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CAPITULO 1. INTRODUCCION

1.1. RESUMEN

En el presente trabajo, se estudia la emision’ ‘en’ dlferentes bandas del _espectro
electromagnético de 13 Narrow: Line Seyfert 1 (NLSI).? Esta muestr seio Vo .
segunda exploramon de Byurakan (SBS). ~ it ' .

La construccion de la distribucién espectral de energla (SED del mgles Spectral Energy
‘.Dlstnbutlon) para cada uno de los 13 NLS1, la SED promedio, la correlacién’ entre las
‘- bandas del 6ptico y de los rayos X, asi como los indices espectrales estudiados, nos han

”{,proporcnonado nueva informacion sobre esta clase de objetos extragalacticos: gran

: ,:{dlspersmn en las luminosidades a lo largo del espectro electromagnético, ausencia de

' ..emision en la banda del lgjano infrarrojo, baja emisién en rayos X. Todo parece indicar, que
“-son las propiedades fisicas de cada objeto en particular (al menos los de esta muestra) las

que determinan sus propiedades observadas; rechazando un simple modelo de onentac1on

1.2. DESCRIPCION DE LOS NAG
1.2.1. Antecedentes historicos

E. A. Fath (1909) en su exploracién de “nebulosas espirales” descubri6 que el objeto NGC
1068 poseia un espectro de emisién con caracteristicas poco comunes. Ademas de presentar
lineas de absorcidn tenia también seis lineas de emision que eran caracteristicas de .las
nebulosas planetarias: [OII]A3727, [NellIJA3869, Hp, [OIII]JAA4363,4959,5007. Afios mas
tarde, tomando un espectro de mejor resolucién V.M. Slipher (1917) pudo calcular
aproxxmadamente el ancho de las lineas de este objeto y encontré6 que eran de cientos de
km s™'. Veintiséis afios después, Carl Seyfert (1943) estudié a NGC 1068 junto con otras
cinco galax1as (NGC 1275, NGC 3516, NGC 4051, NGC 4151, NGC 7469) encontrando
que su espectro estaba constiluido por lineas de emision de alta ionizacidn superpuestas en
un espectro de una galaxia normal. Ademas las lineas de emision tenian una anchura a
altura cero (FWZI) superior a los 8500 km s y en algunos casos las lineas de emisién del
hidrégeno eran mas anchas que las otras lineas. Otro aspecto peculiar de estos objetos era
que sus micleos eran mucho mas luminosos que los nicleos de las galaxias que no
presentaban lineas de emisidn. Las galaxias Seyfert (galaxias Sy), como se conoce a estos
objetos, cayeron en el olvido hasta que en la década de los 50’s NGC 1068 y NGC 1275
fueron detectadas como fuentes de radio.

Baade y Minkowski (1954a) encontraron que Cygnus A (una fuente de alta emision en
radio) tenia un espectro de emisidon que se asemejaba mucho a los de las galaxias

TESIS CON
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encontradas por Seyfert; es decir,” mostraba lineas ‘de " alta -ionizacién muy anchas.
Posteriormente NGC 1068 y NGC 1275 se identificaron como radio: fuentes (Baade &
Minkowski 1954b; Minkowski .1958). Paralelamente al descubrimiento de las radio
galaxias, las exploraciones en radio en la década de los-50’s descubrieron fuentes que
estaban asociadas con objetos de apariencia estelar (es decir no presentaban algun rastro de
galaxia o nebulosa en sus imagenes en el éptico). La primera fuente de radio identificada
como una estrella en el 6ptico fue 3C48 por T.A. Matthews y A.R. Sandage (1963).
Utilizando una técnica interferométrica para determinar la posicién del objeto encontraron
que las fotografias mostraban un objeto “estelar” de magnitud B = 16.6 dentro del
rectingulo de error de 10”x10” en la posicién en radio. Los espectros fotograficos
obtenidos de estas “fuentes radio estelares” eran confusos y no se podian explicar de una
manera satisfactoria; mostraban fuertes lineas de emisién muy anchas en longitudes de
onda en donde no se conocian transiciones atémicas.

