18.279 ± 0.001 20.087 ± 0.003 
0.91223830 18.296 ± 0.001 19.078 ± 0.001 18.731 ± 0.001 20.083 ± 0.003 
0.91987735 18.297 ± 0.001 19.079 ± 0.001 18.732 ± 0.001 20.081 ± 0.003 
0.92728512 18.300 ± 0.001 19.083 ± 0.001 18.736 ± 0.001 20.084 ± 0.003 
0.93475020 18.303 ± 0.001 19.081 ± 0.002 18.738 ± 0.001 20.088 ± 0.003 
0.94972760 18.305 ± 0.001 19.088 ± 0.002 18.741 ± 0.001 20.092 ± 0.003 
0.95745900 18.306 ± 0.001 19.090 ± 0.002 18.744 ± 0.001 20.098 ± 0.003 
0.96487838 18.309 ± 0.001 19.092 ± 0.002 18.747 ± 0.001 20.102 ± 0.003 
0.97392936 18.315 ± 0.001 19.099 ± 0.002 18.750 ± 0.001 20.110 ± 0.003 
0.98140612 18.319 ± 0.001 19.101 ± 0.002 18.755 ± 0.001 20.120 ± 0.003 
1.01506435 18.353 ± 0.001 19.140 ± 0.002 18.795 ± 0.001 20.150 ± 0.003 
1.02246033 18.360 ± 0.001 19.149 ± 0.002 18.805 ± 0.001 20.145 ± 0.003 
1.02991428 18.370 ± 0.001 19.157 ± 0.002 18.815 ± 0.001 20.167 ± 0.003 
1.04128028 18.390 ± 0.001 19.177 ± 0.002 18.835 ± 0.001 20.193 ± 0.003 
1.04890748 18.407 ± 0.001 19.198 ± 0.002 18.854 ± 0.001 20.212 ± 0.003 
1.05630349 18.425 ± 0.001 19.218 ± 0.002 18.870 ± 0.001 20.224 ± 0.003 
1.06388488 18.445 ± 0.001 19.236 ± 0.002 18.893 ± 0.001 20.250 ± 0.003 
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Tabla 3.11: OJ 287 Enero 20 1994 

JD E4 ± a4 En ± CT11 E10 ± 0-10 OJ 287 ± CTOJ 

(2449372.0+) 
0.99398368 18.342 ± 0,001 19.116 ± 0.002 18.775 ± 0.001 20.150 ± 0.003 
1.00355597 18.350 ± 0.001 19.122 ± 0.002 18.786 ± 0.001 20.161 ± 0.003 
1.01126446 18.360 ± 0.001 19.132 ± 0.002 18. 792 ± 0.001 20.173 ± 0.003 
1.02001462 18.370 ± 0.001 19.145 ± 0.002 18.804 ± 0.001 20.175 ± 0.003 
1.03088266 18.388 ± 0.001 19.167 ± 0.002 18.821 ± 0.001 20.202 ± 0.003 
1.03869530 18.403 ± 0.001 19.178 ± 0.002 18.836 ± 0.001 20.225 ± 0.003 
1.04613755 18.417 ± 0.001 19.194 ± 0.002 18.851 ± 0.001 20.236 ± 0.003 
1.05355692 18.438 ± 0.001 19.216 ± 0.002 18.874 ± 0.001 20.262 ± 0.003 
1.06095288 18.463 ± 0.001 19.240 ± 0.002 18.899 ± 0.001 20.284 ± 0.003 
1.06840626 18.594 ± 0.001 19.370 ± 0.002 19.033 ± 0.002 20.416 ± 0.004 
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Tabla 3.12: OJ 287 Enero 21 1994 

JD E4 ± 0-4 Ei1 ± 0-11 E10 ± o-1u OJ 287 ± <7oJ 

(2449373.0+) 
0.86948543 18.281 ± 0.001 19.058 ± 0.002 18.739 ± 0.001 20.190 ± 0.004 
0.87718231 18.281 ± 0.001 19.061 ± 0.002 18.740 ± 0.001 20.196 ± 0.003 
0.88493708 18.281 ± 0.001 19.060 ± 0.002 18.741 ± 0.001 20.186 ± 0.003 
0.89303904 18.283 ± 0.001 19.061 ± 0.002 18.742 ± 0.001 20.197 ± 0.003 
0.90106001 18.282 ± 0.001 19.060 ± 0.001 18.742 ± 0.001 20.194 ± 0.003 
0.90774995 18.283 ± 0.001 19.061 ± 0.001 18.742 ± 0.001 20.196 ± 0.003 
0.91601400 18.284 ± 0.001 19.062 ± 0.001 18.7-11 ± 0.001 20.211 ± 0.003 
0.92342151 18.~85 ± 0.001 19.063 ± 0.001 18.746 ± 0.001 20.215 ± 0.003 
0.93117652 18.288 ± 0.001 19.065 ± 0.001 18.745 ± 0.001 20.217 ± 0.003 
0.94923215 18.294 ± 0.001 19.075 ± 0.002 18.755 ± 0.001 20.218 ± 0.003 
0.95692902 18.299 ± 0.001 19.077 ± 0.002 18.757 ± 0.001 20.221 ± 0.003 
0.96346872 18.303 ± 0.001 19.081 ± 0.002 18.761 ± 0.001 20.232 ± 0.003 
0.97168635 18.308 ± 0.001 19.085 ± 0.002 18.764 ± 0.001 20.232 ± 0.003 
0.98638577 18.320 ± 0.001 19.098 ± 0.002 18.776 ± 0.001 20.250 ± 0.003 
0.99633916 18.329 ± 0.001 19.103 ± 0.002 18.785 ± 0.001 20.254 ± 0.003 
1.00305270 18.357 ± 0.001 19.132 ± 0.002 18.811 ± 0.001 20.279 ± 0.003 
1.02365468 18.360 ± 0.001 19.144 ± 0.002 18.817 ± 0.001 20.282 ± 0.003 
1.03172194 18.373 ± 0.001 19.153 ± 0.002 18.828 ± 0.001 20.306 ± 0.003 
1.03899081 18.383 ± 0.001 19.169 ± 0.002 18.843 ± 0.001 20.313 ± 0.003 
1.04587717 18.406 ± 0.001 19.182 ± 0.002 18.860 ± 0.001 20.329 ± 0.003 
1.05328480 18.445 ± 0.001 19.225 ± 0.002 18.903 ± 0.001 20.374 ± 0.003 
1.06237072 18.·146 ± 0.001 19.227 ± 0.002 18.903 ± 0.001 20.365 ± 0.004 
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Tabla 3.13: OJ 287 Marzo 9 1994 

JD E4 ± CT4 E11 ± 0-11 E10 ± 0"10 OJ 287 ± ªOJ 

(2449420.0+) 
0.65000097 18.318 ± 0.001 19.091 ± 0.002 18.747 ± 0.001 19.667 ± 0.002 
0.66111130 18.322 ± 0.002 19.093 ± 0.001 18.749 ± 0.001 19.672 ± 0.002 
0.71753164 18.309 ± 0.002 19.072 ± 0.001 18. 736 ± 0.001 19.714 ± 0.002 
0.72933648 18.347 ± 0.002 19.107 ± 0.001 18.774 ± 0.001 19.756 ± 0.002 
0.74663866 18.336 ± 0.002 19.092 ± 0.001 18.763 ± 0.001 19.748 ± 0.002 
0.77100063 18.309 ± 0.002 19.065 ± 0.001 18.736 ± 0.001 19.710 ± 0.002 
0.80560502 18.328 ± 0.002 19.096 ± 0.001 18.755 ± 0.001 19.748 ± 0.002 
0.81638093 18.331 ± 0.002 19.098 ± 0.001 18.758 ± 0.001 19.768 ± 0.002 
0.83135577 18.338 ± 0.002 19.104 ± 0.001 18.764 ± 0.001 19. 782 ± 0.002 
0.84281320 18.345 ± 0.002 19.ll4 ± 0.001 18.773 ± 0.001 19.792 ± 0.002 
0.85461838 18.355 ± 0.002 19.121 ± 0.001 18.782 ± 0.001 19.802 ± 0.002 
0.86744178 18.367 ± 0.002 19.131 ± 0.001 18.793 ± 0.001 19.808 ± 0.002 
0.88644505 18.396 ± 0.002 19.164 ± 0.001 18.821 ± 0.001 19.827 ± 0.002 
0.90432592 18.420 ± 0.002 19.183 ± 0.001 18.845 ± 0.001 19.848 ± 0.002 
0.91335313 18.447 ± 0.002 19.211 ± 0.001 18.875 ± 0.001 19.868 ± 0.002 
0.92853717 18.480 ± 0.002 19.242 ± 0.001 18.907 ± 0.001 19.904 ± 0.002 
0.93933537 18.605 ± 0.001 19.367 ± 0.002 19.031 ± 0.001 20.036 ± 0.002 
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Tabla 3.14: OJ 287 Marzo 10 1994 

JD E.1 ± O". Ei1 ± 0"11 E10 ± 0-10 OJ 287 ± 0-01 

(2449421.0+) 
0.71666056 18.317 _:_ 0.002 19.091 ± 0.001 18.743 ± 0.001 19.651 ± 0.002 
0.72771310 18.385 ± 0.002 19.160 ± 0.001 18.811 ± 0.001 19.735 ± 0.002 
0.76550014 18.349 ± 0.002 19.122 ± 0.001 18.775 ± 0.001 19.707 ± 0.002 
0.77646010 18.436 ± 0.002 19.208 ± 0.001 18.860 ± 0.001 19.781 ± 0.002 
0.78861214 18.459 ± 0.002 19.232 ± 0.001 18.883 ± 0.001 19.790 ± 0.002 
0.80027807 18.363 ± 0.002 19.137 ± 0.001 18.789 ± 0.001 19.679 ± 0.002 
0.81190930 18.952 ± 0.001 19.726 ± 0.002 19.374 ± 0.001 20.259 ± 0.003 
0.82220960 18.511 ± 0.002 19.288 ± 0.001 18.936 ± 0.001 19.818 ± 0.002 
0.83328531 18.603 ± 0.002 19.381 ± 0.001 19.022 ± 0.001 19.920 ± 0.002 
0.84555305 18.561 ± 0.002 19.338 ± 0.001 18.983 ± 0.001 19.895 ± 0.002 
0.85664034 18.917 ± 0.001 19.695 ± 0.002 19.341 ± 0.001 20.253 ± 0.003 
0.86763501 20.024 ± 0.002 20.803 ± 0.004 20.445 ± 0.003 21.352 ± 0.006 
0.87812112 20.068 ± 0.002 20.851 ± 0.004 20.495 ± 0.003 21.371 ± 0.006 
0.89857061 18.789 ± 0.001 19.567 ± 0.002 19.213 ± 0.001 20.082 ± 0.002 
0.91218151 18.630 ± 0.001 19.408 ± 0.002 19.056 ± 0.001 19.921 ± 0.002 
0.92023596 18.648 ± 0.001 19.428 ± 0.002 19.075 ± 0.001 19.952 ± 0.002 
0.93160074 18.608 ± 0.001 19.385 ± 0.002 19.034 ± 0.001 19.926 ± 0.002 
0.94334793 18.844 ± 0.001 19.623 ± 0.002 19.270 ± 0.001 20.152 ± 0.003 

Tabla 3.15: Foton1et.ría Promedio de OJ 287 

UT HJD rnv± Error Fotométrico 
Promedio 

Enero 11 2448633.806 15.52 ± 0.06 
Enero 14 2449366.902 15.40 ± 0.06 
Enero 15 2449367.969 15.70 ± 0.06 
Enero 16 2449368.906 15.87 ± 0.06 
Enero 17 2449369.930 15.89 ± 0.06 
Enero 18 2449370.993 15.95 ± 0.06 
Enero 19 2449371.934 15.97 ± 0.06 
Enero 20 2449373.030 16.00 ± 0.06 
Enero 21 2449373.956 16.10 ± 0.06 
l.Vlarzo 09 2449420.805 15.61 ± 0.06 
Marzo 10 2449421.833 15.50 ± 0.06 
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Tabla 3.16: Prueba F para OJ 287 

Fecha Universal K F Q(F) ~1icrovar. 

P<1% 

Enero 11 1.2992 0.471 0.96 No 
Enero 14 1.2298 35.56 5.5 X 10 12 Si 
Enero 15 1.4106 5.31 3.2 X lo-• Si 
Enero 16 1.5260 8.06 2.2 X 10-G Si 
Enero 17 1.5907 17.80 6.6 X io-12 Si 
Enero 18 1.5821 2.50 0.03 No 
Enero 19 1.5929 2.03 0.045 No 
Enero 20 1.6147 2.78 0.061 No 
Enero 21 1.6922 2.87 0.008 Si 
Marzo 09 1.3508 18.44 2.3 X 10 Si 
Marzo 10 1.2850 24.29 1.1 X lo-8 Si 

Tabla 3.17: Observaciones de 3C 66A en el OAN-SPI'vl 

UT Nún1ero de Número de Seeing Prom. 
Horas I1nágenes (11) 

1994 Enero 14 1.5 5 1.5 
1994 Enero 16 2.5 9 1.4 
1993 Enero 17 2.5 10 1.4 
1994 l'vlarzo 1 O 1.5 5 1.5 

Tabla 3.18: 3C 66A Enero 14 1994 

JD Ev ± <TD Ea± ca 3C 66A ± a3c 
(2449366.0+) 

0.69451691 20.594 ± 0.004 21.597 ± 0.008 18.348 ± 0.002 
0.71097390 20.629 ± 0.004 21.648 ± 0.008 18.386 ± 0.002 
0.73304385 20.654 ± 0.004 21.692 ± 0.009 18.418 ± 0.002 
0.74401596 20.731 ± 0.004 21.744 ± 0.009 18.503 ± 0.002 
0.75541549 20.648 ± 0.004 21.665 ± 0.009 18.428 ± 0.002 
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Tabla 3.19: 3C 66A Enero 16 1994 

JD Eo ± ao Ea± aa 3C 66A ± 0""3C 

(2449368.0+) 
0.65127835 20.516 ± 0.003 21.520 ± 0.007 18.418 ± 0.002 
0.66376574 21.511 ± 0.003 21.533 ± 0.007 18.418 ± 0.002 
0.67465604 '.W.613 ± 0.003 21.643 ± 0.008 18.511 ± 0.002 
0.68816185 20.758 ± 0.004 21.771 ± 0.009 18.659 ± 0.001 
0.69949193 20.661 ± 0.004 21.679 ± 0.008 18.571 ± 0.002 
0.71054426 20.570 ± 0.003 21.599 ± 0.007 18.479 ± 0.002 
0.72231413 :W.801 ± 0.004 21.842 ± 0.009 18.718 ± 0.001 
0.73318128 20.900 ± 0.004 21.915 ± 0.010 18.799 ± 0.001 
0.74461550 21.161 ± 0.005 22.189 ± 0.013 19.054 ± 0.001 
0.75556367 21.287 ± 0.006 22.309 ± 0.014 19.197 ± 0.001 

Tabla 3.20: 3C 66A Enero 17 1994 

JD Eo ± ao Ea± aa 3C 66A ± a3c 
(2449369.0+) 

0.64367209 20.395 ± 0.003 21.394 ± 0.007 18.497 ± 0.001 
0.65385642 20.389 ± 0.003 21.412 ± 0.008 18.501 ± 0.001 
0.66759370 20.398 ± 0.003 21.419 ± 0.008 18.511 ± 0.001 
0.68087962 20.402 :±: 0.003 21.415 ± 0.008 18.517 ± 0.001 
0.69035800 20.412 ± 0.003 21.438 ± 0.008 18.523 ± 0.001 
0.70086639 20.413 ± 0.003 21.422 ± 0.008 18.523 ± 0.001 
0.71051836 20.417 ± 0.003 21.417 ± 0.008 18.524 ± 0.001 
0.72904690 20.420 ± 0.003 21.448 ± 0.008 18.534 ± 0.001 
0.73849055 20.432 ± 0.003 21.442 ± 0.008 18.542 ± 0.001 
0.75152188 20.438 ± 0.003 21.455 ± 0.008 18.550 ± 0.001 
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Tabla 3.21: 3C 66A .i'vlarzo 10 1994 

JD Ev ± av Ec ± ac EF ± <>'F 3C 66A ± a3c 
(2449421.0+) 

0.62871921 21.543 ± 0.010 20.014 ± 0.003 21.420 ± 0.010 18.174 ± 0.002 
0.64121825 21.528 ± 0.008 20.036 ± 0.002 21.456 ± 0.008 18.189 ± 0.002 
0.65303448 21.563 ± 0.008 20.057 ± 0.002 21.-179 ± 0.008 18.204 ± 0.002 
0.66342720 21.597 ± 0.009 20.080 ± 0.003 21.507 ± 0.008 18.218 ± 0.002 
0.67424812 21.596 ± 0.009 20.106 ± 0.003 21.490 ± 0.008 18.252 ± 0.002 

Tabla 3.22: Foton>etría Pro1nedio de 3C 66A 

UT HJD mv± Eri-or Fotométrico 
Promedio 

Enero 14 2449366.' 33 13.96 ± 0.06 
Enero 16 2449368.699 14.10 ± 0.06 
Enero 17 2449369.690 14.31 ± 0.06 
!\.-1nrzo 10 2449421.653 13.86 ± 0.06 

Tabla 3.23: Prueba F para 3C G6A 

Fecha Universal K F Q(F) !vlicrovar. 
P< 1% 

Enero 14 4.805 0.05 0.994 No 
Enero 16 2.860 0.12 0.998 No 
Enero 17 3.720 0.06 0.999 No 
!VInrzo 10 2.820 0.01 0.999 No 



Capítulo 4 

VARIABILIDAD DE NGC7469 

4.1 Resumen 

Los procesos físicos que producen la energía liberada por las galaxias tipo Seyfert 

sigue siendo un problen1a por resolver. Debido a que las dimensiones angulares de 

los nl1cleos activos son pequeñas (n1ilésin"las de segundos de arco), es in1posible hacer 

observaciones directas en las bandas del óptico que nos revelen detallada111ente su 

estructura. La única 111anera de investigar las condiciones físicas dentro de los NAG, 

es mediante el estudio de las variaciones del brillo del continuo y de las líneas de 

en1isión del gas que los rodea. En otras palabras, la {1nica manera de Ha.sornarse" 

a las regiones más internas de los NAG en el óptico es mediante el estudio de la 

variabilidad y. en particular, de la ruicrovariabilidad. En este capítulo presentarnos 

los resultados de dos 1nonitoreos fotornétricos efectuados en el OAN-SPWI, los cuales 

se realizaron con el objetivo de detectar posibles variaciones y microvariaciones del 

núcleo de '.'<GC7469. 

4.2 El niícleo de NGC7469 

NGC7469 es una gala..'<ia espiral de tipo temprano (R')SAB9(rs)a (de Vaucouleurs et 

al. 1991). Tiene una masa Al~ 101ºAI0 (Burbridge et al. 1963), y una luminosidad 

óptica L,,1, ~ 1044erg s- 1 . Su magnitud en la banda B es 13.066 (Salamanca, Alloin 

& Pelat 1995) y su velocidad de recesión es 4915krns- 1 (rvlirabel & Sanders 1988), lo 

cual indica que se encuentra a una distancia de 120 ~fpc si tomamos un valor para 

la constante de Hubble H 0 = 50kms- 1 Aipc-•. Tiene un núcleo tipo Seyfert 1 y un 

a.nillo que muestra una intensa formación estelar circunuclear. Este anillo provee el 

60% de la luminosidad total de esta galaxia (Genzel et al. 1995). Hablaremos con 

más detalle de este anillo en el capítulo 6. 

Esta galaxia ha sido estudiada extensivamente en todas las longitudes de onda, 

desde los rayos X hasta el radio (ver Wilson et al. 1986; Bonatto & Pastoriza 1990; 
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Genzel et al. 1995). NGC7469 es variable en diferentes escalas de tiempo y longitudes 

de onda. En particular, ha sido catalogada con10 un objeto muy luminoso en la banda 

de los rayos X, ya que emite Lx = 1043 ..,erg s- 1 en el rango que va de los 0.5 a los 4.5 

KeV (C;rccn et al. 1992). Hasta ahora, no se le han detectado variaciones en la banda 

de los rayos X suaves (Salamanca et al. 1995), sin embargo, en las bandas de los rayos 

X duros se han reportado variaciones de hasta un factor dos en el flujo en escalas de 

tiempo que van de horas a días (Grandi et al. 1992). El espectro ultravioleta de esta 

gala..xia presenta líneas de en1isión rn.uy anchas y asitnétricas. Se ha observado que 

el índice espectral de esta gala...xia es varia.ble en las bandas del ultra.violeta (Edelson 

et al. 1990; Cheng et al. 1991). Tanto la emisión del continuo con10 la intensidad 

de las líneas de c1nisión son variables (Sala.ni.anca et al. 1995) . ...-\ partir del análisis 

de intercorrelación {del cual hablaren1os con n1ás detalle en el capítulo 5) entre las 

curvas del continuo y las de las líneas se encuentra que la línea del CIV se emite a 

una distancia de 0.02pc del centro (\'Vestin 1984). 

En la región del óptico, observaciones sistcn1áticas han n1ostrado variabilidad en 

la banda U de este NAG (D.m.= 0"'.6 en .ó.t ~ 4 - 5 meses), ver Lyutyi (1973;1977). 

Dibai & Lyutyi ( 1984) encontraron que existen ráfagas del continuo óptico en el 

nücleo de NGC7469 que se presentan con una escala de 17 ± 4 días. Doroshenko 

et al. (1989) presentan una curva de luz que muestra el con1portamiento variable 

de NGC7469 durante 20 años. A partir de un análisis cuidadoso, concluyen que 

este nítcleo presenta varias escalas de variabilidad, tanto en amplitud como en la 

escala ternporal, ya que observan variaciones en años, meses y días. Posteriormente, 

un estudio de Aslanov et al. ( 1989) reporta observaciones ( 1986-87) de variabilidad 

en la banda V. Encuentran fluctuaciones azarosas con amplitudes ,.._ O"' .06 en escalas 

temporales que van de 10 a 15 minutos y, aden><i.s, variabilidad cuasi-periódica (2'1 .281) 

y caótica (10'" - 15"'). 

Existen varios estudios que confirman la presencia de variaciones de las líneas de 

emisión (Pronik 1975; Petcrson et al. 1988; Chuvaev et al. 1990). En éste último 

trabajo se reporta la desaparición y aparición subsecuente de la co1nponente ancha. 

de la línea de H/3, lo cual implica la transición de Seyfert 1 a Seyfert 2 de este NAG 

en tan sólo tres meses. En un trabajo reciente, Pronik, Metik & lVIerkulova (H197) 

estudian la variabilidad espectral de NGC7469 en los perfiles de las líneas de Balmer, 

y de los cocientes (Hor. + [1V I I])/ H/3 y [OIII]/ H/3. Encuentran que tanto los anchos 
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equivalentes co1no las intensidades de los perfiles varían día a día. 

En otras bandas del espectro electromagnético (infrarrojo y radio) no se encuen­

tran reportes que ni.uestren variaciones conspicuas del flujo de esta galaxia (Salamanca 

et al. 1995). Sin enlbargo, existe un trabajo que sugiere la presencia de ni.icrovaria­

ciones en el cercano infrarrojo en el núcleo de esta Scyfert (Dultzin-Hacyan., Ruelas 

& Costero 1993). 

En las siguientes secciones se presentan la.."i observaciones y los resultados obtenidos 

de las catnpaíia.s de nl.onitoreo fotocléct1·ico y con CCD de NC.;C7469. 

4.3 Foton1etría Fotoeléctrica de NGC7·169 

Se obtuvieron observaciones durante dos ten1poraclas del núcleo de NGC7469 con el 

telescopio de l.5m del OAN-SPM y el fotó1netro de Stromgren de seis canales (ver 

Schuster & Nissen 1!)88). La primera te1nporada cubre las noches del 3 al 30 de 

novien1bre de 1989, de la.s cuales 13 son fotor11étricas. Las n1agnitudes obtenidas (con 

un diafragni.a de ......,, 20") en el filtro ani.arillo (el y de Str6n1gren) se transfor111aron al 

sisten1a V de Johnson para poder ser cotnparadas con las del trabajo de Chuvaev et al. 

( 1990). La segunda ten1porada de observación se realizó del 17 al 22 ele agosto de 1990. 

En esta ocasión se obtuvieron da.tos a partir de 5 noches fotométricas y utilizando la 

técnica de foto111etría diferencial (ver sección 3. 7) en los filtros ubvy de Str61ugren, 

de los cuales se descartaron los datos obtenidos con el filtro u dado que presentaban 

nl.uy bajo cociente señal/ruido. La resolución temporal de este n1onitoreo es de ,...._, 7 

ni.in.utas, y se utilizó la n1isma apertura para el diafragma. c~be decir que los posibles 

errores ocasionados por el descentrado de la galaxia, el seeing y las diferencias en la. 

extinción atrnosférica no afectan los resultados obtenidos en este estudio. Para n1ás 

detalles sobre éstas observaciones y la reducción de los datos ver Dultzin-Hacyan et 

al. ( 1992). 

4.4 Resultados 

Los resultados ele la primera te::nporada ele observación (1989) son los siguientes. Se 

aprecia una disminución en brillo del núc:leo (mv = 12.902 a ·v =' 13.28) en 14 días 

y, posteriormente, un aun1ento del mismo hasta alcanzar un valor V = 13.18 el 1 

de diciembre de 1989. En la figura 4.1 se presentan los resultados del monitoreo 
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realizado en el OAN-SPl\1-SP!vl y los obtenidos por Chuvaev et al. (1990). En esta 

figura se aprecia que los datos se empalman sólo una noche: la del 5 de noviembre 

de 1989. El valor obtenido con los datos del OAN-SPl\1-SPM es V = 12.92 ± 0.02 en 

con1paracióu con \/ .. = 13.01 obtenido por Chuvaev· et al. (1990). Estos autores no 

presentan los errores foton1étricos asociados con sus resultados y. aden1ás, la apertura 

que usaron para el diafragma es diferente respecto a los datos del OAN-SPJl,,1-SPl\1 

{14"). Esto podría explicar, en principio, la diferencia en magnitudes reportada en 

<::unbos trabajos .. 

En la figura 4.2 se presentan las curvas de foto1netría diferencial en el filtro y (los 

otros filtros n1uestran un con1portan1iento sirnilar y, por tanto, se considera que los 

resultados obtenidos con el filtro y son representativos) de las noches 17, 18, 20, 21 y 

22 de agosto de 1990 (segunda temporada). Se utilizaron dos estrellas estándares de 

comparación (Cl y C2), mismas que utilizó Lyutyi ( 1973); la estrella C2 es la estándar 

2 de la secuencia fotométrica de Penston et al. ( 1971). Los datos de esta tem parad a 

se analizaron con el fin de buscar rnicrovariaciones, las cuales se to1nan como reales 

sien1prc y cuando se cun1plan los siguientes criterios: (a.) las an1plitudcs observadas en 

la curva que inuestra la diferencia de 111agnitudes instrun1entales de ( i\.t'GC7469 - C 1), 

deben ser mayores que 2a, y (b) las amplitudes promedio observadas en la curva 

que muestra las diferencias entre las magnitudes instrun1entales de las estrellas de 

con1paración (C2-Cl), deben ser n1enores a la. 

Los resultados obtenidos con este tipo de análisis son los siguientes. (1) Durante 

las cuatro prin1eras noches las variaciones en la amplitud prornedio observadas con el 

filtro arnarillo son 0.033-0.047 en fluctuaciones consecutivas. (2) El nún1ero promedio 

de dichas fluctuaciones es 6, con valores significativos que van desde 3.Sa hasta 5u 

y con tiempos promedio D.t = 13.2 minutos. (3) La variación n1áxima observada en 

el filtro y en una noche fue L:>.y = 0.081(9.3a) en D.t = 2.35 horas. (4) Tomando 

en cuenta los resultados de los tres filtros. la variabilidad n1áxima encontrada (en 

térnlinos del número de fluctuaciones) se observó el 20 de agosto. 

Un escenario probable n1edic;.nte el cual las nücrovariaciones pueden \;er explicadas, 

es el del modelo estándar del disco de ac1eción-agujero negro (ver •ección 3.5.3). 

En el m~rcu de este n1odelo, es posible ca.lcular, a partir del tiempo de variación 

observado (L:>.t = 13.2 min), el límite superior al tamaño de la región emisora, R < 
cAt. Sustituyendo D.t = 13 min, se encuentra que R < 2.34 x 1013

C77l ~ 0.76 x 
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Figura 4.1: Observaciones fotométricas del núcleo Seyfert NGC7469 del 3-30 de 

noviembre de 1989. Los triángulos son datos de Chuvaev et al. (1990) y los cuadrados 

datos del OAN-SPM-SPJ'llL La barra de error es la típica en una noche e incluye errores 

debidos a la estadística de fotones y a las transformaciones para obtener magnitudes 

V de Johnson. 
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10-5pc ,...,_, l.5ll A. Si consideran1os que la an1plitud promedio de las microvariaciones 

observadas es L:>.y = 0.04 en At = 13min, entonces la luminosidad del núcleo está 

ca1nbiando (ver secci6n 3.5.3) con una tasa dada por: 

L:>.L,, ~ 6.4 X 1037erg s-2. 
L:>.t 

(4.1) 

4.5 Fotometría CCD de NGC7469 

Se realizó el seguin1icnto foton1étrico de esta gala.xia con el CCD mil acoplado al 

telescopio de 2.lm y con el filtro V de Johnson, durante las noches del 9 y 10 de 

septiembre de 1993. Los detalles sobre el equipo y las técnicas de reducción de 

in1ágenes se explican en la sección 3.5.1. El objetivo funda.mental de esta temporada 

fue tratar de confirn1ar la existencia de rnicrovariaciones en el núcleo de esta galaxia, 

encontr~das previamente en la tetnporada de 1990, haciendo uso de la técnica de 

foton1etría diferencial bidin1ensional. Esta técnica. pcrn1ite elegir el tan1año de la 

apertura en cada i1nagen, elitninando los errores dehidos al posible descentrado o a 

las fluctuaciones atn1osféricas. Los tiempos de exposición utiliza.dos en ambas noches 

son: 180 segundos para NC.;C/469, y 30 segundos para las estrellas estándares. 

En las tablas 4.1 y 4.3 n1ostrarnos las 1nagnitudes instrun1entales del nt.'icleo de 

NGC7 469 obtenidas con IRAF /DIGIPHOT / APPHOT de las noches 9 y 10 de sep­

tien1bre~ respectivan1ente. En la columna (1) se presenta el tiempo en días julianos 

y, en las columnas siguientes, los valores de las magnitudes instrumentales obtenidas 

con tres aperturas diferentes: Gal 0 = 3" ~ Gah = 8 11 y Cale = 20". En las tablas 

4.2 y 4.4 presentamos las 1nagnitudes instrumentales de las estrellas estándares de 

comparación 4 y 2 (tornadas con una apertura de 3 11
) de la secuencia fotométrica de 

Penston et al. (1971), también de los días 9 y 10 de septiembre, respectivamente. A 

diferencia de las imágenes obtenidas para OJ 287 y 3C 66A, las estrellas estándares 

foton~étricas de NGC7469 no están en el can~po del CCD. Por lo tanto, es necesario 

n1over el telescopio y tomar exposiciones primero de la galaxia, luego de la estándar 

4, galaxia, estándar 2, galaxia, estándar 4, y así sucesivan1ente. De esta 1nanera, 

obtuvimos 16 puntos para construir las curvas de luz de la noche del 9 de septiern­

bre(figura 4.3) y 29 para las de:l 10 de septiembre (figura 4.4). El número total de 

in1ágen.es procesadas en esta ten1porada fue de 135. 
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.... · .. -. 

Figura 4.2: Observaciones fotométricas del núcleo Seyfert NGC7469 del 17, 18, 20, 21 

y 22 de agosto de 1990. En el eje vertical se presentan las magnitudes instrumentales 

corregidas por extinción. La curva superior muestra la diferencia ó.y de (NGC7469-

Cl), y la curva inferior muestra la diferencia Ay de (C2-Cl). Las barras de error del 

panel superior muestran el valor de los errores dé la fotometría diferencial promedio 

por noche. 
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Figura 4.3: Curva de luz del 9 de septiembre de 1994. Los círculos representan la 

diferencia entre las estándares 4 y 2; los cuadros la diferencia entre NGC7469 y la 

estándar 2. Las líneas horizontales muestran el valor de 2u para cada curva. 
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Figura 4.4: Curva de luz del 10 de septiembre de 1994. Los círculos representan la 

diferencia entre las estándares 4 y 2; los cuadros la diferencia entre NGC7469 y la 

estándar 2. Las líneas horizontales muestran el valor de 2u para cada curva. 
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4.6 Resultados e Interpretación 

Analizando las figuras 4.3 y -:1.4 se puede apreciar la no existencia de 111icrovariaciones 

en estas dos noches. Las curvas de luz con las tres aperturas u1uestran la misni.a 

tendencia de variabilidad, por lo que se graficaron l1nica1nente las curvas que 1nuestran 

el co111portani.iento de la fuente en :3". ~.\.plicando la prueba F a los datos (ver tabla 

4.5) se encuentra que no existen rnicrovariaciones, tal con10 se observa. en las curvas 

4.3 y 4.4. Los resultados de la prueba F para el día 9 de septiembre tnuestran que 

la probabilidad de que las Yariaciones sean espúre;:_LS es del 8%, sin en1bargo este 

porcentaje está por arriba del l 177c in1puesto para atribuir dichas variaciones al nücleo 

de NGC7469. La noche del 9 de septie1nbre no fue foto1nétrica. La curva de luz del día 

10 indica un co111purta111iento foton1étrico estable. y la prueba. F n111estra claran1cnte 

la. ausencia de 111icrovariaciont._•s (el 99% son eventos espi'trcos). Hcn1os ni.encionado, 

tanto en el capítulo 2 con10 en el 3, que la xnicrovariabilidad es un fenón1eno que 

aparece y desaparece de n1ancra in1predecible. El no detectar 1nicrovariaciones en 

esta. ternporada no significa que no existan en esta galaxia, sino que sin1plen1entc el 

núcleo n1ostró poca actividad en el 1110111cnto de las observaciones. 

El fenórncno de nlicrovariabilidad es considerado co1110 típico de los NAC; radio­

fuertes (\Vagner S .. : \\litzel 1095) . ....-\ún cuando NGC7469 es una galaxia Seyfert l. no 

es estrictan1ente un objeto radio callado y, por consiguiente, las n1icrovariaciones ob­

servadas durante la pri111cra. ternpora.da son perfccta1ncnte posibles dentro del rnarco 

del n1odelo del jet rehuivista (!\larsher, c;ear & Travis 1992). sien1pre y cuando sea 

la e1nisión del jet (el cual no se ha observado) la que dornine en este NAG, de lo 

contrario, los n1odelos que invocan inestabilidades en el borde interno del disco de 

acreción (por ejemplo, el de Chakrabarti &. \Viita 1993) serían n1ás adecuados para 

explicar estas variaciones. 