Utilizando una técnica de ocultacién -lunar Hazard, Mackey & Shimmins (1963)
determinaron la posicién de 3C 273 y la identificaron con otro objeto de apariencia estelar.
El eSpectro éptico de esta:fuente de radio fue estudiado por Schmidt (1963) y dio solucién
al problema Las neas de emisién que se observaban en el espectro eran Hg, Hy, Hs, He,
Mgll, [OIII] ro' a un commlento al rojo de z = 0.158. Con esta idea Greenstein &
Matthewsf 1963) encontraron que 3C48 presentaba lmeas prohlbldas ([OII]7\.3727 ,
.[NeIII]x3869 ,[NeV]x3426) ya observadas en fuentes de radlo 'xtragalactlcas pero; '
6]0 de z = 0.3675.

. El: alto commlento al rojo de estos objetos, mterpretado cosmologlcamente por ‘laLeyde
Hubble, lmpllcaba que estaban a grandes distancias y que eran; mucho mas" lummosos que
cua]quler galaxia. La naturaleza fisica de estos objetos luminosos con apariencia estelar no
fue entendlda, aunque pronto salieron teorias como:las de Zel’dovich y Novikov (1964) y

,Salpeter (1964) (ver seccién 1.2. 3) que intentaron exphcarlos Estos objetos se conocieron
'como quaSI stellar—radxo -sources’ 0 sxmplemente ‘cuasares”

‘Slgmendo el descubrimiento hecho por Matthews & Sandage (1963) de que los cuasares
como 3C 48, 3C. 196 y 3C 286 mostraban un exceso en radiacion ultravioleta, dio comienzo
una busqueda sistematica para buscar esta clase de objetos por medio de exploraciones en
el’ optlco La evidencia fotométrica y espectrografica mostré la existencia de una nueva .
clase de ob_]etos con propiedades en el dptico analogas a las de los cuasares, pero que no
“eran radlo emisores (Ryle & Sandage 1964; Sandage 1965). Al principio fueron llamados
QSO’s aunque hoy en dia se suele hacer referencia a ellos también como cudsares. Estos
‘objetos fueron buscados posteriormente por medio de distintas exploraciones y a la fecha
los corrimientos al rojo mas grandes observados han sido de z ~ 6 (Xiaohui et al. 2001).
Los cuasares son los objetos mas distantes que conocemos y poseen una gran variedad de
luminosidades.

Los cuasares y los QSO’s son los nicleos activos de galaxias (NAG) mas luminosos que
existen, pero también existen NAG de menor luminosidad como las galaxias Sy y las radio
galaxias que son mas numerosas al menos en el Universo cercano (Ver tabla 1).




OBJETO DENSIDAD(Gpc™)

Gl Sy2 1x10°
. Radio . Syl 4x10*
callados’ QSO 100
Radxo o Cuésares 3
emlsores : BL Lac 80
Radio galaxias 3x10°

Tablal. Densidades aproximadas de algunas clases de micleos activos (adaptada de Woltjer 1990 ).

1.2.2. Definicion general de NAG y clases

Los NAG son objetos que presentan alguna de las siguientes caracteristicas:

i) Region nuclear compacta con un brillo 1gual o mayor al de la. galax1a En las
galaxias Sy la energla nuclear en el visible es comparable a la energia emitida

por todas las estrellas en la galaxia (L ~ 10" Lo1) yen un cuasar upxco la fuente
nuclear es al menos dos érdenes de magnitud mayor. ¥

i) . Emisi6n:- del contmuo nuclear no estelar es decn', un- contmuo de- ley de
- . . potencias de origen no térmico.
iii) .. Lineas de emisidn nucleares de tipo no estelar (transxclones pro]nbndas de iones
. 'de Ne, NyFe) : S :

iv) - Lineas de emision y/o continuo variable.

1.2.2.1. Galaxias Seyfert

. ElL traba_)o de Seyfert (1943) dio origen a la pnmera clasificacién espectroscopica de NAG.
b _Las galax1as Sy son objetos con lineas de emision con anchos inusuales que se producen en
~. .7 unaregion cuasi-estelar de alto brillo superficial situada en el centro de la galaxia.

.. Las galaxias Sy son NAG de baja luminosidad con magnitud absoluta en la banda B, M >
;i -21:5 +5log hg, donde hy es-la constante de Hubble en unidades de 100 km s Mpc"
~ - (Schmidt & Green 1983). Las galaxias Sy se han dividido en dos subclases (Khachikian &

1loesla energia.egn‘itid;a“pép el Sol y es igual a 3.9 x 10 W.




Wedman 1974) de acuerdo a su espectro de lmeas de emision. Las Seyfert 2 (Sy2) (ver Fig.
la) tienen lineas de emisién estrechas con anchos tlplco de 350 kms™ (FWHM) aunque
pueden variar entre 200 y 700 km s° dependlendo del obJeto (Dahari & De Robertis 1988).
Estas lineas pueden ser permitidas (HI, Hel y HeI_I) o prohibidas ([OIII]AA4363,4959,5007;
[NII]AA6548,6583; [OI]AA6300,6364; [SII]AA6716,6731). Por su parte las galaxias Seyfert
1 (Syl) presentan estas mismas lineas estrechas prohibidas, pero en el caso de las lineas
permitidas se muestran dos componentes, una ancha y otra estrecha (ver Fig. 1b). Estas
lineas son HI, Hel, Hell con FWZI ~ 10* km s™! (Osterbrock & Shuder 1982). Ademas de
las lineas de emisién se puede observar lineas en absorcidén debidas a estrellas gigantes de
tipo tardio (Ver Peterson 1997). Las lineas de absorcion son relativamente débiles ya que la
luz de las estrellas se confunde en el continuo no estelar que produce el NAG.

Se piensa que las lineas con anchos menores a 700 km-s' son emitidas en una “regién de
lmeas estrechas™ (NLR), en la cual los campos de velocldades alcanzan algunos cientos de
km s y que las componentes con FWZI ~ 10* km s™' se producen en una “regién de lmeas
anchas™ (BLR), en las que los campos de velocidades alcanzan valores de miles de km s™'
La ausencia de lineas prohibidas de emision en la BLR significa que las transiciones no
dipolares eléctricas son eliminadas colisionalmente, es decir que la densidad electrénica a
través de esta region es mucho mas alta que las densidades criticas para la desexcitacion
colisional (n. z 10° cm™) (Osterbrock 1991). Se cree que tanto las Syl, como al menos
algunas Sy2, tienen una Region de Lineas Anchas (BLR), pero que en las Sy2 la BLR no se
puede observar debido a material que obstruye la radiacién proveniente de esta region. Los
casos intermedios concuerdan con este esquema (Osterbrock 1984). Por ejemplo, las Sy
1.5; 1.8 y 1.9 muestran componentes anchas de Hp cada vez menos prominentes.

“El primer estudio sobre la morfologia de las galaxias Sy (Adams 1977) dio como resultado
que la mayoria son galaxias espirales. Posteriormente, Heckman (1978) mostré quelas
galaxias Sy tendian a ser espirales de tipo Sa o Sb que podian presentar barras.
Posteriormente, otros autores han sefialado que las galaxias Sy suelen mostrar signos de
irregularidades en su morfologia, como anillos o lentes (Simkin, Su & Schwarz 1980) o
morfologias amorfas que pueden ser remanentes de pasadas interacciones (MacKenty
1990). Las galaxias Sy son cominmente objetos radio callados (ver seccion 1.2.2.2.).

1.2.2.2.Cuasares

Como se dijo anteriormente, los cuasares son los NAG mas luminosos que existen, con Mg
< -21.5 + 5 log ho (Schmidt & Green 1983). Los cuasares emiten en todas las bandas del
espectro electromagnético pero, como se puede apreciar de la Tabla 1, sélo una pequefia
parte son emisores fuertes. Los cuasares son cominmente irresolubles en el 6ptico (con
tamarfios angulares <1”), si bien algunos de ellos se encuentran rodeados por un halo de
bajo brillo superficial asociado a luz estelar de la galaxia huésped®.

2 Comunmente se [lama galaxia huesped (Host Galaxy) a la galaxia que alberga al nucleo activo.
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Fig. 1. La figura a muestra el espectro dptico de una Sy2 (NGC 1667) con las principales lineas de emisién
identificadas y etiquetadas (Ho, Filippenko & Sargent 1993). La figura b cs el espectro en la region del optico
de NGC 1275 (Syl). Se han sefialado las lincas delgadas y anchas mas prominentes asi como las lineas de
absorcion de la galaxia huésped. El espectro inferior, en esta misma imagen, se ha reescalado para mostrar
mejor algunas componentes débiles.