No obstante, Gopal-Krishna, Sagar &. \Viita (1995) consideran que esta galaxia 

(radio fuerte y con una gran contan1inación en su e1nisión óptica. producida por la 

galaxia subyacente), no es un buen candidato para discernir, en base a la. presencia de 

posibles microvariaciones en objetos radio callados, cual de los modelos existentes (el 

de disco o el del jet relativista) es el n1ás adecuado. Hasta ahora sólo se ha confirnl.ado 

la presencia de microvar-iaciones en una fuente estrictamente radio callada ( Barvainis 

& Antonucci 1989): la galaxia Seyfert 1 Akn 120 (Gopal-Krishna et al. 1995). En 

el marco de estos resultados, creen'l!os que aún cuando la microvariabilidad observada 



114 

en NGC4151 (Lyutyi et al. 1989) y en NGC7469 (Dultzin-Hacyan et al. 1992) 

es explicable en térrninos de que an1bas galaxias son radio fuertes, y que aden1ás 

NGC4151 tiene un jet obsBrvado en radiofrecuencias (Brinks & l\;lundell 1996), la 

detección. de 111icrovariaciones es in1portante, ya que hasta ahora el fcnórneno se ha 

observado tan sólo en unas cuantas galaxias Seyfert l. Corno se dijo antes, estas 

galaxias son e1nisoras de radio, pero en el caso de NGC7469 no se sabe si tiene 

asociado un jet y. en caso de tenerlo, éste no está. direccionado hacia el observador 

corno en el caso de los blazarcs, de modo que no es claro cuál es la co1nponente que 

don1ina la 111icrovariabilidad. 

Debido a la gran variabilidad de esta gala....xia (Sahnanca et al. 1995), recienten1ente 

(del 10 de junio al 29 de julio de 1996) se ha organizado una campaña internacional 

de tnonitoreo ele NGC7469 que cubre sinu1ltánean1cnte la banda de los rayos X con el 

satélite ··X-Ray Tirning Explorer", el ultravioleta con el ItiE, el óptico con telescopios 

desde tierra y, tan>bién con el telescopio espacial Hubble (HST), ver Wanders et al. 

( 1997) y las referencias ahí citadas. Esta can1pafia revelará las condiciones cinen1áticas 

i111perantes en la vecindad ele la región central, y tan1bién proporcionará una curva 

de luz en tnultifrccuencias con una mejor resolución temporal de esta galaxia. 
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Tabla 4.1: NGC7469 Septiembre 9 1993 

JDaal Gal .. ± a,, Gal" ± a-, Galr ±u,.: 
(2449239.0+) 

0.86168585 16.800 ± 0.001 17.132 ± 0.001 16.820 ± 0.002 
0.86615348 16.813 ± 0.001 17.145 ± 0.001 16.833 ± 0.002 
0.87160491 16.799 ± 0.001 17.129 ± 0.001 16.818 ± 0.002 
0.87703317 16.820 ± 0.001 17.155 ± 0.001 16.838 ± 0.002 
0.88335264 16.820 ± 0.001 17.167 ± 0.001 16.837 ± 0.002 
0.88769291 16.824 ± 0.001 17.158 ± 0.001 16.846 ± 0.002 
0.89535500 16.827 ± 0.001 17.164 ± 0.001 16.848 ± 0.002 
0.90411661 16.824 ± 0.001 17.160 ± 0.001 16.850 ± 0.002 
0.91003101 16.832 ± 0.001 17.166 ± 0.001 16.858 ± 0.002 
0.91648936 16.841 ± 0.001 17.178 ± 0.001 16.859 ± 0.002 
0.93076049 16.847 ± 0.001 17.182 ± 0.001 16.873 ± 0.002 
0.93637384 16.855 ± 0.001 17.192 ± 0.001 16.875 ± 0.002 
0.94220717 16.864 ± 0.001 17.200 ± 0.001 16.887 ± 0.002 
0.94814470 16.870 ± 0.001 17.206 ± 0.001 16.893 ± 0.002 
0.95444093 16.876 ± 0.001 17.213 ± 0.001 16.900 ± 0.002 
0.96004267 16.884 ± 0.001 17.221 ± 0.001 16.906 ± 0.002 
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Tabla 4.2: Estrellas Estándares 4 y 2 Septiembre 9 1993 

JDE4 E2 ± ao E4 ± a4 

(2449239.0+) 

0.85534325 15.025 ± 0.002 16.766 ± 0.002 
0.86554002 15.026 ± 0.002 16.756 ± 0.002 
0.87050400 15.024 ± 0.002 16.755 ± 0.002 
0.87755400 15.023 ± 0.002 16.752 ± 0.002 
0.88381212 15.032 ± 0.002 16.708 ± 0.002 
0.88893134 15.031 ± 0.002 16.758 ± 0.002 
0.89636193 15.029 ± 0.002 16.767 ± 0.002 
0.90469533 15.031 ± 0.002 16.758 ± 0.002 
0.91065599 15.034 ± 0.002 16.761 ± 0.002 
0.92552865 15.076 ± 0.002 16.818 ± 0.002 
0.93115364 15.076 ± 0.002 16.820 ± 0.002 
0.93685982 15.093 ± 0.002 16.824 ± 0.002 
0.94249666 15.089 ± 0.002 16.810 ± 0.002 
0.94867701 15.096 ± 0.002 16.827 ± 0.002 
0.95492702 15.098 ± 0.002 16.826 ± 0.002 
0.96050589 15.117 ± 0.002 16.857 ± 0.002 
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Tabla 4.3: NGC7469 Septiembre 10 1993 

JDa,.i Galo.± a,. Gal,± a 1, Gnlr. ± O'c 

(2449240.0+) 

0.73208316 16.835 ± 0.001 17.165 ± 0.001 16.848 ± 0.002 
0.74024290 16.836 ± 0.001 17.165 ± 0.001 16.850 ± 0.002 
0.74667810 16.831 ± 0.001 17.160 ± 0.001 16.850 ± 0.002 
0.75224525 16.831 ± 0.001 17.160 ± 0.001 16.849 ± 0.002 
0.75946749 16.827 ± 0.001 17.157 ± 0.001 16.844 ± 0.002 
0.76234945 16.824 ± 0.001 17.154 ± 0.001 16.841 ± 0.002 
0.77265041 16.819 ± 0.001 17.152 ± 0.001 16.839 ± 0.002 
0.77991897 16.819 ± 0.001 17.152 ± 0.001 16.835 ± 0.002 
0.78493054 16.816 ± 0.001 17.148 ± 0.001 16.831 ± 0.002 
0.79092593 16.812 ± 0.001 17.138 ± 0.001 16.830 ± 0.002 
0.80250004 16.814 ± 0.001 17.149 ± 0.001 16.829 ± 0.002 
0.80540516 16.815 ± 0.001 17.147 ± 0.001 16.829 ± 0.002 
0.81768529 16.811 ± 0.001 17.146 ± 0.001 16.827 ± 0.002 
0.82185196 16.815 ± 0.001 17.147 ± 0.001 16.827 ± 0.002 
0.82739597 16.816 ± 0.001 17.149 ± 0.001 16.835 ± 0.002 
0.83422470 16.818 ± 0.001 17.147 ± 0.001 16.830 ± 0.002 
0.84460667 16.815 ± 0.001 17.143 ± 0.001 16.833 ± 0.002 
0.85210670 16.817 ± 0.001 17.142 ± 0.001 16.835 ± 0.002 
0.85833358 16.816 ± 0.001 17.143 ± 0.001 16.828 ± 0.002 
0.86478036 16.819 ± 0.001 17.146 ± 0.001 16.829 ± 0.002 
0.86883126 16.816 ± 0.001 17.145 ± 0.001 16.833 ± 0.002 
0.87519706 16.815 ± 0.001 17.149 ± 0.001 16.831 ± 0.002 
0.88046326 16.817 ± 0.001 17.149 ± 0.001 16.834 ± 0.002 
0.88568318 16.819 ± 0.001 17.149 ± 0.001 16.835 ± 0.002 
0.89239615 16.825 ± 0.001 17.155 ± 0.001 16.842 ± 0.002 
0.90274343 16.830 ± 0.001 17.159 ± 0.001 16.850 ± 0.002 
0.91643561 16.834 ± 0.001 17.167 ± 0.001 16.858 ::!: 0.002 
0.92210689 16.841 ± 0.001 17.167 ± 0.001 16.866 ± 0.002 
0.92789396 16.851 ± 0.001 17.180 ± 0.001 16.867 ± 0.002 
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Tabla 4.4: Estrellas Estándares 4 y 2 Septiembre 10 1993 

JDe4 E:? ± 02 E-i ±a.¡ 
( 2449240.0+) 

0.73641186 15.057 ± 0.002 16.799 ± 0.002 
0.74293967 15.052 ± 0.002 16. 790 ± 0.002 
0.74818275 15.055 ± 0.002 16.784 ± 0.002 
0.75372675 15.063 ± 0.002 16.783 ± 0.002 
0.76018510 15.045 ± 0.002 16.783 ± 0.002 
0.76483789 15.040 ± 0.002 16.782 ± 0.002 
0.77525459 15.032 ± 0.002 16.776 ± 0.002 
0.78150461 15.050 ± 0.002 16. 778 ± 0.002 
0.78696760 15.034 ± 0.002 16.774 ± 0.002 
0.79261575 15.042 ± 0.002 16.779 ± 0.002 
0.80435190 15.038 ± 0.002 16.771 ± 0.002 
0.81315981 15.033 ± 0.002 16.772 ± 0.002 
0.81959501 15.028 ± 0.002 16.764 ± 0.002 
0.82449087 15.029 ± 0.002 16.770 ± 0.002 
0.83041680 15.030 ± 0.002 16.768 ± 0.002 
0.83571776 15.030 ± 0.002 16.766 ± 0.002 
0.84766225 15.027 ± 0.002 16.768 ± 0.002 
0.85431733 15.028 ± 0.002 16.766 ± 0.002 
0.85943309 15.026 ± 0.002 16.778 ± 0.002 
0.86657434 15.045 ± 0.002 16.778 ± 0.002 
0.87128499 15.035 ± 0.002 16.784 ± 0.002 
0.87662066 15.036 ± 0.002 16.775 ± 0.002 
0.88173642 15.039 ± 0.002 16.781 ± 0.002 
0.88871559 15.040 ± 0.002 16.781 ± 0.002 
0.89459525 15.041 ± 0.002 16.782 ± 0.002 
0.90876197 15.045 ± 0.002 16. 786 ± 0.002 
0.91829902 15.056 ± 0.002 16.796 ± 0.002 
0.92355366 15.059 ± 0.002 16.795 ± 0.002 
0.92958380 15.065 ± 0.002 16.807 ± 0.002 
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Tabla 4.5: Prueba F para NGC7469 

Fecha Universal K F Q(F) Microvar. 
P<1% 

Septiembre 09 1.19 2.15 0.08 en límite 
Septiembre 10 1.19 0.58 0.92 No 



Capítulo 5 

VARIABILIDAD DE NGC5548 

5.1 Resumen 

En este capítulo se presentan las observaciones fotométricas realizadas en el OAN­

SPM de NGC5548. Estas observaciones son simultáneas a Ja campaña interna­

cional organizada para 1nonitorear la variabilidad de esta galaxia. La campaña tiene 

como objetivo principal estudiar la estructt1ra de la BLR rnediante observaciones 

simultáneas con el satélite IUE, el telescopio espacial Hubble (HST), y con obser­

vaciones desde tierra con telescopios localizados en diferentes partes del mundo. Se 

describe cón10 las observaciones realizadas dentro del marco de este proyecto propor­

cionan inforn1ación relevante de la BLR mediante el uso del método de mapeo por 

reverberación. 

5.2 Introducción 

La comprensión de la estructura física de la BLR nos provee de información so­

bre el gas que la produce y de los procesos que se llevan a cabo para encender la. 

máquina central. Los estudios que se han realizado sobre la ENLR (ver sección 1.1.3) 

de las galaxias Seyfert muestran que, hasta escalas de kiloparsecs, los NAG no son 

esférica.mente simétricos. Sin embargo, at'.in no queda claro en que momento comienza 

la asimetría en los NA.G. No se ha podido conocer si el continuo que proviene de la 

región central es emitido isotrópicamente, o si la asimetría es provocada por las nubes 

de la BLR (ya sea porque absorben o dispersan la radiación en ciertas direcciones). 

Por tanto, la geoni.etría de la BLR debe proporcionar información relevante acerca 

del funcionanlÍento del fenómeno NAG. 

Una de las características de las líneas anchas de emisión en los espectros de los 

NAG es que su flujo va.ría en respuesta a las variaciones del continuo, en escalas 

de tien,po que van de algunos días, hasta varias semanas (o mayores). Esto sugiere 

algunas propiedades fundamentales de la BLR: 
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• Las nubes de la BLR son ópticamente gruesas al continuo ionizante (Lyni.an), 

y la energía producida por la región central es inyectada a la BLR vía foto­

ionización. 

• La variabilidad del continuo óptico observada(~ 3100-3800Á) y la del ultravio­

leta mediante el IUE ( ~ 1000- 3100Á) está n'uy relacionada con la variabilidad 

del continuo ionizante que produce las líneas de emisión. Las líneas de emisión 

responden rápida111ente a las variaciones del continuo, lo cual quiere decir que 

las nubes de la BLR están n1uy cerca de la fuente central. 

El continuo ionizante de los N r\.G resulta inobservable debido a la gran profundi­

dad óptica del n1edio interestelar, sobre todo en longitudes de onda rnenores a 912Á. 

Sin embargo, la correlación observada entre la variabilidad del continuo ultravioleta 

que sí poden1os observar (i.e. no-ionizante), y la variabilidad de las líneas de emisión 

anchas, sugiere que el continuo ultravioleta observable es un buen indicador del conl.­

portan1iento del continuo ultravioleta ionizante. 

Es posible que, rnediante la co1nparación detallada entre las variaciones del con­

tinuo y las de las líneas. de e1nisión, .pueda deterrninarse l:i gco1netría y el campo de 

velocidades (i.e., la velocidad como función de la posición) de las nubes de la BLR 

(Bahcall et al. 1972; Antokhin & Bochkarev 1983; Peterson 1993), a través del mapeo 

por reverberación. En este capítulo explicaremos como se puede estirnar el tamaño 

de la BLR utilizando el n1étodo de rnapeo por reverberación. 

5.2.1 1vf apeo por Reverberación 

El método de rnapeo por reverberación, también conocido como mapeo por eco, fue 

propuesto iniciahnente por Blandford & JYlcKee (1982). Para entender sus fundamen­

tos, considerenl.OS el caso más sitnple en el cual las nubes de la BLR están distribuidas 

en un cascarón esférico y delgado de radio r, el cual se localiza centrado sobre la fuente 

que emite el continuo. Supondren,os también que las nubes cubren sólo el 10% de 

cielo (nos referimos al factor de cobertura), esto visto desde la fuente central. Las 

nubes pueden absorber la radiación del continuo que proviene de la fuente central, la 

cual reeniiten posteriormente de manera isotrópica en forma de líneas de emisión. 

Considérese el caso en el cual el continuo emite un pulso que podemos representar 

como una función delta, localizado en un cascarón esférico el cual se expande fuera. 
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de la región central a la velocidad de la luz. Después de un tiempo T = r/c, donde r 

es el tan1año entre la región generadora del continuo y las líneas de emisión, el pulso 

de continuo llega a las nubes de la BLR, las cuales absorben la radiación incidente y 

la reprocesan {se supone que instantánea111ente) en forni.a de líneas de e1nisión. Un 

observador localizado en la fuente de continuo observará la respuesta de las líneas de 

emisión después de un tiempo T = 2r /e, cuando el pulso de regreso o "eco" llegue de 

todos los puntos del cascarón de la BLR sirnultánea1nente. Esta situación se con1plica 

un poco si el observador se encuentra lejos de la fuente central. Esto produce que, al 

no estar equidistante a todos los puntos de la BLR, verá que diferentes partes de la 

BLR responden en tien1pos diferentes. 

Generaln1e1itc se supone que la relación entre la curva de luz del continuo C(t) y 

la curva de luz de las líneas de en1isión L(t) está descrita por: 

L{t) = 1_: w(r)C(t - r)dr, (5.1) 

donde .P{r) es la función de transferencia, la cual depende de la geometría de la 

región. La función de transferencia es la respuesta observada en las líneas de ernisión~ 

como función del tien1po, a un pulso o '•flash". 

En general, el método de mapeo por reverberación consiste en utilizar las canti­

dades observables C(t) y L(t), para poder invertir la ecua_ción 5.1 y conocer la función 

de transferencia w(r). Es posible obtener información sobre la BLR mediante la in­

tercorrelación (CCF de aquí en adelante, de sus siglas en inglés ~'Cross Correlation 

Function") entre las curvas de luz del continuo y de las líneas de emisión. Si reali­

zamos la convolución de la ecuación 5.1 con C(t) obtenemos: 

Fccp(r) = ¡: w(r')FAcF(T - r')dr', (5.2) 

donde Fccp(r) = J~ L(t)C(t-r)dt es la CCF del continuo con las líneas de emisión. 

De manera análoga, 

F,1cp(r) = ¡_: C(t)C(t - r)dt, 

es la función de autocorrelación del continuo {ACF). 

(5.3) 

El má..xirno de la CCF proporciona una medida de la escala (ver sección 2.4) 

r = TLT (White & Peterson 1994). Una vez que se conoce la función de transferencia, 
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el problema consiste en interpretar dicha función en términos de la geon1etría de la 

región y de la física que produce las líneas de emisión. 

Uno de los probleinas principales que presenta el 111étodo de n1apeo por rever­

beración es que se requiere de una gran colección de datos sobre un 1uisn10 objeto, 

los cuales deben ser de gran calidad (alta señal a ruido), y cubrir ntuchas horas de 

observación para poder ser de utilidad. 

5.3 1YGC55-18 

NGC5548=UGC09149 es una gala..xia Seyfert 1 (también catalogada con10 Seyfert 

intermedia o 1.5. ver Osterbrock 1989) que se localiza en a(2000) = 141'18"'00s, 

y 8(2000) = :25º08'12". Presenta una velocidad de recesión de 5149 ± lkrns-1, la 

absorción producida por nuestra galaxia en B=O y está clasificada 111orfológicarncnte 

como (R')SA(s))/a (ver de Vaucouleurs et al. 1991). Baun1 et al. (1993) utilizando el 

\\.'SRT' {de sus siglas en inglés. \,Vesterbork Synthesis Radio Telescope) observan (en 6 

cn-i) que esta galaxia. tiene una cornponente central con lóbulos brillantes localizados 

al norte y al sur del nticleo. NC:C5548 rnuestra una hnninosidad inusuahnente baja 

en el lejano infrarrojo con respeto a lo que se observa en la.e; galaxias tipo Seyfert. El 

espectro óptico de NGC5548 (ver figura 5.1) presenta líneas de en1isión anchas cuyo 

perfil es variable (e.g., Pcterson et al. 1993). La distribución espectral de energía de 

NGC5548 desde el infrarrojo hasta el ultravioleta obedece una ley de potencias con 

índice espectral a= -1.23, (ver Edelson & l\lalkan 1986). En la región del radio y en 

la de los rayos X, el valor del índice espectral es -0.9 (Edelson 1987) y -1.8 (Nandra 

et al. 1993), respectivamente. 