Los cuasares- muestran una con51derable yanabllldad en’ cualquler banda del espectro
electromagnetlco, asi_como en_ ‘las lineas’ anchas de emlslén ‘Esta variabilidad permitié
realizar el primer estimado del tamano de la regién emisora’a partlr de observaciones en el
optico (Matthews & Sandage 1963) Argumentos de causahdad constrefiian el tamafio de la
fuente a aproximadamente 1 al. (al=1 afio luz). Se han hecho estudios con el fin de
encontrar relaciones éntre la variabilidad en el continuo’ ultravmleta y en Ly (Ulrich et al.
1993). Asi mismo, se han encontrado variaciones en el 6ptico en escalas de tiempo menores 7
que un afio, para las cuales no se ha detectado perlod1c1dad (Wallmder et al. 1992).

En general, los espectros de los cuasares son andlogos a los de las galaxxas Sy, excepto que
las lineas de absorcién estelares son poco visibles y las. lmeas angostas son débiles en
comparacxén a las anchas. La distribucién de los commlemos al rojo én cuasares comienza
en z = 0.1° (Hew1tt & Burbidge 1993) y termina en 'z = 6 (el cuasar con mas alto
corrimiento al rojo encontrado a la fecha es J103027. l+052455 0 a z = 6.28, Xiaohui et al.
2001) alcanzando un maximo la densidad de cuasares por. umdad de volumenen 2 <z < 3.
La deteccidn de cuasares a altos corrimientos al rojo prove co ' stnccmnes a'la formacién
de grandes estructuras en las primeras épocas del Umvers ), como a la formamon de

elementos pesados.

Para distinguir claramente entre cuasares radio emisore
definiciones que.en la practica son equivalentes. Los-
% WHz sr“ o R > 10 donde

tendencna de los cuésares radio emisores a residir en galaxnas ellptlcas lummosa mientras
los cudsares radio callados se encuentran indistintamente en elipticas o espn‘ales (Veron- :
Cetty & Woltjer 1990, Taylor et al. 1996). Estos resultados han sido confirmados’ por el *
telescoplo espacial Hubble (Boyce et al. 1998). El hecho de que tanto los cuasares: radlo‘ S
~emisores como los radio callados residan en ellptlcas gigantes sugiere que la ellptlcldad no R
es una condicion suficiente para asegurar la emisién en radio (McLure et al. 1999).

1.2.2.3. Galaxias ultraluminosas en el infrarrojo

Las galaxias ultraluminosas en el infrarrojo (ULIG) se definen como objetos con Lgir >
1012Lo 6 Lpr > 3.8 x 10% erg s", donde Lgr es la luminosidad calculada a partir del flujo
entre 42.5 y 122.5um .(Helou et al. 1985). Estas galaxias se distinguen por tener

acteristicas pueden ser clasificados como cuésares y poseer corrimientos al rojo

3 Hay ob_]etos .que, por su
/ 187 con z~ 0.055 (Véron-Cetty & Veron 2001) y 2MASSXi J1341450-001019

menores a uno C




lummOSIdades analogas, en orden de magmtud a as»’de los cuasares, pero emitiendo la
-.mayor.parte de la radiacién en el infrarrojo’ (R). xistencia de estas fuentes luminosas
“en"el infrarrojo fue reportada por Rieke &:Low, (1972), pero no fue hasta la década
sxgulente en que se pudieron estudlar c télle con el satélite IRAS (Infrarred

'bandas de 12,25,60 y 100 pm detectan
- asoc1adas a galaxxas (Sonfer et al, 1987)

lujo.en. radlo a'l 49 GHz (g= log[FnR/ F1.49GHz]) se€ encuentra que los
! giones de- formaclon estelar se encuentran en. <q> = 2.34; y que tienen
una ‘dlstrlbuclon angosta (<cq> 0.19). La mayoria de las ULIG’s contienen una radio
- fuente ompacta que obedece esta misma correlacion FIR-radio (Condon et al. 1991; Sopp
L& A]exander 1992)*, :

1.2;3. El modelo estindar

La pregunta que nace de manera natural cuando se estudian los NAG es, bcomo se genera
la enorme cantidad de radiacién en un espacxo tan pequefio como 1 p¢ 39 El modelo
- actualmente mas aceptado para los nuicleos: actlvos consiste de un disco de acrecién cahente
en los alrededores de un agujero negr
cual es calentado a altas temperaturas
la energia (Zel'dovich y Nov1kov 196‘

Supongamos que el gas (lndrogeno io ue'se esta'acretando iene sxmetna esférica y
que la fuente es estable. La Fuerza' gravnaclonal que actua en un par electrén positrén (con
masas me¢ y mp) debido a la masa M del objeto central es :