5.4 El Seguimiento Internacional de NGC5548 

Se han organizado campañas internacionales de rnonitoreo espectroscópico por varios 

grupos, entre las cuales destaca la conocida con-io "lnternational AGN \.Vatch'' (Alloin 

et al. 1994). Esta campaña consiste en obtener obser,raciones de multifrecuencias 

y con alta resolución temporal de dos galaxias Seyfert 1: NGC5548 {1988-1995) y 

NGC3783( 1991-199:2). 

La campaña organizada para estudiar la BLR de NGC5548 consta de dos partes. 

En la primera se decide monitorear a esta galaxia cada 4 días durante un período de 
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Figura 5.1: En la figura se muestran tres espectros de NGC5548 con diferentes perfiles 

de Hµ. Los espectros son de 1989, el superior es del 27 de diciembre, el inferior es del 

4 de septiembre y el del medio es del 21 de lnarzo. Tomado de Peterson (1993). 
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8 meses con el satélite ultravioleta IUE (Clavel et al. 1991), y con telescopios desde 

tierra en el óptico (Peterson et al. 1991; Dietrich et al. 1993; l'vlaoz et al. 1993; 

Ron1anishin et al. 1995). Los resultados 111ás in1portantes obtenidos con este estudio 

son los siguientes: 

l. No existen retrasos entre los continuos óptico y ultravioleta. 

2. El continuo ultravioleta varía con n1a.yor atnplitud que el continuo óptico. 

3. Los retra.5os encontrados en diferentes líneas de emisión 1nucstran que existe 

un patrón que indica que el retraso es mayor confonne el nivel de ionizaCl· , t es 

n1enor, lo cual in1plica una estratificación radial en la ionización de la BLR. 

4. Las líneas con mayor grado de ionización varían con 111ayor a1nplitud que las de 

menor grado. 

Otro resultado importante que ha arrojado el nl.étodo de ni.apeo por reverberación, 

ha sido la discrepancia en el valor del radio de la BLR estin1éldo por este método y el 

que se obtiene a partir de los n1odelos de fotoionización. En particular, la estimación 

del radio de la BLR de NGC5548 obtenido a partir de los códigos de fotoionización 

(tomando n,. = lOlllcm.- 3 , y un parámetro de ionización[' = 10-2 ), es de R = 150 días 

luz (J'vlushotzky &: Ferland 1984), lo cual es mayor por un factor del orden de - 10 a 

lo obtenido con las observaciones de variabilidad. Esto se debe a que en los inodelos 

de fotoionización se supone que lo qt.1e ocurre en una nube, ocurre tan1bién en todas 

las nubes que ocupan la BLR, lo cual está descartando la posibilidad de que existan 

zonas con diferentes grados de ionización, es decir, que el medio sea estratificado. 

Existen modelos de fotoionización más recientes que han introducido zonas es­

tratificadas en la BLR (Krolik et al. 1991; Koratkar & MacAlpine 1992; Goad et 

al. 1993). Además de esto, para que los modelos de fotoionización reproduzcan los 

resultados proporcionados por las observaciones de ·variabilidad, se ha encontrado 

que el CIII] no es un buen indicador de la densidad, ya que los n1odelos funcionan 

utilizando valores ~ 1011 C771- 3 , (Ferland et al. 1992). Usando f' ~ 0.04h0 2 y, una 

densidad ~ 1011crn-3 , se estima que (usando los códigos de fotoionización) el radio 

de la BLR de NGC5548 es aproximadamente 10 días luz, lo cual coincide con los 

resultados de variabilidad. 
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5.4.1 El Seguimiento Internacional de 1993 

En la cmnpaña internacional de 1989 se n'onitoreó a NGC5548 con el IUE de tal 

manera que se logró obtener inforrnación sobre los retardos en la respuesta de muchas 

líneas de crnisión. Sin etnbargo, los tiernpos de respuesta para las líneas con n1ayor 

grado ele ionización (i.e. He l I .\1640 y 1VV .\ 1240) no pudieron determinarse debido 

a que el muestreo con el IUE se realizó cada cuatro días. 

Debido a esto, se decidió solicitar n.uevatnente tien1po de observación para resolver 

este problerna y, ade1nás, para obtener datos con un cociente señal a ruido n1a.yor. 

La segunda can1paí1a con1enzó en octubre de 1992, con observaciones desde tierra, y 

ternliuó en septiembre de 1993. Dentro de esta can1paiia se realizaron observaciones 

en el ultravioleta, nuevan1cnte con el satélite IUE, a partir del 14 de n1arzo de 1993, 

ton"lando un espectro cada dos días durante 74 días. T¡_imbién se efectuaron observa­

ciones diarias con el telescopio espacial HST, usando el espectrógrafo HFaint Object 

Spectrograph" (FOS). Se obtuvieron espectros de NGC5548 desde el 18 ele abril al 27 

de mayo de 1993. 

Observaciones y Reducción de Datos 

Se realizaron observaciones foto1nétricas en el óptico de NGC5548 en el OAN-SPM 

durante el n1es de abril de 1993. Para ello se utilizó el misn10 equipo que para el 

caso de OJ 287, 3C 66A y NGC7469, es decir, el 2.lm y el detector conocido como 

CCD mil (ver sección 3.5.1). Los datos se procesaron con el prograina IRAF/PHOT 

siguiendo el n1étodo estándar. La fotometría de apertura se realizó utilizando dos 

radios proyectados: 8" y 20". La calibración absoluta de los datos se hizo utilizando 

la estrella. no. 1 de Ja secuencia fotométrica de Penston, Penston & Sa.ndage (1971). 

Esta estrella se observó en el OAN-SPM sin,u!tánearnente con NGC5548 (i.e. en el 

mismo cuadro), Jo cual fue fundamental para poder recalibrarla posteriormente (ver 

Romanishin et al. 1995), ya que fueron Jos únicos datos de fotometría óptica con 

estas características en esta can1paña. 

En Ja tabla 5.1 presentan,os Jos resultados de este estudio. En la columna (1) 

tenen1os Ja fecha universa!, en la (2) la hora universal, en Ja (3) el día juliano, y en 

la (4) y (5) el valor de la magnitud en el filtro V correspondiente a las dos aperturas 

empleadas. La galaxia aumentó ligera1nente su brillo(~ 0.03magnitudes) en un lapso 

de 4 días. 
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Resultados e Interpretación 

Los resultados de la fotometría óptica realizada en el OAN-SPM se incorporaron al 

banco de datos de la. catnpaña internacional. La adquisición y la reducción de los 

datos tomados con el satélite IUE, con el telescopio espacial HST y con los difer­

entes telescopios desde tierra están descritos detalladamente en Korista et al. (1995). 

Para el caso de los espectros en el óptico, prin1ero se realizó una calibración abso­

luta utilizando como patrón a la línea del [O/ l I].>.5007, pues se necesita medir el 

flujo variable en la con1poncnte <:incha. Posterior1nent.e se realizaron las correcciones 

necesarias debidas a los <liferentes tipos de aperturas que se etnplearon, utiliza.ni lo 

para esto ajustes e1npíricos y un modelo para la emisión de la galaxia subyacente 

desarrollado por Rornanishin et al. (1995). Tan1bién fue necesario corregir por la 

contribución de luz de las estrellas de la gala .... xia subyacente, la cual varía de acuerdo 

a la apertura del espectrógrafo. Por otro lado, las observaciones de fotometría óptica 

también tuvieron que ser corregidas por los efectos antes mencionados. Es interesante 

notar que los datos foto1nétricos (continuo en ..\5100Á) fueron calibrardos utilizando 

los flujos 1nedidos {en la misma longitud de onda) espectrofoton1étricamente. Una 

vez hecho esto, se pueden construir las curvas de luz correspondientes (ver la figura 

5.2), utilizando los flujos medidos en In línea de H 1, y el continuo en .A5100Á. 

Los resultados ni.ás relevantes de esta ca1npaña inteJ:"nacional son los siguientes: 

l. El análisis de intcrcorrelación de las curvas de luz del continuo óptico-ultra­

violeta. ni.uestran que el continuo óptico tiene un retraso respecto al continuo 

ultravioleta de aproximadamente 1 día, por lo que que varían casi en fase, es 

decir, sin retraso (ver panel superior izquierdo de la figura 5.3). 

2. Las variaciones observadas en las líneas de más alta ionización (Hell.>.1640 y 

1V'v" .>. 1240) están retrasadas 

(figura 5.3). 

2 ± 1 días con respecto al continuo ultravioleta 

3. NGC5548 presenta una emisión de continuo que se vuelve ni.ás udura" conforme 

el objeto aumenta de brillo, es decir, la amplitud de la variabilidad es mayor en 

longitudes de onda menores (ver figura 5.4). Además, existen indicaciones de 

que las variaciones del continuo en longitudes de onda mayores son más suaves 

con respecto a las que se presentan en longitudes de onda menores. Esto sugiere 
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que las variaciones que ocurren en más altas frecuencias se filtran en el continuo 

emitido en longitudes de onda más largas. 

4. La intercorrelación entre el continuo óptico (.:\5100Á) y la emisión de H 1, muestra 

que el retraso en la emisión de la línea es de aproxitnadan1ente 11 días (ver figura 

5.5). 

Debido a que la calidad de los datos de variabilidad se ha incrementado consi­

derablen1ente en los ültin1os años. se han podido confirn1ar n1uchas de las predicciones 

de los n1odelos de fotoionización con el n1étodo de rnapeo por reverberación. Por 

ejemplo, que las líneas de en1isión responden a la.s variaciones del continuo, con un 

retraso que obedece a los efectos del "light crossing titne" (sección 2.4). Sin embargo, 

existen varias peculiaridades observadas en los datos de NGC5548 que este método 

no ha. podido explicar (!Vlaoz 1994): (1) el que el retraso varía con el tien1po, lo cual 

sugiere una BLR que está. evolucionando; (2) la respuesta de las líneas al continuo 

parece ser no lineal; (3) diferentes retrasos asociados con diferentes líneas, y diferentes 

funciones de transferencia asociadas con diferentes líneas, lo cual ha llevado a suponer 

una BLR estratificada. 
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Figura 5.2: En la figura superior se muestra el flujo del continuo en 5100Á. y en la 

inferior el flujo de la línea de Hr, de NGC5548. Ambas curvas son el resultado del 

rnonitoreo sin>ultáneo (fotometría y espectroscopia óptica) realizado en 1993. Los 

flujos están en unidades de 10-15erg s- 1 crn-2 A- 1 para el continuo en 5100Á.. y de 

io- 13erg s- 1 cm.-2 para l~ línea de H 1,. 
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Figura 5.3: Resultados de la. intercorrelación {siempre con respecto al continuo ul­

travioleta >.1350Á) con el continuo óptico ..\5100Á, y las principales líneas de emisión 

en el ultravioleta. La intercorrelación se realizó -con dos técnicas: la línea sólida es 

la interpolación de la CCF (explicada en el texto) y las barras de error muestran los 

resultados de aplicar una intercorrelación discreta. Estos resultados corresponden a 

la temporada de observación del HST (de abril 19 a mayo 27 de 1!)93 UT). El eje X 
representa el retraso temporal en días. 



t 
5 f­

¡ 

.. E_. 
E 

3 

9100 9110 9120 9130 

9100 9110 9120 9130 

2 

1.5 

3 

2.5 

2 

1.5 

131 

i\1790 

----
9100 9110 9120 9130 

J\2195 ----;...-

- - --- -............. 
-__ ..,,. 

9100 9110 9120 9130 

Figura 5.4: En esta figura se muestran seis espectros tomados con el detector FOS. 

Las ordenadas tienen una escala de 10-14erg s-1 CTTt-2 A- 1 , y la absica muestra el día 

Juliano ( J D2440000+). 
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Figura 5.5: En el panel superior está el resultado de la intercorrelación del continuo 

óptico (.A5100Á) con la emisión de H 1,, la cual muestra un retraso de 11 días. El panel 

inferior muestra la a.ntocorrelación del continuo óptico y la ventana que se usó en la 

función de autocorrel ación. 
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Tabla 5.1: Fotometría CCD en la banda V de NGC5548 

UT Día Juliano V V 
Fecha llora (2440000+) (R=8") (R=25") 

1993 Abril 20 09:38 9097.90 13.62 12.97 
1993 Abril 21 11:25 9098.98 13.60 12.96 
1993 Abril 22 07:22 9099.81 13.60 12.96 
1993 Abril 24 09:27 9101.89 13.59 12.96 



Capítulo 6 

AeTIV~D.AD TNcDUCIDA EN NAG 

6.1 Resumen 

En virtud de las altas huninosidades observadas en los NAG, se ha llegado a sugerir 

que son necesarias grandes cantidades de n1aterial acretado para producir la en1isión 

nuclear. El problerna físico por resolver consiste en cón10 llevar dicho 1naterial a la 

región central. Para lograrlo, es necesario elin1inar escencialrnentc todo el mo111ento 

angular del gas que debe caer al núcleo {a escala.e; circunucleares del orden de 102 -

103 pc). Los procesos que se consideran eficientes para lograr esto son los procesos 

producidos por las distorsiones ovales o barras en el potencial gravitatorio de la galaxia 

y, por otro lado, las interacciones gala.xia-galaxia.. Dichos procesos producen huellas 

n1orfológicas o cinen1áticas tanto en las estrellas co1no en el gas, de tal forrna que 

perrniten diagnosticar si estos n1ecanismos son factibles para ••encender" la máquina 

central, sobre todo si son detectadas cerca del núcleo activo. 

En el presente capítulo analizarernos la presencia de disi..orsiones n1orfológicas 

dentro del marco de la interacción entre las galaxias NGC7469 e IC5283, las cuales 

forn1an el par físico Arp298. Posteriorn1ente, con el fin de discutir la posible relación 

entre la actividad nucelar observada en OJ 287 y la presencia de objetos cercanos a 

este blazar, estudiare1nos su entorno cercano. 

6.2 Introducción 

La idea de que las interacciones entre galaxias pudieran incrementar la actividad en 

las mismas cou1enzó a tratarse a partir de los trabajos fundamentales realizados por 

Holmberg (1941) (interacción de marea entre galaxias) :r, posteriormente, por Toomre 

& 'l~oomre (1972). En estos trabajos se reconoció qne las "plumas,,, "colas" y/o 

puentes son síntomas de efec:tos gravitatorios de encuentros entre galaxias. Larson & 
Tinsley (1978) fueron los pricneros en señalar explícitarr.1ente que las fuerzas de marea 

entre galaxias pueden disparar lo que se conoce como b:rotes de formación estelar. El 
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desarrollo de esta idea se ha dado a partir de los años ochenta, cuando se sugirió que 

el fenómeno NAC.; podría ser entendido, sólo cuando se comprendiese la influencia del 

nledio an1biente como posible detonante de la actividad (Balick & Heckn1an 1982). 

·Las perturbaciones de 1narca distorsionan el potencial gravitatorio de las galaxias 

en interacción. Estas perturbaciones pueden 111anifestarse tanto en la n1orfología coino 

en las propiedades dinán-iicn.s. Cuando la perturbación ocurre en siste111a..~ forn1ados 

por pares de galaxia..'">. estos efectos causan la fonnación de estructuras corno plu111as 

o puentes de ni.aterial y anillos con fonnación estelar. Específican"lente, las perturba­

ciones aceleran tanto a las estrellas corno al 1neclio interestelar, causando tnovirnientos 

internos dentro de las galaxias. Las nubes interestelares pueden colisionar, au111en­

tando la densidad de n1a.sa local, y se puede tener fortnación estelar a gran escala. 

El potencial no axisitnét.rico, ayudado por procesos disipativos, pern1ite la caída del 

111aterial interestelar hacia el nücleo de la galaxia (o gala...xias), ya sea para alin1entar 

la parte nucelar del NAC;, o para iniciar un brote de formación estelar, o an1bas cosas 

(ver Lin, Pringle & Rees 1988). 

Algunas de las observaciones que sugieren la hipótesis de que existe actividad 

inducida en los N AC~ son: 

e Las galaxias en interacción tienen mayores tasas de forn1ación estelar con res­

pecto a las que no interactúan (Hununel et al. 1990; Keel & van Soest 1992). 

• Las galaxias barrada...-; tienen una elevada tasa de formación estelar con respecto 

a aquellas que no tienen barra (Kennicutt et al. 1987). 

• La mayoría de las galaxias con alta luminosidad en el lejano infrarrojo (las lla­

madas galaxias ultraluminosas IRAS), parecen ser fusiones recientes de galaxias 

(en inglés, hn1ergers"), lo cual es sugerido por la presencia de plumas y núcleos 

dobles en estos objetos (Sanders et al. 1988; Melnick & !vlirabel 1990; Sanders 

& Mirabel 1996). 

• Una gran parte de las galaxias tipo FRII (radio galaxias con doble lóbulo) 

también muestran phunas (Heckman et al. 1986; Baum et al. 1992). 

• Dada la alta h.uninosidad que presentan los cuasares, es imposible ver con faci­

lidad si n1orfológican1ente hay perturbaciones asociadas con sus galaxias subya-
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centes. Sin e1nbargo existen evidencias de que algunos de estos objetos pudieran 

encontrarse en interacción (Hutchings & Neff 1992). También hay indicaciones 

de que esto puede suceder en los blazares (ver sección 6.3.3). 

o En galaxias en interacción y, tan1bién en las conocidas con10 galaxias con brotes 

de formación estelar (del inglés ·•Starburst e: ala.xi es"), se han observado grandes 

concentraciones de gas 111oleculnr ('2: 109 Al0) en sus regiones centrales :5 lkpc 

(Sargent S.: Scoville 1991). Tan1bién se observa este fenómeno en gala..xias ba­

rradas {Kenney et al. 1992). 