* La explicacién mis snmplé'de la correlacion radio-FIR estd dada en términos de formacién estelar masiva
reciente, Las estrellas jévenes masivas ionizan el medio interestelar via la radiacién ultravioleta (UV), el gas
ionizado emite radiacién térmica libre-libre la cual es medida en el continuo de radio. Al mismo tiempo, estas
estrellas calientan el polvo presente en las regiones de formacion estelar mediante el continuo de Lyman. La
encrgia es re-radiada en el FIR por el polvo como radiacion térmica. Dado que las emisiones del gas y del
polvo tienen su fuente de energia en la radiacién de estrellas jévenes, se espera que exista una fuerte
correlacion entre eflas (Wunderlich et al. 1987; Wunderlich & Klein 1988).




GM(m,+m,))_ . GMm,
.G 2 SM

. 1.1

donde G es la'constante de gravitacién y & es un vector unitario en la direccién radial. Esta
fuerza que esta actuando sobre el gas debera exceder o balancear la fuerza que la radiacion
produce_ La presién que la radiacién ejerce es

——7",7= 2 1.2
~4mrte

- yila: fuerza de la radlacmn sobre un electrén se obtiene multiplicando 1.2 por la seccién
eﬁcaz de‘ m racc16n

1.3
donde o-c es la secclon eficaz de Thompson. Asi, de las ecuaciones 1.1 y 1 2
rad ' grav
= I < '4_”G'z£€ M
- o O,
=1.26x 10”(—-"’[—} ergs™ = L; 1.4
M,

dande M es 1a masa del objeto central y Mg es la masa solar. La ecuacién 1.4 es conocida

como limite de Eddington y proporciona la maxima luminosidad (Luminosidad de
Eddington) que puede tener una fuente de masa M que es alimentada por acrecién esférica.
Esta ecuacion puede ser usada para establecer una masa minima para la acrecidn esférica.
Asi, definimos la masa de Eddington Mg, dada una luminosidad L

M, =8x10° L, M, 1.5

donde L,y es la luminosidad de la fuente central en unidades de 10 ergs™, tipica en
galaxias Seyfert.




_ El tamafio de un aguJer negtj‘ puede r definldo en términos del radio de Schwarzschlld
. RS, el cual es el horlzon de: éventos para un agu_|ero negro sin momento angular :

alrededor ‘de un objeto deﬂ masa M y radlo Tar Com' ent' ‘(Ver Frank et al 1992) la

de superficie del disco
términos de esta. =(r,

1.8

t_az:. AR O L 2m-0r

*'A distancias menores a este horizonte, los eventos que pudieran llegar a ocurrir, no pueden ser vistos por un
observador externo.




) donde G(r t) es la torca ejerclda por un amllo extemo a un radlo r sobre un amllo mterno
adyacente debldo a los esfuerzos v1scosos Esta torca esta dada por la expresmn

992 para una dlSCUSlOl’l
dos con los - dlSCOS de

L=y, i—cte.'- : i 1.11
Como-es una mtegral de la ecuaciéon de conservacmn de ‘masa, esta representa el flujo
constante de caida de masa- a traves de cada punto del dlSCO Dado que v, < 0 podemos
definir B :

;M=‘2zrr2'(—‘v,:);. 3 Y e 112

donde M '_ésilaita"sa:de_apricq ﬁ‘;:,Dc"la'écuaCiénkl.9h’aciendo 8/dt = 0 se tiene que

y de 1.10'y 1;1'3;

: —772-(-12~= .> S

c ‘ 1.14
dr mr?

La constante C de integracion esta relacionada con la tasa a la cual el momento angular
‘fluye hacia el objeto central. Para el caso de acrecién en torno a un objeto central de radio
r., la velocidad angular permanece kepleriana (Ec. 1.7) hasta que se alcanza una capa
delgada de tamafio b << r, la cual rodea al objeto; en esta capa se alcanza rapidamente la
velocidad angular Q. del objcto central (Q. < Q( r.)). Entonces d{2dr se anula en un punto
r=r. +b y laecuacion 1.14 se puede escribir
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C=2n(rn +b)’v,Q , ' 1.15

retb

Pero

- Por otro lado, la perdlda de energla del gas que sc esta acretando, se transforma en energia
interna (calor). Las torcas viscosas, causan disipacion dentro del gas'a una tasa G(d<dr)dr
por anillo de ancho dr (Frank et al, 1992). Al final, esta energna sera radiada por las caras
superior e inferior del disco. La tasa de disipacién por unidad de area superficial estara dada
por