Estas observacione~ sugieren que la interacción entre galaxias, puede disparar ac­

tividad en una galaxia que p1·evian1ente pudiese ser no activa, es decir, "'nonnal". Sin 

embargo, hasta ahora no existe una correlación entre las perturbaciones nlorfológica.s 

y los diferentes niveles de actividad (desde actividad nuclear hasta formación estelar) 

en las gala..xias (Reduzzi & Rampazzo l(HJ6). 

Un estudio reciente (l\:loles, I\lárquez & Pérez 1995) sobre galaxias activas revela 

que todas las galaxias espirales con 111orfología conocida o inforni.ación sobre sus ba­

rras, se encuentran ya sea en interacción, o tienen aspectos n1orfológicos relacionados 

con la presencia. de co1nponentes n.o a..xisirnétricos en sus potenciales. Por tanto, la 

existencia de perturbaciones no axisinlétricas {y con ello se refieren específica.ni.ente 

a la existencia. de barras o anillos), prcfcrentcn1cntc en galaxias espirales de tipo 

ten1prano, parecen ser una condición necesaria para ·~encender" la actividad nuclear. 

Existen interacciones de galaxias que son n1ás espectaculares, con10 las de fusión 

(en inglés, ••1nergers"') y las de penetración (en inglés, 44 Ínterlopers"), siendo éstas 

últin1a.s las que producen las galaxias de anillo o ''Ring Gala.xíes". Este tipo de 

interacciones es menos frecuente y no lo trataremos aquí. Referimos al lector a dos 

artículos de revisión recientes (Dultzin-Hacyan 1995;1997). 

6.2.1 Actividad Inducida en Galaxias Seyfert 

Desde hace casi una década, b.s similitudes morfológicas vistas en las galaxias Seyfert 

y en aquellas galaxias perturbadas por interacciones gravit.3.torias, llevó a sugerir que 

la actividad Seyfcrt podría ser alini.entada por inaterial que cae al núcleo, inducido 

por l::i. presencia de una barra central o una compañera perturba1.tte (Simkin, Su & 
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Sch\vartz, 1980). ;-\]gunas sin1ulaciones teóricas (e.g. Noguchi 1988a,1988b) han con­

firmado esta idea~ encontrando que los efectos de marea producidos por una galaxia 

con1pañera inducen la fonnaci6n de una barra, la cual se encarga de llevar mate­

rial a la región centr:-i.l. Pocie1nos decir que la actividad inducida puede~ en principio, 

producir brotes de forrnación estelar y alirnentar la ''máquina central'' de una Seyfert. 

Recienten1ente se han realizado observaciones tanto de imágenes bidin1ensionales 

con10 espectroscópicas en galaxias Seyfert. Dichos estudios han revelado la existencia 

de anillos circunucleares (con tan1a.ños rnenores a 1 kpc) en algunas de estas galaxias 

(ver Pogge l!J89; vVilson et al 1991; Genzel et al. 1995). Estos anillos son sitios de 

forn1ación estelar activa, co1110 lo sugieren los colores azules observados en el continuo 

de estos objetos, así con10 la presencia de intensas líneas de crnisión de baja excitación 

(típicas de regiones 1-l 11 gigantes). 

Considererno.s una curva de rotación convencional para este tipo de galaxias, es 

decir, aquella que se co111porta con10 cuerpo rígido en las regiones n1éls internas, 

y luego presenta un cornportarniento plano. La cantidad D - 1·~,/2 (donde !1 es la 

velocidad angular de las estrellas y el gas, y n. es la velocidad angular epicíclica), 

tiene nn n1áxirno en el punto donde carubia la curva y luego decae hacia distancias 

n1ayores, pennitiendo la posible existencia <le resonancias internas de Lindblad (ILR 

de aquí en adelante, de sus siglas en inglés ·"Inner Lindblad Resonance"' ), las cuales 

ocurren cuando !11 , = f! - n./2 (ver Binney ... '=- TrenHl.ine 1987). En este caso n,. es la 

velocidad angular de la barra. Es posible asociar anillos cerca de donde ca111bia la 

curva de rotación con una ILR. En realidad esta es la explicación convencional para 

los anillos nucleares observados en gah.1....xias tcntpranas, y tarnbién para aquellas que 

son inter111edias y que tienen barra (e.g. Buta 1987). 

Los modelos (Schwarz 1981; Piner, Stone & Teuben 1995) revelan cómo las reso­

nancias dinánlicas entre los n1.ovin1ientos orbitales y el patrón de velocidad de la 

barra, llevan a concentraciones que tienden a fornl.ar anillos estelares. Los modelos 

de Simkin, Su & Schwarz (1980) muestran una fuerte caída del contenido de gas en 

asociación con una ILR. 

Un posible modelo teórico "canónico" (y no por ello el único) para la actividad in­

ducida en gala..xias Seyfert que presentan barra, es el siguiente; Una galaxia produce 

perturbaciones de marea en una galaxia de disco {compañera) que contiene tanto 

t:~strellas como gas. Aún cuando la gala..xia sea estable ante el crecimiento de pertur-
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baciones, las de n1area provocan el crecimiento de una barra (Gerin et al. 1990). En 

el potencial de la barra, las órbitas se encuentran encimadas, y pueden intersectarse. 

El gas en la barra fonna choques en sus bordes externos {Athanasoula 1992) y, por 

tanto, en estos sitios la densidad es 1nayor. Consecuente111ente, la torca gravitato­

ria de la barra estelar es capaz de quitarle 1no1nento angular al gas, produciendo 

que éste caiga en el potencial (\Vada & Habe 1992). Conforme el gas se acumula, 

se vuelve auto-gravita.nte~ y se fragrnenta. en pequeños pedazos, los cuales pueden 

contener grandes conceutraciones <le gas {Christodoulou 1993). La fragmentación de 

este gas denso para producir brotes estelares ha sido estudiada por varios autores (por 

ejemplo, Ehnegreen 1997). Este 111odelo explica las grandes concentraciones de gas 

molecular observado en algunas galaxias tipo Scyfert. Sin e1nbargo, hay que tornar 

en cuenta que tantbién se han observado anillos con brotes de forn1ación estelar en 

galaxias sin barra. En este caso. se cree que las interacciones pueden disparar la 

forn1ación de este tipo de estructura."' fuera de las regiones nucleares (Dultzin-I-facyan 

1997). 

Los efectos de la. interacción entre galaxias dependen de una gran cantidad de 

parán1etros, pero fund;:unentalrnente de la nu:i.sa total de las galaxias, la cantidad 

de gas y su distribución (tipo 111orfológico). En la siguiente sección analizaremos la 

respuesta a las perturbaciones segtín el tipo n1orfológico a través de un ejemplo: el 

sistema Arp298. 

6.3 El Sisteina A.rp298 

El sistema Arp298 consiste del par de gala.xias espirales NGC74G9 e IC5283. En el 

capítulo 5 estudiarnos el cornportan1iento microvariable de NGC7469, la cuaJ es una 

galaxia espiral temprana, y tiene un núcleo tipo Seyfert 1 (Anderson 1970; Bonatto & 

Pasteriza 1990). La absorción interestelar (debida a nuestra galaxia) en la región de 

NGC7469 es pequeña (Av = 0.25 mag según vVeedman 1973). Su emisión en radio es 

no térmica (Uh·estad et al. 1981; Condon et al. 1982), y presenta evidencias de una 

región con brotes de formación estelar circunuclear (Heckman et al. 1986a; Wilson 

et al. 1986). Existe un anillo nuclear (localizado a tan sólo 2" del núcleo) donde se 

concentra toda la actividad relacionada con la formación estelar (Hofman et al. 1989; 

Wilson et al. 1991; Mauder et al. 1994). Estudios en el infrarrojo con el satélite 

IRAS han mostrado que esta galaxia es muy brillante(~ 3 x 1011 L 0 ) en las bandas 
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del tnediano al lejano infrarrojo, por lo que está clasificada con10 una gala...xia IRAS 

superluminosa (Roche et al. 1991 ). 

La gala..xia IC5283. a diferencia de NGC7469, ha recibido poca atención después 

de los trabajos de Burbidge ( 1963) y de de Vaucoulers, Shobbrook & Strobel (1976). 

En el prin1ero se establece su asociación con NC;C/469 rnediante un estudio espec­

troscópico, el cual sirve para rnedir la velocidad de recesión de esta galaxia. En este 

trabajo se clasifica a IC5283 como una galaxia de tipo irregular. IC5283 está a tan 

sólo 23.5kpc de distancia de :"<GC7·169 (Pronik & :Vletik 1990) y, posteriormente, 

Petrosyan et al. ( 1992) y :Vlárquez & l\loles ( 1994) encuentran que IC5283 es una 

espiral tardía tipo Sed y que presenta signos de actividad de brotes estelares en uno 

de sus brazos espirales (justo el que está orientado hacia la dirección de NGC7469). 

El tipo de actividad encontrada en IC5:283 se detecta 1nediante 1napas que 1nuestra.n 

su en1isión en la región de Ho: (Petrosyan et al. 1992). 

6.3.1 Observaciones y Reducción de Datos 

Las observaciones del par Arp298 se realizaron con el telescopio NOT durante ]as 

noches del 6, 7 y 8 de septien1bre de 1994. Para elJo, se acopló a este instrurnento 

una cá1nara Borfeldc con un CCD de 1124 x 1024 pixeles, para obtener imágenes 

bidimensionales en las bandas anchas B(>.,._,. ~ 4500Á), V(>.,.,,.~ 7300A) y R(>.""" ~ 

8200Á). La escala de placa que obtenemos con este sistema es de O. l 76"/pix. Las 

irnágenes obtenidas tienen una resolución espacial promedio ~ 0.811
• En la tabla 6.1 

presentamos un resu1nen de las observaciones. En todos los casos sólo tenemos una 

imagen por filtro. La columna (1) indica la fecha universal, la columna (2) el filtro 

utilizado y la (3) el tien1po de exposición en segundos. 

Las in1ágenes se procesaron de manera estándar usando el programa IRAF (ver 

sección 3.5.1). Posteriormente, utilizarnos.la rutina IRAF/PHOT/DAOFIND con el 

propósito de n1edir las coordenadas centrales de la estrella más cercana a la galaxia. 

Esta información la necesitamos para poder sumar o restar iinágenes. En este caso, 

hicimos el cálculo para obtener itnágenes del siste1na en los colores B - V, B - R y 

V - R. Antes de realizar cualquier operación, es indispensable obtener una medida 

promedio del valor del cielo y restarlo en cada. imagen. 

La imagen V - R se obtuvo mediante la ecuación siguiente: 
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V - R = 2.5logLn. 
Lv 

(6.1) 

Analizando la tabla G. l poden1os notar que tenemos dos imágenes (V y R) de 

Arp298 el 6 de septie1nbre. Construimos el mapa V - R con estas dos imágenes de 

IC5283 (ver figura 6.5 ). En la figura 6.1 presentamos una itnágen profunda de IC5283 

en la banda R, la cual corresponde al día 8 de septie1nbre. En las figura 6.3 y 6.4 

mostramos los nlapas B - R y B - V respectivan1ente, de Arp298. El mapa. de color 

B - R se construyó con in1ágenes de la noche del 7 de septie1nbre, y el n1apa E - \/ se 

construyó con iinágenes de la noche 6 y 7 de septiembre. Los ntapa.s de color no están 

calibrados fototnétrica.rncnte~ debido a que no se observaron estándares foto1nétricas 

en este estudio. 

6.4 Resultados e Interpretación 

En un trabajo reciente l(otilainen &-VVard (1997) muestran cómo los mapas de color 

de ini.ñgenes en banda ancha proporcionan resultados 1nuy útiles concernientes a la 

presencia de forn1ación estelar en galaxias Seyfert. En particular, muestran que la 

banda 1 nos da una idea sobre la presencia de estrellas rojas evolucionadas, las bandas 

B y V revelan la presencia de polvo en absorción, regiones H 11 y estrellas jóvenes. 

Final111ente, el color B-1 sirve para buscar anillos, nubes o estructuras elongadas. En 

nuestro caso, dadas las i111ágenes obtenidas, podemos analizar los colores B-V, B-R 
yV-R. 

En la figura 6.1 1nostramos una irr1agen de 20 nlinutos de tien1po de integración 

de esta galaxia en la banda R. Esta imagen nos pern1ite observar la intensa formación 

estelar a lo largo del disco de la espiral. Tan1bién podemos apreciar en esta imagen la 

presencia de un objeto muy brillante en la banda R, localizado al noreste de IC5283. 

El mapa. isofotal de esta imagen (figura 6.2), muestra la presencia de una pluma (la 

cual presun1imos es de origen estelar) al noroeste. En los n1apas de color B - R y 

B - V (figuras 6.3 y 6..1), podemos a.preciar que la mayor parte de la emisión azul de 

IC5283 se localiza justo a lo largo de dicho brazo espiral. En estos mapas se puede 

ver que el brazo espiral de NGC7469 orientado hacia. IC5283 es más brillante en el 

azul respecto al brazo localizado al sur del núcleo Seyfert, y que la estructura de la 

espira.! interna. es más regular en la. parte sur de la galaxia. opuesta a. IC5283. 
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Figura 6.1: In1agen en la banda R de 1C5283. 
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El mapa de color V - R del sistema Arp298 (figura 6.5) confirma, sin lugar a 

dudas, la presencia del anillo interno que rodea al núcleo de NGC7469. Parte de 

la emisión asociada al anillo se ve truncada tal vez debido a la presencia de polvo. 

Pensamos que se trata del anillo que conforma la conocida región de formación estelar 

circunuclear de esta galaxia (Wilson et al. 1991; Miles, Houck & Hayward 1994; 

Genzel et al. 1995). Este anillo se ve completo (i.e. sin absorción) si se observa en la 

banda K (>.2.2µ) del cercano infrarrojo (Mazzarella et al. 1994; Genzel et al. 1995). 

En un trabajo previo, Mauder et al. (1994) encuentran, a partir de observaciones 

interferométricas (speckle) y utilizando técnicas de reconstrucción de imágenes, que 

el anillo circunuclear de NGC7469 tiene un radio que mide ~ 1.3". El radio del anillo 

interno que obtenemos en el óptico (figura 6.5) es de 1.15" (lo que equivale a 640pc si 

D = °120Mpc y Ho = 50). Este resultado es compatible con el que obtienen Mauder 

et al. (1994) y con el tamaño del anillo observado en radiofrecuencias por Wilson 

et al. (1991). En la figura 6.6 mostramos una amplificación de la región central 

de NGC7469 en el color V - R, la cual n1uestra claramente el anillo y, además, la 

presencia de una estructura que semeja una pequeña barra. cuyo P.A .......... 0.5º y ......., 160º. 

¿Existe una Barra Interna en NGC7469? 

Se ha generado una gran incertidumbre en relación con la posible presencia de una 

barra interna en el núcleo de NGC7469. Esto surgió a partir del trabajo de Wilson 

et al. (1991), ya que los autores consideran que si son correctos los modelos teóricos 

que sugieren que las Seyfert se "encienden" por la caída. de gas al níicleo, entonces 

es posible que exista una barra interna (en inglés, "inner bar") asociada al anillo 

circunuclear de NGC7469. Los autores proponen que, en caso de que dicha estructura 

este presente en este NAG, debería poder observarse en imágenes de alta resolución 

en las bandas del cercano infrarrojo. La "barra" que estos autores observan con el 

VLA se ve en ángulos de posición P.A. ~ 40° y ~ 240º. Estas posiciones coinciden 

con los máximos de einisión observados en 6cm. 

Existen dos trabajos recientes que demuestran que la emisión en radio está corre­

lacionada con la que se produce en el cercano y mediano infrarrojo (Mazzarella et 

al. 1994; Miles et al. 1994), ver figuras 6. 7 y 6.8. En particular, Mazzarella. et 

al. (1994) encuentra.n una barra inten>a en P.A.~ 40º (ver figura 6.7) y, además, 

calculan el perfil radial a partir de su imagen en la banda K. Dicho perfil muestra. un 
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cambio de curvatura en una reg1on ,....._, 1.5". En esta reg1on es donde se supone que 

está la ILR, y vernos que el resultado coincide con el valor del radio para el anillo 

que hemos estimado con las imágenes ópticas del NOT. En ese trabajo restan a la 

imagen obtenida en la banda K un modelo que ajusta el bulbo de NGC7469 mediante 

isofotas elípticas para construir el perfil radial. 

Por otro lado, Genzel et al. {1995) muestran i1nágenes de alta resolución {es decir, 

menor a l") también en el cercano infrarrojo de la región nuclear de NGC7469 {ver 

figura 6.9). La resolución de las imágenes J y K es de 0.4", lo cual se debe a que 

utilizan técnicas de deconvolución de imágenes {Lucy 1992). Ellos encuentran que 

mediante deconvoluciones sucesivas de las imágenes con funciones delta. impiden la 

formación de estructuras artificiales. En la figura 6.9 se puede ver que parte de la 

emisión circunuclear más brillante producida en el cercano infrarrojo proviene de un 

anillo casi completo {circular) aunque algo inconexo (nudoso), el cual tiene un radio 

de 1.5". Por tanto, en este trabajo se sugiere la no existencia de una barra interna 

en NGC7469. 

La figura 6.6 muestra que existe emisión del anillo (en su parte externa, i.e. a .......... 2") 

localizada en P.A .......... 40º, tal y como se observa en radio y en el cercano y mediano 

infrarrojo. Sin embargo, la emisión en el lado opuesto (P.A.~ 240º) no se aprecia 

en la imagen óptica, como ocurre en dichas bandas. Sin embargo, la imagen óptica 

muestra claramente una estructura semejante a una "barra" interna (P.A ......... 0.5° y 

~ 160º), la cual podría ser la estructura responsable de llevar material al centro de 

NGC7469. La imagen que mostramos en esta figura es el resultado de una simple 

operación: un cociente de imágenes, las cuales no han sido procesadas previamente 

por ningún tipo de programas de restauración de ilnágenes. 