Donde hemos utilizado la expresién 1.10. Asi, de las ecuaciones 1.19, 1.18 y 1.7,

1n




3 GMM
D(r)-— 3
87 r

S+ 1.20

'radlos rlyr Es de

1.21

El faétoffdgs‘ toma en cuenta los dos i\éiiciic‘)s,del ‘_di‘s:co'. Susti}t'uye'ndo 1.20 en 1‘.21, |
L 3GM
3OMM | L)y 2fn |\ L 2 ~ 1.22
2 nt -3 ¥ 3\ n

rmswn total del disco.

_‘Sl el'disco:es: ptlcamente grueso la energia emitida por unidad de area de cada superficie
-por. umd d ¢ empo serd oT*(r) donde o es la constante de Stefan-Boltzman. En estado
» estacxonarlo, esta es igual a la tasa de disipacidn de energia D(r)/2, donde el factor dos toma
en cuenta la emisién de una superficie del disco. Entonces

12
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"D(r)
= T()=| MM 1‘—(") 1.24
8]7!'0"“ r

donde se ha utilizado la ecuacién 1.20. La ecuacion 1.24 expresa la dependencia radial de la
temperatura. Escribiéndola en termmos en del Radio de Schwarzschild (R« =~ 3Rs) y en
términos de un ritmo de Eddington®

AV A % ‘
T (r)~6.3x10° [lJ M;% ( 4 J : - 1.25

he

= (————)Tlr;lo’K ='3.6ﬂ:.€10-6

6 i ‘s . L .
La tasa de acrecion (M%) es la tasa de acrecion de masa necesaria para sostener la luminosidad de Eddington

ME =2. 2M3 Mo [ano 11 =1.4 x 1018 (M/Mo) [g s°1].
"La ley de desplazamiento de Wien se encuentra haciendo d8,. /dv en la funcién de Planck (Ec. 1.27). Esta

. detemuna la frecuencia (vyux) @ la cual se cncuentra el maxxmo de emision de un cuerpo negro a una
temperatura dada.
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Supomendo ademas que el dlSCO es geometncamente delgado entonces es: acﬂmente

demostrable que L v
problema) ,

El valor de la tasa de acreciéon relatlva a ME‘ y la opamdad del materlal que se esté acretando

determinan la estructura basica del disco de acrecién (Ver Peterson 1997). A bajas tasas de
acrecidén (M/ Mz < 1) y altas opacidades, el dxsco de acrecién es delgado (Ver figura 2) es
decir, la altura fisica del disco es pequefia comparada con su didmetro y el disco radia con
una eficiencia alta. El espectro emitido es el resultado de la radiacién de diferentes regiones
dpticamente gruesas del disco, cada una de ellas a diferente temperatura. La emision de los
rayos X se origina en el borde interno del disco ( la mas caliente) y también en una corona
de electrones calientes que rodea al disco. El continuo éptico-ultravioleta es emitido por las
partes interiores del disco (100-200 Rs) y en la parte externa se genera la emision IR.

A tasas de acrecion muy bajas (M/ Mz < 0.1), el disco se vuelve épticamente delgado y es
-posible la formacién de un “toro i6nico”, en el que los electrones y los iones son
desacoplados térmicamente debido a que las regiones internas del disco no pueden enfriar
eficientemente. Se cree que los toros:idnicos pueden producir jets ya que el campo
magnético se congela dentro -del mismo: toro, creando un campo rotatorio con un eje
paralelo al vector momento angular del dlSCO Este campo es capaz de colimar el flujo de
particulas cargadas que esta saliendo de la fuente y da origen a las estructuras de jets que se
observan. El toro idnico provee:un’ nie nismo;: 51mp1e para: anclar un fuerte campo
magnético en la vecindad de un agujero negro, ya quelas’ lmeas de campo no- pueden
atravesar el horizonte de eventos (Ver Robson 1996 Rees 1982)

Black
Disk <i/ hole
D727 77IIIID & LLETZ77 77T,

Fig. 2. Esquema de a) un disco delgado de acrecion y b) un toro grueso de acrecién (tomada de Robson 1996).

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN
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. Rodeando el dlSCO de acrecién se encuentra la BLR, que tiene una extension entre O0.1pc y
1pc. Las lineas de emisién que se producen en esta regién son debidas a la fotoionizacién
dela radlaclon del continuo de la fuente central; esto se deduce de la variacion observada
‘en-los flujos de las lineas cuando hay cambios en el continuo. Debido a que las lineas de
recombmacmn son muy variables se puede concluir que una gran parte de la emisién de la
BLR se origina en nubes dpticamente gruesas a fotones con una energia hv > 13.6 eV. Las

- lineas en gases ‘altamente ionizados (Hell L1640, NV A1640, CIV A1549) responden a las
variaciones del continuo mas rapido que las lineas de 4tomos en bajos niveles de ionizacién
(como las lineas de Balmer). Estas variaciones pueden ir desde décimas de flujo (Hpg,

, CIV 7\.1549) hasta lineas que duplican su flujo (Clavel et al. 1991, Peterson et al. 1991).

( 10 blazares) muestran una NLR, lo cual proporciona evidencia de

extendlda com: ,,para poder resolverse espacialmente en algunas galaxias activas cercanas,
‘como . NGC 2110 (Robson 1996) y NGC 1068 (Macchetto et al. 1994). Las lineas de
emision en esta regién son fotoionizadas por una fuente central del continuo no estelar y, en
algunos casos, por estrellas de tipo OB. Esta region es tan extensa que puede estar
mezclada con regiones de formacidn estelar.

1.2.4. La emision del continuo

La mayor parte de la potencia de un NAG emerge en un rango comprendido entre 12 <
log(v) < 18, donde v tiene unidades de Hz. En general la SED del continuo de un NAG '
puede ser caractenzada a primer orden de aprox1macxon como: :

128

donde aes el~md1ce espectral C una constante que depende del objeto y F el ﬂujo‘
‘ especlﬁco (es decir el flujo por unidad de intervalo de frecuencia: [F]=ergs' em? Hz").
En- otras palabras el continuo es de “origen no.térmico”. Entre la region de los rayos X
suaves y el infrarrojo, el indice espectral o toma valores superiores a 1, es decir, el flujo
disminuye conforme la frecuencia aumenta. En el submilimétrico se observa una inversion
del espectro debida a la autoabsorcion Compton. En radio, este cspectro con ley de
potencias.invertida (o < 0) con respecto a la del infrarrojo-rayos X, se origina por emisién
que se sabe es de origen no térmico (radiacion sincrotrén).

Si bien la emisién en radio jugd un papel importante en el descubrimiento de los cuasares,

la potencia emitida en esta region, relativa a la luminosidad bolométrica, es pequefia ain
para las fuentes radio emisoras. En las fuentes radio compactas, los indices espectrales en
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esta regién del espectro son planos (o =0), pero aumentan conforme la longitud de onda
decrece. Este aplanamiento del espectro en radio se atribuye a una estructura compleja de
la fuente, donde el corte a bajas frecuencias es diferente para diferentes regiones de la
fuente (esto es de esperarse que suceda si existen gradientes radiales de campo magnético y
densidad dentro de la fuente, Marscher et al. 1987; Marscher 1988). Los cortes a bajas
frecuencias, atribuibles a un proceso sincrotréon autoabsorbido, son detectados en algunas
fuentes, pero frecuentemente es menor a — 2.5 el cual es el valor esperado en un espectro
sincrotrén autoabsorbido (F, o V%), quizas porque la estructura de la regién emisora es
compleja y presenta gradientes en la profundidad éptica (Ver Peterson 1997).

En el infrarrojo, el espectro crece de manera pronunciada en el rango entre 100 y 1000pum,
con un maximo entre 10 y 100um (Chini et al. 1989; Sanders et al. 1989; Elvis 1994). Esta
parte infrarroja del espectro, la cual es generalmente convexa (Ver figura 3), en algunos
casos llega a tener una tercera parte de la luminosidad bolométrica de la fuente (como en
los ULIG). Sin embargo existe un amplio rango de emision, habiendo objetos que emiten
entre 10% y 90% de su luminosidad en la region del infrarrojo (Bregman 1990). A
mediados de‘los 70’s se creia que el continuo infrarrojo tenia un origen no térmico,
probablemente generado por un proceso sincrotrén autoabsorbido (Jones 1974). Sin
embargo existian evidencias de que mucho del continuo en el infrarrojo era emisién térmica
de polvo (Rees et al. 1969; Rieke 1978). Actualmente la opinidn generalizada es que todo
el continuo IR en NAG que no son blazares tiene un origen térmico. Evidencias a favor de

un modelo térmico son:.la variabilidad en el continuo IR y la dxscontmuldad en: el';‘ff, L

submilimétrico, caracteristicas que a continuacidén se explican.