Arp298 es un sistema en el cual los efectos producidos por las perturbaciones 

no-axisimétricas al potencial de galaxias espirales, pueden ser explicados tomando en 

cuenta el tipo morfológico de las galaxias involucradas (ver Moles, Márquez & Pérez 

1995). NGC7469 es una galaxia espiral temprana clasificada por de Vaucouleurs et 

al. (1991) como tipo (R')SAB9(rs)a . Con las imágenes del NOT hemos podido 

detectar el anillo interno de formación estelar circunuclear. Por otro lado, IC5283 es 

una galaxia espiral tardía, cuyo bulbo es pequeño en relación al disco y, por tanto, 

su respuesta a las perturbaciones de marea generadas por la presencia de la galaxia 

compañera. se manifiesta de manera no-coherente, es decir, n.o se forman barras y/o 
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Figura 6.6: Anillo interno de NGC7469 detectado en el mapa de color V - R de 

Arp298. 
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Figura 6.7: Imagen directa en la banda K de NGC7469. (a) contornos en grises. 

(b)Contornos en escala logarítmica. (c) Curva que muestra el perfil radial (Mazzarella 

et al. 1994). 
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Figura 6.8: Mapa isofotal que muestra la. emisión en el mediano infrarrojo (11.7µm) 

sobrepuesto a la emisión (en grises) de 6cm detectada con el VLA (Miles et al. 1994). 
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Figura 6.9: Mapas isofotales del núcleo de NGC7469: arriba, banda J, abajo banda 

K, (Genzel et al. 1995). 
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anillos, sino que tan sólo se propicia un aumento en la tasa de formación estelar a Jo 

largo del disco de la galaxia. NGC7469 tiene un bulbo grande con respecto al disco y, 

por tanto, puede responder de manera coherente ante la aparición de perturbaciones 

no-axisimétricas (Márquez & Moles 1994). De esta forma, la galaxia puede formar 

una barra y con ella llevar gas a la región nuclear. La cantidad de gas molecular 

observado por Wilson et al. (1991) en el núcleo de esta Seyfert es e~ 1.5 X 1D1ºM0)­

Esta gran cantidad de gas puede propiciar la formación de regiones con ILR. En estas 

regiones se localizan zonas con alta forn1ación estelar, las cuales se forman a través 

del colapso gravitatorio del gas acumulado (Elmegreen 1994). 

6.5 El Ambiente cerca.no a OJ 287: Nebulosidad Subyacente y Posi­
ble Jet Optico 

Los estudios de las galaxias subyacentes y el entorno cercano de los objetos BL Lac 

sirven para resolver algunas cuestiones fundamentales. Primero, nos permiten inves­

tigar si el mecanismo que dispara la actividad en estos objetos está. relacionado con 

procesos de interacción o mergers, como ocurre en el caso de otros núcleos activos 

(Hutchings, Janson & Neff, 1989). Segundo, nos pernüt.e estudiar la evolución de 

galaxias sobre un amplio rango de corrimientos al rojo. Y tercero, debe ser posible 

encontrar objetos que puedan estar afectados por el efecto de rnicrolentes gravitato­

rios, lo cual se hace buscando galaxias cuyo centro esté desplazado respecto del núcleo 

del objeto BL Lac. 

Hasta ahora, la mayor parte de las observaciones hechas con el fin de estudiar 

los objetos subyacentes a los BL La.e, se han restringido exclusiva.inente a valores 

de z < 0.2 (Abraham, McHardy & Crawford 1991), y sólo en muy pocos casos con 

z=0.6 (Wurtz et al. 1993). Aparte de uno o dos casos controvertidos (PKS 143+135, 

McHardy et al. 1994 y referencias ahí listadas), la mayoría de ellos fueron indentifi­

cados como galaxias elípticas luminosas. Es por ello muy importante extender estos 

estudios a objetos BL Lac con corrimientos al rojo mayores, utilizando telescopios 

más grandes, o técnicas más modernas de deconvolución bidimensional. 

En el capítulo 3 mostramos que OJ 287 es uno de los objetos más activos del Uni­

verso a través de su comporta1niento variable y, por otro lado, se mencionó también. 

que el valor de corrimiento al rojo para este blazar es de z = 0.306. Es por esto que 

consideramos que OJ 287 es un objeto accesible para estudiar su entorno inmediato. 
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Si aden1ás se toma en cuenta el hecho de que tenernos n1ás de cien imágenes de OJ 

287, producto del seguinliento realizado en el OAN-SPM para el proyecto OJ-94, y 

que n1uchas de ellas fueron obtenidas cuando el objeto estaba débil en brillo, resulta 

posible hacer este tipo de estudio. 

6.5.1 Obser11aciones. Reducción y Procesarniento de Irnágenes 

Las in1ágenes utilizadas fueron ln.s que se adquirieron durante la ca1npaña de enero de 

1994 dentro del seguin1iento internacional OJ-94 (ver capítulo 3). El estudio se realizó 

con 29 in1ágenes (de un total de 160) de OJ 287. Esta elección se hizo con base en el 

valor del F\Vl-1).1 en cada una <le ellas. Las i111ágenes se surnaron 111ediante el algorittno 

IRAF /C01"1BINE. Para poder utilizar este algoritmo, es necesario desplazar tanto 

horizontal como verticahnente cada i1nagcn, con el fin de que las 29 exposiciones 

coincidan en posición. Esto se logra utilizando el programa IRAF /I:VISHIFT, con lo 

que obtenernos in1ágcncs que difiei-en tan sólo en décitnas de pixel enti-e ellas. Una 

vez hecho esto, se sun1an utilizando el algodtmo que mencionan1os antes, con lo cual 

obtcne1nos una Ílnagen final que tiene un valor- de señal a ruido S/ R = 5.3 veces n1ayor 

con respecto a una sola irnagen. Esta irnagen final tiene un tie1npo de integración de 

4.83 hrs, una rnagnitud lí111ite \/ .. _,, 25 y un valor de seeing ,..._, 1 .. 8". 

La i1nagen final fue procesada digitaln1ente a través del algorittno ""Lucy~·, el cual 

viene en la paquetería del 1 RAF. Este algoritn10 es de gran ayuda ya que provee 

una n1anera sencilla y rápida de deconvolucionar imágenes bidimensionales, lo cual 

pern1ite realzar estructuras de bajo brillo superficial. Para utilizarlo se necesita la 

i1nagen del objeto que se desea deconvolucionar y, además, una estrella con un buen 

valor ele FWH1"1 para poder utilizarla como PSF (en inglés, "Point Spread Function" ). 

El valor de la PSF queda determinado por nuestro sistema instru1nental. Logramos 

aislar una estrella con un valor del FWHM que corresponde a 6.7 pixeles, i.e. ,..._, 1.7". 

El algoritmo de Lucy requiere que. tanto la imagen de la estrella que vani.os a usar 

con10 PSF, con10 la de OJ 287, estén normalizadas. 

Para estudiar el entorno cercano a OJ 287, se recortó la imagen combinada de OJ 

287 a un tainaño de 300 x 300 pixeles. Por otro lado, se aisló una estrella con un 

FWHivl de 6.7 pixeles en dicho can~po, la cual se utilizó como PSF. Ambas imágenes 

se normalizaron con el algoritmo J!RAF /NORMALIZE. Ya con las imágenes normal­

izadas, se procedió a correr el programa Lucy. Sin embargo, el algoritmo Lucy que 
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empleamos produce una zona oscura alrededor del objeto central, la cual se conoce 

con10 zona de anillos o resonancias de Gibbs (Lucy 1994). En Ja figura 6.11 presen­

tamos la in1agen co111binada obtenida con IRi\F/COtvlBINE sin utilizar todavía el 

algoritn10 Lucy. En la figura 6.12 presenta1nos el resultado de esta in1agen co111binada, 

pero procesada posteriorrnente con Lucy, la cual rnttestra la zona <le resonancias de 

Gibbs alrededor de OJ 287 y, adenuis, la presencia. de una nebulosidad subyacente al 

blazar y de varios objetos que parecen estar asociados aJ n1is1no. 

Se obtuvieron iiná.genes en las bandas B, R e 1 de OJ 287 posteriormente con 

el telesopio NOT. Durante las noches foto111étricas del 17 y 18 de nH1yo de 1994 se 

adquirieron 5 irnágenes en la banda R. El CCD empleado para estas observaciones 

proporciona una escala de placa de O. l·l" /pixel. Estas in1ágenes fueron co111binada.s 

nueva1nente con IR4-\F /COi\lBINE, y de esta forma se obtuvo una i1nagen final con 

un FWHl\ol ~ 0.6" y un tiempo de integración de 16 minutos (ver figura 6.13). En 

esta in1age11 se puede resolver claratnente la presencia de una cadena. de objetos en un 

P.A. 220º (ver Benítez et al. 1996a). Por otro lado, las imágenes de las bandas B e I 

se adquirieron con un CCD que nos da una escala de placa de 0.176" /pixel. Ambas 

imágenes son del día 2 de diciernbre de 1994, tienen un tiemPo de exposición ele GOO 

s y un FWHl'vl ~ 0.7". 

Para corupletar este estudio, contarnos también con imágenes de O.J 287 y sus 

alrededores, las cuales fueron adquiridas con el telescopio de 2.2n1 del el observatorio 

localizado en Calar Alto (Almería, España). Para este estudio, se utilizó la cámara 

infrarroja llamada '.'v!AGIC y un detector tipo NICl\oIOS3 con un forn1ato de 256 x 256 

pixeles. La escala de placa en este sistema es 0.636" /pixel. El proceso de reducción 

de estas in1ágcnes se describe en Heidt (1996). 

6.5.2 Fotometría 

Los algoritmos llamados no-lineales, entre ellos. el de Lucy, tienden a degradar el 

contenido foton1étrico de los datos (Hook & Lucy 1994). Es por esta razón que no 

podemos 111edir n1agnitudes a partir de imágenes procesadas con estos algoritmos. Sin 

en1bargo .. estos programas producen con bastante éxito inuigenes con un excelente 

contraste, lo cual para propósitos de estudios n1orfológicos y de identificación de 

objetos débiles resulta muy conveniente (Cohen 1991; Linde & Spannare 1993). En 

este trabajo hemos usado la imagen en la banda V restaurada con Lucy con el único 



155 

Figura G.10: Resulta.do de la con1binación de 29 i1ná.gencs en el filtro V adquiridas 

con el 2.ln1 del OA.N-SPWl. La i111agen final ticnt~ uu ti~n1po de integración de 4.83hrs. 

En esta figura el Norte está arriba y el Este a la izquierd2 .. 
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Figura 6.11: In1agen que 1nuestra el entorno cercano a O.J 287 <lespués de ser proce­

sada con el algoritn10 Lucy. (a) Mapa <le coutornos de ra<lio obtenido por Kollgaard 

et al. ( 1992) empalmado a la imagen procesada. (b) l'vlapa escalado de contornos de 

radio obtenido por Perlman & Stocke (1994) ernpalrna<lo a la imagen proc«sada. En 

esta. Lgura el Norte está arriba y el Este a. la izquierda. 
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Figura 6. L2: Imágen en banda R t.01nada con el NO'I'- La i1nagen es una combinación 

de 5 iruágenes. T'icnc un ticrnpo de integración de ....._,l6rnin y un FWHM _........, 0.6".En 

esta figura el Norte está arriba y el Este a Ja izquierda. 
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propósito de poder identificar objetos muy débiles asociados a OJ 287 dentro de un 

radio...._ 30". 

La fotometría de los objetos asociados a OJ 287 se realizó sobre las imágenes 

sumadas, pero no restauradas. Estas imágenes se trabajaron de manera tal, que se 

sustrajo en todas las bandas el centro de OJ 287, con el fin de no contan1inar con luz 

del BL Laca los objetos localizados muy próxin.1os al rnisn10 y, de esta 1nanera, poder 

realizar mediciones foton1étrica.s. La resta del núcleo de OJ 287 en cada ca.so se hace 

con el programa IRAF /DAOPI-IOT. Para lograr esto es necesario construir la PSF a 

partir de las estrellas estándares de calibración de S1nith et al. (1985) presentes en 

la in1agen y, posterionnente, la in1agen se convoluciona con un 4'kerncl" gaussiano. 

En la figura 6.14 Ill.Ostra111os un n1apa de contornos de la in:1agen V cornbinada y sin 

nl1cleo de OJ 287, los cuales tienen unidades arbitrarias. Los contornos alrededor 

de lo que era el lugar del nltcleo de OJ 287 aparecen negativos. Esto se debe a que 

la PSF que se construye para restar el nlicleo, utiliza el valor de la PSF de las tres 

estrellas estánd<.ires, el cual es diferente en cada una de ellas. Fuera de un radio de 

,._ 9 - 10 pixeles, el centro de las estrellas se resta bastante bien, pero dentro de este 

radio las diferencias de la PSF entre una. estrella y otra se hacen evidentes. El rango 

diná1nico de la imagen procesada con Lucy (y con OJ 287 en el centro, figura 6.12), 

y el correspondiente a la imagen procesada con DAOPHOT (sin OJ 287 en el centro, 

figura 6.14), es n1uy distinto, por ello se aprecian diferencias que son artificios del 

despliegue. Sin en1bargo, observándolas detenidamente se pueden identificar todos 

los objetos de interés para este estudio en a1nbas imágenes. 

La calibración de las imágenes V e I se hizo con las estrellas 4, 10 y 11 de Smith 

et al. (1985), y las imágenes B y R con las de Fiorucci & Tosti (1996). Para las 

imágenes de la banda K se usaron varias estrellas estándares de Elias et al. (1982). 

En la tabla 6.2 mostramos las n1agnitudes B, V, R, I y K. Los objetos identificados en 

la columna (1) están localizados en la figura 6.14. Las columnas (2) a (6) proporcionan 

las magnitudes y su error asociado en B, V, R, I y K respectivamente. Las aperturas 

para las bandas B e I fueron 2.11", para V y K 2.00" y, finalmente, para R 1.6811
• 

Algunas excepciones se indican al pie de la tabla 6.2. 
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Figura 6.13: Mapa de contornos de la imagen combinada en la banda V (del OAN­

SPM) de OJ287 y sus alrededores. El núcleo de OJ 287 ha sido sustraído. En esta 

figura el Norte está arriba y el Este a la izquierda. 
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6.5.3 Resultados e Interpretación 

Las primeras detecciones de una nebulosidad asociada a OJ 287 fueron hechas por 

Kinman (1975). Recientemente vemos que existen trabajos que afirman haber detec­

tado la galaxia subyacente a OJ 287 (por ejemplo, Hutchings & Neff 1990; Wright, 

Me Hardy & Abraha111 1996), a través de métodos unidimensionales que involucran 

la extracción del perfil L(r) de la emisión extendida. En este trabajo presentamos la 

aplicación, por primera vez, del análisis bidimensional en la. bú:squeda ele la galaxia 

subyacente (Bcnítez et al. 1996b). 

Hen1os estirnado el tan1año de la galaxia subyacente, tonu1ndo en cuenta. el valor 

de distancia correspondiente a ::; = 0.306 para OJ 287, y la extensión medida en la 

imagen de contornos mostrada. en la figura 6.15, In. cual es e = 6.81". 

El ta1naño angular de una fuente puede calcularse tnediante la relación siguiente: 

0" = 3.'14 X -
4 IioD(l + z) 2 

(l+z)-(l+z)o.5 
(6.2) 

tornada de \Needn>an (1986), donde D está en kpc, y Ho es la constante de Hubble, 

la cual para efectos de los cáclulos presentados en este capítulo, tiene un valor Ho = 
50krns- 1 l'vlpc- 1 . 

Despejando D de la ecuación anterior, obtene1nos un valor de 38 kpc. Hutchings 

& Neff {1990) estiman un valor de 40 kpc para la galaxia subyacente, a partir del 

perfil unidin1ensional. Estos autores calcularon también la magnitud en la banda R 

para esta galaxia, y encuentran un valor· de -22.G. Por otro lado, Wright et al. ( 1996) 

encuentran un valor para la magnitud visual de la galaxia subyacente de -22. Este 

valor está. dentro de los rangos encontrados para galaxias tipo FRI, los cuales van de 

-22 a -24.5. 

Un resultado relevante que provee este trabajo 1 es la coincidencia del filamento 

óptico detectado hacia el oeste de OJ 287 en nuestra itnagen restaurada, con una 

estructura localizada en la 1nisma dirección en el radio por Kollgaard et al. (1992) 

y Perlman & Stocke (1994), ver figura 6.12. Este filamento es visible claramente en 

la imagen sumada sin restaurar (figura 6.11), por lo que no es un artificio creado por 

el algoritmo Lucy. Una estructura similar ha sido hallada en el QSO 1302-102 por 

Hutchings et al. (1994). Desafortunadamente, en este momento todavía no podemos 

concluir nada sobre la posible asociación de la emisión óptica-radio. Sin embargo, 

si la emisión de estas estructuras resulta estar conectada, y además se confirma que 
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proviene del jet, esta sería la pritnera vez que se detecta la coincidencia en posición 

de un jet óptico con el observado en radio en un objeto tipo BL Lac. 

En la figura 6.12 llan1a la atención una especie de jet que emerge aparenten1ente 

del nt."tcleo de OJ 287 con un ángulo de posición P..-l = 220º. La distancia proyectada 

de este jet es de 22", n1edida desde el centro del objeto hasta el objeto señalado con10 D 

en la figura 6.14. Si este objeto está relacionado con OJ 287, su tamaño proyectado es 

,_122kpc. Una posible interpretación de esta estructura es la de una serie de nódulos 

que for1nan un jet óptico cn1ergie11do de OJ :287. De ser esto cierto, resultaría ser el 

jet óptico tnás largo visto en un objeto tipo BL Lac. Otra interpretación es que se 

trata de una cadena de objetos, estrellas y/ o galaxias alineados. Ln probabilidad de 

una alineación de objetos físicarncnte relacionados es extre111ada1ncnte baja, aunque 

la cadena de galaxias en VV 112 (Arp 1966), puesta a la distancia de OJ 287, sería de 

tani.año coni.parablc. LTna idea alternativa, es suponer que esta cadena podría estar 

formada por un alineanüento de g:tlaxias de fondo y estrellas cercanas que no tienen, 

por supuesto, ninguna relación. Esto últini.o se sustenta en el hecho de que dos de los 

ocho objetos {el B y el C) presentados en la figura 6.14 tienen un valor en su PSF que 

corresponde a objetos estelares . ..--\.den1á.s, sus colores están en el rango de las estrellas 

M y K segÍln Johnson (1966). Podeni.os comparar los colores de esta elongación con 

los de los nudos que tiene el jet óptico de 3C 27:J utilizando las densidades de flujo 

reportadas por Roser & :Vleisenhei111er ( 1991). Para el objeto D tene1nos los tres 

colores, los cuales son setnejautcs al del nudo D de 3C 273. Los colores R - l de los 

objetos B y C, así como también el color B - R del objeto A, son todos más rojos 

que cualquiera de los nudos del jet de 3C 273. Esta comparación tiene que to1narse 

con precaución, dado que las correcciones K son ni.uy diferentes para cada objeto y 

no se han toni.ado en cuenta en ninguno de los dos casos. Consideramos que es de 

suma importancia verificar observacionalni.ente la presencia de este jet asociado a OJ 

287. 

En la figura 6.14 podemos apreciar dos objetos n1uy próximos a OJ 287: el E 

y el F. Ambos fueron reportados en un trabajo previo por Stickel, Fried & ~ühr 

(1993). En este trabajo, el objeto tnás cercano (a tan solo 3.4") es poco distinguible 

en las distorsiones producidas en el mapa de contornos. En nuestras imágenes puede 

distinguirse clara1nente. Calculamos la distancia proyectada para este objeto y en­

contramos que está a tan solo 19kpc de OJ 287. Otro objeto interesante es el seña.lado 
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como G, que tiene colores si1nilares a los dos anteriores y, al igual que el objeto F, 

parece estar presente en el nui.pa de contornos de radio presentado por Kollgaard et 

al. (1992) (figura 6.12(a)). 

Suponiendo que todos los objetos no estelares dentro de un radio de 10" alrededor 

de OJ 287, son galaxias que están a la 111isn1a distancia del objeto, habría cuatro 

galaxias con. una distancia proyectada ,....,_, GOkpc. Sus magnitudes absolutas serían 

más débiles (~2-3 nrng) que las de una galn...xia de A'Ív = -21.0 (ver por ejemplo 

Efstathiou, Ellis & Peterson, 1988). Se han encontrado en otros objetos tipo BL 

La.e galaxias que son con1pañeras cercanas, scgt'tn reportan Pesce, Falomo S.z. Treves 

(1995). Este escenario apoya la idea de que la actividad en los objetos BL Lac está 

relacionada con la interacción de gala..xia8, como parece ser el caso de tnuchos cuasares 

(Hutchings, Janson & Neff 1989) y galaxias Seyfert (e.g. Dahari 198-1). 

En el capítulo 3 ni.encionan1os que una de las características ni.ás itnportantes 

encontradas en OJ 287 es su variabilidad periódica. Ta1nbién menciona1nos que el 

modelo de agujero negro binario propuesto iniciaJn,ente por Si11anpii.a et al. (1988) 

es el 111ás adecuado para explicar este con1portani.icnto según hen1os confirn1ado en la 

can1paña O.J-94 (Sillanpaa et al. 1996). Un agujero negro binario. co1no el sugerido 

por estos autores para explicar la actividad central de OJ 287, puede producirse a. 

través de procesos de interacción de galaxias que cuentan con un agujero negro en 

su núcleo. Es de esperar que dicho sistema binario se encuentre asociado con varias 

cotnpañeras o galaxia...-; irregulares en grupos, (Begeln1an, Blandford & Rees, 1980). 

Nuestro resultado sugiere que posiblemente estemos observando tal sistema en la 

vecindad de OJ 287. Resulta relevante n>edir los valores de la velocidad de recesión 

de las galaxias cercanas que rodean a este BL Lac y determinar sus propiedades. El 

hecho de encontrarse sl.1man1ente cercanas a OJ 287 y de ser intrínsecamente débiles 

hace muy difícil alcanzar esta meta. 



Tabla 6.1: Observaciones de Arp298 con el NOT (1994) 

Fecha Universal 
6 Sep 
6 Sep 
7 Sep 
7 Sep 
8 Sep 

Filtro 
V 
R 
B 
R 
R 

Tiempo de Exposición 
30 
10 

300 
400 
1200 
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Tabla 6.2: Fotometría B, V, R, 1 y K de los Alrededores hasta 30" de OJ 287 

Fenture B ±un V± CFV R ±un l ±O"[ K ± <FK 

A 24.19 ±0.19 24.15 ±0.23 23.00 ±0.24 
B 23.62 ±0.15 22.07 ±0.12 20.82 ±0.09 18.31 ±0.09 
e 24.02 ±0.21 23.0 ±0.22 21.83 ±0.12 20.46 ±0.38 
D 24.22 ±0.18 24.02 ±0.22 23.-15 ±0.32 22.52 ±0.20 19.76 ±0.28 
E 23.90 ±0.14 21.74 ±0.06 21.28 ±0.09 20.43 ±0.03 18.57 ±0.19 
F 22.44 ±0.09 22.56 ±0.07 21.89 ±0.28 20.75 ±0.19 20.15 ±0.20 
G 23.99 ±0.16 23.97 ±0.19 22.97 ±0.24 
H 23.04" ±0.08 21.96 ±0.06 21.33. ±0.14 20.92ª ±0.10 18.49 ±0.13 

Notas: 
Las Aperturas para la. fotometría. estan dadas en el texto excepto para los casos señalados 
(a.) y (b), los cuales corresponden a 2.82" y 4.48", respectivan1ente. 



CONCLUSIONES 

Los estudios de variabilidad en una sóla banda, aislados y sin un seguimiento 

temporal adecuado. proporcionan una inforn1ación muy limitada sobre el con1por­

tanüento del continuo y/o las líneas de emisión de los NAG. Es por esta razón que 

se hace necesario organizar can1pañas de monitoreo internacionales para estudiar el 

co1nportan1iento variable de un sólo objeto. 

En el caso particular de OJ 287, la can1pa1la OJ-94 resultó un éxito. A través 

del análisis realizado a la mayoría de los datos recopilados durante dicha campaña, 

ha sido posible coni.probar algunas ideas surgidas en los Inodelos teóricos que se han 

propuesto para explicar la variabilidad de OJ 287. Los resultados n1ás importantes 

obtenidos con los datos del OAN-SP!vl y, en general, con los datos recopilados durante 

el proyecto OJ-94 sobre el comportamiento variable de OJ 287 y 3C66A, son los 

siguientes: 

l. Se pudieron observar variaciones en cada una de las noches en que se monitoreó 

a OJ 287 en el OAN-SP!'v1 (excepto en la campaña de 1992). En particular, se 

observaron variaciones con escalas te1nporales del orden de días. La variabilidad 

má..xin'a de brillo del núcleo de OJ 287 (observada en enero de 1994, tomando 

como tiempo de variación característico los 8 días) es: -;_; = 7.21 x 1040erg s-2 

2. La foton1etría promedio realizada en 1\-'léxico contribuyó a nl.ejorar el muestreo 

temporal en el óptico de la curva de luz del proyecto OJ-94. La estimación que 

obtenenl.os del límite superior de la masa del agujero negro más n1asivo asociado 

a OJ 287 (segün la variabilidad observada, ver sección 3.5.2) es 3.57 x 109 ."'10 . 

Este valor resulta menor por un factor 1.4 al obtenido para la masa del agujero 

negro prin,ario en el trabajo de Sillanpfüi et al. (1988). Esta discrepancia se 

debe, en parte, a que estarnos subestimando el tiempo de variación, puesto que 

al no tener un seguimiento de 24 horas del objeto, desconocemos ]a duración 

completa del evento variable. 

3. Se pudo confirmar la presencia de variabilidad periódica (cada 11.8 años), tal 
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y como lo predice el modelo del agujero negro binario propuesto por Sillanpiifi 

et al. {1988). Refinamientos posteriores del modelo (Lehto & Valtonen 1996) 

confirn1an este comportan1iento y, adcn1ás, son capaces de predecir (con mejor 

precisión.) los futuros abrillanta1nientos, ráfagas y eclipses, que presentará OJ 

287. La explicación de la variabilidad periódica observada en OJ 287 requiere 

de procesos relacionados con un siste1ua binario. El modelo binario supone que 

existen perturbaciones de rnarea provocadas por e~ ~LSO del secundario a través 

del disco de acreción del prin1ario. Estas perturbaciones generan incrernentos 

periódicos en la tasa de acreción. Por otro lado, existe otro n1odelo que se basa 

tarnbién en el 111odelo binario, el cual supone que si el disco de acreción del 

pri1nario precesa, entonces el jet relativista asociado a. OJ :287 emite radiación 

helicoidahnente (efecto faro). Esta radiación produce fluctuaciones periódicas, 

tal y como se observan en OJ 281 (Katz 1991). 

4. OJ 287 presentó nlicrovariabilidad el 70% de las noches observadas. Se pudo 

observar la presencia d.e nl.icrovariaciones sobrepuestas a una ráfaga (lo cual 

sugiere la presencia de n1aterial turbulento), en la temporada de enero de 1994 

(ver la figura 3.19). Esto sugiere que, muy probablen1ente, los fenón1enos asocia­

dos al jet relativista sean los directamente responsables de la.e; rnicrovariaciones 

observadas en el óptico. Sin en1ba.rgo, aün no está claro cuando la contribución 

a la n1icrovariabilidad óptica observa.da en los blazares es atribuible a proce­

sos relacionados con el jet relativista, a procesos relacionados con el disco de 

acreción, o a ambos. 

5. El blazar 3C66A mostró variabilidad en escalas de tiempo de días, semanas y 

meses. Sin embargo, al1n no se cuenta con un buen muestreo espacial y temporal 

que permita discernir si existe algí1n tipo de comportamiento periódico como 

en el caso de OJ 287. Durante el n1onitoreo realizado en el OAN-SPM no se 

detectaron 1nicrovariaciones. 

Respecto del comportamiento variable de la galaxia Seyfert 1 NGC7469, se puede 

concluir que el núcleo de esta gala..xia presenta variabilidad y microvariabilidad óptica 

durante la temporada de monitoreo con fotometría fotoeléctrica {1989-1990). Sin 

embargo, al repetirse posteriormente el seguimiento en 1993 (utilizando fotometría 
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CCD) no se observan nlicrovariaciones. Las microvariaciones observadas en NGC7469 

son esperables, dado que el nücleo de esta galaxia presenta gran emisión en las bandas 

del radio. Hasta. ahora sólo existen reportes de dos galaxias Seyfert 1 (NGC4151 y 

NGC7469) que n1uestran 111icrovnriaciones. 

La búsqueda de n1icrovariabilidacl en galaxias Seyfert 1 (estrictan1ente radio ca­

lladas) se complica debido a la contan1inación de luz estelar de la galaxia subya­

cente que contribuye a la ernisión óptica del ntlcleo. Por este motivo, los estudios de 

bL1squeda de n1icrovari.aciones se han enfocado a cua.sares radio callados. Estos estu­

dios son fundamentales. pues de existir el fenórncno en objetos radio callados y, por 

tanto, que no tienen asociado un jet relativista, indicaría que los n1odelos que propo­

nen inestabilidades en el jet relativista no funcionan para explicar n1icrovariabilidad 

y, por consiguiente, el fenón1eno tendría que atribuirse a procesos relacionados con 

inestabilidades en el disco de acrcción. 

En el capítulo 5 presenta1nos un estudio de tnonitoreo internacional {simultáneo 

y en las bandas del óptico-ultravioleta) de NGC5548. Las in1ágenes adquiridas en 

el 0.A.N-SP!\.-1 resultaron fundainentalcs para la calibración de la foton1etría CCD en 

esta can.1pafia. d~bido a que en ellas se pudo incluir la estrella de calibración en el 

n1isn10 cuadro. La variabilidad del continuo y de las líneas de emisión (producidas 

en la BLR) rnuestran que el continuo óptico-ultravioleta varía en fase. Este resultado 

es in1portante, pues favorece los n1odelos que proponenen que procesos coherentes 

en la corona del disco de acreción producen este tipo de variaciones. Por otro lado, 

se muestra cómo a través del 111étodo de n1.apco por reverberación y de los datos 

de variabilidad se estima el tan.1.año de la región que emite las lí]neas. Entre los 

resultados más importantes de este estudio, teneinos que el gas asociado con la BLR 

presenta una estratificación en densidad y en el grado de ionización. Las líneas de alta 

ionización responden con tan sólo dos días de retraso a las variaciones del continuo 

ionizante, por lo que están 1nuy cerca de la región nuclear. En el caso de las líneas 

de baja ionización, se encuentra que presentan un retraso de algunas semanas. En 

particular H 11 se encuentra a 11 días luz del níicleo. 

El estudio realizado al par de galaxias Arp298 sugiere que la respuesta ante las 

perturbaciones de la fuerza de n1a.rea dependen del tipo morfológico, tal y como lo pro­

ponen Márquez & l\<Ioles (1994). NGC7469 presenta un tipo morfológico temprano, 

por tanto, el bulbo es grande y responde de manera coherente a las perturbaciones. 
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Vemos que el n1.icleo presenta un anillo con alta for1nación estelar, y que existe una 

gran cantidad de gas ni.olecular a escalas circunucleares en esta gala..xia. Existen 

modelos que indican que las perturbaciones de n1area se encargan de llevar el gas al 

n1."tcleo, lo cual pudiera estar relacionado con la actividad central observada en los 

NAG. En cuanto a IC5283, tenernos que al ser de tipo morfológico tardío, no puede 

responder coherentemente a las perturbaciones de la fuerza de marea y, por lo tanto, 

tiende a fragn1entarse locahnente, y presentar formación estelar a lo largo de todo el 

disco. 

Finaln1ente, queren1os resaltar los resultados n1á.s relevantes del estudio foton1étrico 

y n1orfológico realizado en el ent,orno cercano de OJ 287. Por primera vez se obtiene 

la iinagen óptica de la gala..xia subyacente a OJ 287, siendo éste el resultado n1ás 

importante de esta tesis. Esto es relevante para el estudio de los blazares dentro del 

contexto de poder conocer si se trata de fuentes con galaxias subyacentes del tipo FRI 

o FRIL Encontrarnos tnmbién una. alta densidad de galaxias cercanas a OJ 287, lo 

cual apoya, en principio, la idea que se tiene respecto a que también la. actividad ob­

servada en los objetos tipo blazar~ puede ser inducida por interacciones gravitatorias 

con galaxias circundantes. 



A.l 

Apéndice A 

CINEMÁTICA RELATIVISTA EN LOS 
BLAZARES 

i'viovirniento Superlurnínico 

En algt.1nos blazares se observan, mediante técnicas de interferorntería en radio fre­

cuencias (VLBI), nódulos de plasn1a eyectados desde la fuente compacta. Estos 

nódulos se desplazan con respecto al objeto enlisor (que coincide con la posición óptica 

del blazar y la fuente de radio compacta), con velocidades aparentes -proyectadas en 

el cielo- mayores que la velocidad de la luz. Por ello, a. sus 1novirnientos y a los obje­

tos misni.os que los producen, se les llama "'superlurnínicos~'. A continuación se da la 

explicación conu1nmente aceptada de este efecto. 

Considere111os el ca.so de un blazar que enütc un nódulo que proviene de su núcleo 

en un instante t =O (ver figura A.l). El nódulo viaja durante un tiempo ilt con una 

velocidad ¡3c (siendo /3 = v /e), hasta el punto 2 a lo largo de una línea recta (el jet, 

por ejemplo). El ángulo entre el jet y la línea de visión es(), y en principio suponen1os 

que es muy pequeño. 

La diferencia entre los tiempos de arribo de las señales en los puntos 1 (emisión 

del blazar) y 2 (emisión del nódulo), desde el sistema de referencia del observador 

está dada por: 

~ = cAt - ¡3cAtcosB = At(l _ ¡3cosB). 
e c 

(A.l) 

Esta diferencia se debe a que cuando el nódulo emitido por la fuente llega al punto 

2, está. más cerca del observador que la en1isión que viaja. desde el punto l. Además, 

el observador ve que el nódulo se desplaza en el cielo una distancia dndo perpendicular 

a la línea de visión dada por: 

d.,;,iu = cAt/3senB. (A.2) 
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La velocidad aparente que mide el observador queda determinada por el cociente 

de A.2 sobre A.l: 

c¡3sen8 
1 - /3coso· (A.3) 

Existe un ángulo crítico para el cual el efecto es máximo, el cual se obtiene 

derivando A.3 con respecto a (} e igualando a cero: 

d/3,., .......... 
dB 

(1 - 13cosB)c¡3cosB - c/3senB¡3sen8 
(1 - ¡3cos8)2 =O. (A.4) 

Resolviendo A.4, tenemos que que la velocidad aparente máxin1a (/3m,.a:r.) ocurre 

cuando: 

cosO = /3,,.u~· (A.5) 

Usando A.5 en la relación trigonón1etrica sen2 0 + cos2 8 = 1 obtenemos: 

(A.6) 

por lo tanto: 

sen(} = v1 - 13;;HJX = ,-1. (A.7) 

Sustituyendo A.5 y A. 7 en A.3, obtenernos Ja velocidad aparente máxima: 

c/3~ cf3 
/3,.,,_,,.,.x = 1 - ¡32 = .,/1 - ¡32 = ¡¡3c, (A.8) 

donde -y es conocido como el factor de Lorentz. 

Como ¡3 = v/c, Ja velocidad aparente máxima es igual a -yv, y si suponemos 

que la emisión viaja a la velocidad de la luz (v = e) resulta. que ¡3,.p.maz = ¡c. 

Además, según A.7 cuando el ángulo 8 es pequeño el factor -y >> 1 . De aquí 

que, para ángulos pequeños y velocidades relativistas, observaremos movimiento con 

velocidades aparentes mayores a la de la luz, es dec:r, movimiento superlumínico. 
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A J Fuente 

e" 

d1 Ó nódulo 

',-¡,.. d2 

d 1 = .ó.tc 
d 2 = .ó.tc -13cose 

Figura A.l: Un nódulo sale del núcleo de un blazar en t =O se mueve a lo largo del 

jet y forrnando un ángulo (J con el observador. Después de un tiempo t el nódulo se 

ha desplazado de 1 a 2 con una velocidad v = f3c. 
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A.2 Direccionamiento por Efecto Doppler 

Pensen1os en dos sistemas, uno en reposo S(no primo) y el otro S' moviéndose con 

una velocidad V. En el sisten1a en n1ovirniento, se e1nite un nódulo que se desplaza 

con una velocidad 12, la cual forma un ángulo(}' con respecto a v (ver figura A.2(a)). 

Las componentes del vector Ü' son, de acuerdo a las transformaciones de Lorentz, 

(ver Rybicki & Lightman 1979): 

(A.9) 

U...L = ___ u~'"-~--
-y( l + ;íL). 

(A.10) 

En el sistema del observador tene1nos que la tangente del ángulo 8: 

UJ... u'senfJ' 
tan(}= - = 

u¡¡ -y(u'cos8' + v) 
(A.11) 

La ecuación A.11 se conoce como _.fór1nula de aberración". En esta ecuación u' 

es el módulo del vector velocidad Ü'. Como se trata de fotones, u' = e por lo que: 

tan(} 
sen8' 

(A.12) 
-y(cos8' + ;') · 

Recordemos que el n1odelo unificado propone que la en1isión de los blazares está 

dominada por la que se produce en el jet, siendo ésta última anisotrópica.. En particu­

lar, los nódulos que forman el jet viajan en una dirección específica, de aquí el término 

ujet" o chorro. Esta emisión anisotrópica provoca que los fenómenos relativistas de 

direccionamiento y amplificación por efecto Doppler (éste último será explicado en la 

próxima sección) sean muy fuertes en los blazares. No obstante, considerando el caso 

en el cual la emisión en el sistema en movimiento es isotrópica, el direccionamiento 

por efecto Doppler tiene un máximo cuando(}'= 2 . Sustituyendo en A.12: 

A partir de A.12 se obtiene: 

tan(} 
e 

-yv 

cose = cos(}' + ;; 
1 + cos8'~ 

(A.13) 

(A.14) 
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(b) 

Figura A.2: {a) Sisten1a de referencia S', moviéndose con una velocidad v respecto a 

un sistema en reposo S. En S' ocurre un evento que se mueve con velocidad u'. (b) 

La energía emitida en S', que se observa en el sistema del observador S, se encuentra 

concentrada en un cono cuya apertura. media es proporcional a -y- 1 . 

Usando la ecuación A.13 y A.14 encontramos que: 

seno = ..!.., 
l 

(A.15) 

donde el ángulo(} está representado en la figura A.2(b). 

Cuando el factor de Lorentz 1' >> 1, nos queda que senB ~ (}y entonces (} oc 1'- 1 . 

Esto quiere decir que en el sistema en repose:• los fotones se encuentran direccionados 

hacia el observador, con la mitad de ellos concentrados dentro de un medio cono cuyo 

ángulo vale ¡-1 . 
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A.3 Amplificación por Efecru Doppler 

La amplificación por efecto Doppler es otro efecto que ocurre cuando observamos 

un jet. cuyJ. en1isión forn1a un ángulo n1uy pequeño con respecto al observador y se 

mueve con velocidades relativistas. 

Supongan1os que la densidad de energía de los nódulos en un jet Sv'(v') es emitida 

isotrópican1ente, y que se ni.ueve hacia el observador. En el sistema del observador, 

la etnisión se ve concentrada en la dirección del movirniento, es decir, observamos 

una e1uisión anisotrópica, con una densidad de energía Sv(v). Esta concentración de 

energía se traduce en una an1plificación de la misn1a en el sistema del observador. 

El factor de an1plificación por efecto Doppler se calcula haciendo uso de algunas de 

las transfonnaciones de Lorentz para la radiación de un cuerpo negro (ver Begelman et 

al. 1984). En particular. usaren1os las ecuaciones de transformación de Lorentz entre 

un sistema en reposo (no prin10) y otro en moviiniento (primo), para la frecuencia v 

y la temperatura de brillo Th: 

v = Dv', (A.16) 

T.(v) = DT~(v'), (A.17) 

donde D es el factor Doppler D = ,-- 1 (1 - {:JcosB)- 1 , y ,- = (1 - ,62 )-t. Como 

suponen1os 111ovin1iento con velocidades relativistas (-y >> 1) el factor D > l. 

Sabemos que la intensidad de un cuerpo negro, en la aproximación de Rayleigh­

Jeans, está dada por: 

I ( ) _ 2kv
2
T• 

v V - c2 , (A.18) 

siendo k la constante de Boltzmann. Usando A.16 y A.17, transformamos Iv(v) al 

sistema /~,(v'): 

I ( ) _ 2kD3v'''I~(v') _ D 3 I, ( ') 
v V - ,., - v' V • 

e-
(A.19) 

Si suponemos que la emisión es ópticainente delgada entonces Iv(v) Sv(v), 

donde Sv(v) es la función fuente. La ecuación de transformación para las funciones 

fuente del sistema en reposo y en movimiento está dada por: 
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(A.20) 

Ahora bien, si suponemos que la función fuente del jet en movimiento emite de 

acuerdo a una ley de potencias del tipo: 

s~.(v') 

obtenemos: 

,-o 
OC V (A.21) 

{A.22) 

En el sistema del observador, la función fuente en movimiento S~,(v) ex v-". 

Utilizando A.22 y nuevamente A.16, obtenemos la amplificación de la densidad de 

energía en los jets de los blazares: 

{A.23) 



Apéndice B 

LA PRUEBA F APLICADA A 
MICROVARIABILIDAD 

Una de las aplicaciones de la prueba estadística F es que nos sirve para comparar 

las varianzas de dos muestras de datos. En nuestro caso, tene1nos una muestra con los 

errores de medición del objeto variable y, por otro lado, una muestra con los errores 

de medición de la estrella de co1nparación. La desviación estándar para cada inuestra 

está. dada por: D. 0 111 y .Ó.st.i..omp y, la varianza, no es otra cosa que el cuadrado de la 

desviación estándar en cada caso. La hipótesis sobre las varianzas de an1bas muestras 

es que: 

(B.1) 

La ecuación B. l indica que sólo esperantos observar variaciones en los objetos y 

no en las estrellas estándares. Por tanto, tenemos que fijar-nos en los ·valores F > 1 de 

la distribución F o también llamados de "cola superior ". Además, tenen1os tan1bién 

datos de otra estrella de referencia, supuestan1ente no variable, la cual utilizan1os 

para reducir el ruido introducido por la atmósfera. 

B.1 Estimación del Factor de escala I< en las Varianzas 

Cuando el brillo entre el objeto variable y la estrella de comparación no es el mismo, 

debemos multiplicar la desviación estándar de ésta última por un factor de escala, el 

cual denotaremos como K. Existen dos posibilidades: (a) Que la estrella de referencia 

utilizada para reducir las variaciones debidas a cambios atmosféricos, no sea mucho 

1nás brillante que el objeto y la estrella de comparación. (b) Que la estrella de 

referencia sea mucho más brillante que el objeto y la estrella de comparación. A 

continuación calcularemos el factor K para el caso {a). 
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B.1.1 Caso (a): La estrella de referencia no es mucho más brillante 
que el objeto y la estrella de comparación 

Comencen1os con la ecuación básica: 

F 
rn = -2.5/og F. +cte. (B.2) 

Sabemos que logf: 

por: 

ln-f:loge, por lo que e! error Arn en la magnitud está dado 

,., = _ 2 51 ( {)/nF /F. ·'F 8/nF /F. AF ) = . _ AF . AF. (B.3 ) 
,_,_rn . oge éJF ....,. + éJF. '"""" • -2.ologe---¡;;-+ 2.5/oge F • . 

Aplique1nos esta ecuación a un ca.so específico. Calculemos el factor K en el 

estudio de Ja microvariabilidad del blazar 3C 66A (ver sección 3.10). En este caso, 

la estrella de referencia. que utilizan1os para hacer la curva de fotometría diferencial 

instru1nental fue la estrella D, es decir graficamos 3CG6A - stdD. El error teórico 

asociado a la n1.agnitud promedio, es decir la desviación estándar de 3C 6GA, bajo la 

hipótesis de que no hay variaciones, está. dada por: 

AF3c AFv AFv AF3c 
A·rn3c = -2.5/oge F

3
c + 2.5/oge Fv = 2.5/oge( Fo - F

3
c ). (B.4) 

Por otro lado, el error teórico asociado a la magnitud promedio de la estrella de 

comparación G, también suponiendo que no presenta variaciones, está dado por: 

AFv A Fa 
Arna = 2.5/oge( Fv - Fa ). (B.5) 

Haciendo el cociente entre B.4 y B.5 obtenemos: 

K = Ll.m3c = Fa(F3cAFv - FvL:!..F3c ) __ 
Ama F3c(FaLl.Fv - FvAFa) 

(B.6) 

Sabemos que el flujo F ce 1Q-0.4m y, como los fotones siguen Ja distribución de 

Poisson, el error D.F ce ../F. Sustituyendo esto para cada caso en B.6, encontramos 

que: 



K = 10-0.4ma(lQ-O.·ht1Jcy'¡Q-U.·lmo _ 10-U.4moV10-0-4u13 c). 

10 0.4m3c(IO U.4ma-,./IO U.411•0 _ 10 0.4u•D.../1Q U.4ma) 
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(B.7) 

Por lo tanto, el factor K escala la varianza de la estrella de comparación G a la 

de una estrella de brillo similar al prornedio encontrado para 3C 66A, de tal manera 

que la distribución F es: 

(B.8) 

Podemos calcular el valor de F para cada noche utilizando los '\el.lores de la.s 

magnitudes instruruentales del 3C 66 .. ..\. y la estrella G. Una vez que tenemos el valor 

de F, podernos conocer la probabilidad de cola superior Q(F), esto es, la probabilidad 

de obtener un resultado tan raro o n1ás raro aún que el observado. Cuanto 1nenor 

sea el valor de Q(F), tanto tnás difícil será atribuir el resultado a los errores, y tanto 

más seguros estaremos de la variabilidad de la fuente. 

B.1.2 Caso (b):La estrella de referencia es mucho más brillante que 
el objeto y la estrella de comparación 

Poden1os hacer el cálculo del factor K aplicando las ecuaciones anteriores a otro 

ejemplo específico: el estudio de la nlicrovariabilidad de OJ 287. En este caso, e] error 

relativo de la estrella de referencia (la estrella 4) es menor que el error relativo del 

blazar y que la estrella de cornparación (la estrella. 11 ). Por tanto, el segundo término 

de la ecuación B.3 es pequeño y podemos excluirlo del cálculo. Las ecuaciones para 

Jos errores en OJ 287 y en Ja estrella 11 son: 

ilFu 
Ll.m11 = -2.5/oge--¡;;;;-· 

Nuevamente haciendo el cociente nos queda: 

(B.9) 

(B.10) 

(B.11) 

La distribución F queda escalada por K de 1nanera similar a lo encontrado en la 

ecuación B.8: 
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F = ( í::>.rnoJ ) 2 • (B.12) 
í::>.rnuK 

Con las ecuaciones B.11 y B.12 calculamos K, F y, posteriormente, Q(F) para el 

caso de OJ 287 (sección 3.7.2). 
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4.2 Observaciones fotométricas del núcleo Seyfert NGC7469 del 17, 18, 

20, 21 y 22 de agosto de 1990. En el eje vertical se presentan las 

n1agnitudes instrun1entales corregidas por extinción. La curva superior 

1nuestra la diferencia Uy de (NC;C7469-Cl), y la curva inferior n1uestra 

la diferencia ily de (C2-Cl). Las barras de error del panel superior 

muestran el valor de los errores de la fotometría diferencial promedio 
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por noche. . . . . . . . . . . . . . . . 110 

4.3 Curva de luz del 9 de septien1brc de 19!14. Los círculos representan 

la diferencia entre las estándares -1 y 2; los cuadl'"OS la diferencia entre 

NGC74G9 y la estándar 2. La.e:; Jínea.s horizontales tnuestran el valor de 

2o- para cada curva. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 111 

4.4 Curva de luz del 10 de septiembre de 1994. Los círculos representan 

la diferencia entre las estándares 4 y 2; los cuadros la diferencia entre 

NGC7469 y la estándar 2. Las líneas horizoutales n:1uestran el valor de 

2o- para cado.. curva . . 112 

5.1 En la figura se rnuestran tres espectros de NGC5548 con diferentes 

perfiles de Ho. Los espectros son de 1989, el superior es del 27 de 

diciembre, el inferior es del 4 de septiembre y el del medio es del 21 de 

marzo. Ton1ado de Peterson (1993). . . .. . . . . . . . . . . . . . . . . 124 

5.2 En la figura superior se muestra el flujo del continuo en 5100Á y 

en la inferior el flujo de la línea de H 1, de NGC5548. Am­

bas curvas son el resultado del monitoreo sirnultáneo {fotometría 

y espectroscopía. óptica) realizado en 1993. Los flujos están en 

unidades de 10-H>erg s- 1 crn- 2 A- 1 para el continuo en 5100Á, y de 

5.3 Resultados de la intercorrelación (siempre con respecto al continuo ul­

travioleta .\1350Á) con el continuo óptico .\5100A, y las principales 

líneas de en1isión en el ultravioleta. La intercorrelación se realizó con 

dos técnicas: la línea sólida es la interpolación de la CCF (explicada 

en el texto) y las barras de error muestran los resultados de aplicar 

una intercorrelación discreta. Estos resultados corresponden a. la tenl.­

porada de observación del HST (de abril 19 a mayo 27 de 1993 UT). 

El eje X representa el retraso temporal en días. 
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5.4 En esta figura se muestran seis espectros to111ados con el detector FOS. 

Las ordenadas tienen una escala de 10- 14erg s- 1 crn-2.A- 1 ~ y la absica 

n~uestra el día Juliano (J 02440000+). . . . . . . . . . . . . . . . . . 131 

5.5 En el panel superior está el resultado de la iutercorrelación del continuo 

óptico (..\5100A.) con la e1nisión de H 1h la cual 1nuestra un retraso de 11 

días. El panel inferior n1uestra la autocorrclación del continuo óptico 

y la ventana que se usó en ln función de autocorrelación. 

6.1 In1agen en la banda R de IC52Q .... 

6.2 Isofotas de IC5283 en la banda i~. 

6.3 ;'\lapa de color E - R de Arp298. 

6.4 i\·Iapa de color E - V de Arp298. 

6.5 l'vlapa de color F - R de Arp298. 

6.6 Anillo interno de NGCl-169 detectado en el n1apa de color V - R de 

Arp298. 

6.7 Ini.agcn directa en la banda K de NGC7469. (a) contornos en grises. 

{b)Contornos en escala logarit1nica. (e) Curva que ·n1uestr:a el perfil 
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radial (l'vlazzarella et al. 1994). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 149 

6.8 ~,lapa isofotal que rnuestra la en1isión en el nl.ediano infrarrojo ( 11. 7 µ,rn) 

sobrepuesto a la e111isión (en grises) de 6crn detectada con el "'\lL.-'\. 

(Miles et al. 1994). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 150 

G.9 i\.Japas isofotales del núcleo de NGC7469: arriba, banda J, abajo banda 

K, (Genzel et al. 1995). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 151 

6.10 Resultado de la combinación de 29 imágenes en el filtro V adquiridas 

con el 2.lm del OAN-SPl'vI. La imagen final tiene un tiempo de inte­

gración de 4.83hrs. En esta figura el Norte está arriba y el Este a la 

izquierda. 

6.11 Imagen que muestra el entorno cercano a OJ 287 después de ser proce-

sada con el algoritmo Lucy. (a) !\lapa d;, contornos de radio obtenido 
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por Kollgaard et al. (1992) empalmado a la imagen procesada. (b) 

l'vlapa escalado de contornos de radio obtenido po1c Perlman & Stocke 

(1994) empalmado a la in1agen procesada. En esta figura el Norte está 

arriba y el Este a la izquierda. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 156 



6.12 Imágen en banda R toniada con el NOT. La imagen es una con>binación 

de 5 in1ágenes. Tiene un tie1npo de integración de ......... 16min y un FWHM 
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- 0.6".En esta figura el Norte está arriba y el Este a la izquierda. 157 

6.13 lVlapa de contornos de la itnagen combinada en la banda V (del OAN­

SPIVI) de OJ287 y sus alrededores. El núcleo de OJ 287 ha sido sus­

traído. En esta figura el Norte está arriba y el Este a la izquierda. . . 159 

A.l Un nódulo sale del núcleo de un blazar en t = O se mueve a lo largo del 

jet y formando un ángulo e con el observador. Después de un tiempo 

t el nódulo se ha desplazado de 1 a 2 con una velocidad v = ¡3c. 1 70 

A.2 (a.) Sistema de referencia S' ~ n1oviéndo~e con una velocidad v respecto 

a un sisten1a. en reposo S. En S' ocurre un evento que se mueve con 

velocidad u'. ( b) La energía enlitida en S', que se observa en el sis tenia 

del observador S, se encuentra concentrada en un cono cuya apertura 

media es proporcional a -y- 1 . • . . . . • . . . . . • • . . • • • • • . • • 1 72 
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