El continuo IR muestra las mxsmas variaciones que el continuo éptico- ultrav101eta (Op- UV)‘ .
pero con una diferencia de fase®. Esto se ha interpretado como el efecto causado’ porila: - -

separacién de las reglones que emiten el IR y el Op-UV. Mientras la emisién Op-UV se_ .-
genera en una region compacta, el IR se produce en el polvo que se encuentra lejos dela*
fuente central. Las variaciones ocurren al cambiar la emisividad del polvo en respuesta ‘al’
continuo Op-UV que lo golpea (Ver Clavel, Wamsteker & Glass 1989). Por su parte, las
observaciones en el lejano infrarrojo y en el submilimétrico del espectro de algunos NAG
(Chini,- Kreysa & Bierman 1989), muestran que el indice espectral en la regién
submilimétrica excede de manera significativa el valor tedrico de o;,,=2.5 predicho para la
emision sincrotrén autoabsorbida. Esto se explica si la luminosidad en el FIR es dominada
por emisién térmica de polvo entre 45-60 K (Hughes et al. 1993). o

8 Clavel, Wamsteker & Glass (1989) encuentran una diferencia de fase entre ambas emisiones de 400 dias.
Esta diferencia permite estimar una distancia minima a la cual puede existir el polvo (r = /pc), ya que a
distancias menores el polvo se sublimaria por la radiacion.
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Fig.3. SED promedlo (Sanders et al 1989) para cuésares radio emisores (c1rculo vacio) y cuasares radxo
callados (circulo relleno'y tnéngulo) Por comparacién se muestra (linea punteada) la'SED promedlo de una
muestra de blazares. Se pueden apreciar los huecos en la parte submilimétrica yen la reglon del'UV extremo
(~10'*Hz) asi como un minimo alrededor de lpm Este minimo se produce por ‘la: superposicién de un
espectro térmico caliente (BBB). y.un espectro térmico frio debido a la emlsxon de’ granos de polvo tibios,
T <2000 K (a mayores temperaturas los granos se subliman).

log v

Una gran cantldad_ e ergla se emlte en la reglon comprendlda entre longltudes de onda
menores, que 4000A‘. el UV. Esta caracteristica. ‘es_comunmente: conomda como el “Blg
Este comportamlento en el espectro €s de gran lmportancla si se quiere

asumieron que en esta region espectral existia una’ ley de potencias subyacente cuya
pendiente e intensidad podia ser derivada de los datos del infrarrojo cercano. Después de
sustraer esta ley de potencias y corregir por el continuo de Balmer y la emisién de Fell, el
espectro resultante tenia una forma de /7, la misma que se esperaba segiin el modelo de
disco de acrecion geométricamente delgado. Otros modelos mas complejos que consideran
efectos relativistas y emplean tratamientos de transferencia radiativa mas completos se han
desarrollado con el fin de refinar las predicciones del espectro emergente del disco (Laor &
Netzer 1989; Laor, Netzer & Piran 1990).
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Debido a la opaCIdad de nuestra propia galax1a en la reglon del continuo de Lyman, se
presenta un hueco en la SED entre 912A y 0.1'keV, La emisién en rayos X se expande tres
ordenes en energia (0.1-100kev).-En’la’ reglén de baja energia de esta banda (0.1-1kev) el
espectro cae rapidamente y- como® ya se dijo, probablemente sea la extensién a altas

frecuencias del BBB (Ver Masnou et al. 1992; Turner et al. 1993). Esta caracteristica
conocida como “exceso suave” aparece en casi todos los NAG radio callados (Walter &f;‘f
Fink 1993; Shastri et al. 1993). La emisién mas alla de un lkeV se ajusta adecuadamente a: '
una componente de ley de potencias, mas una componente de reflexién’ y una componente g

de absorcién'®. La ley de potencias subyacente tiene un indice espectral. de a =0,

(Nandra & Pounds 1994). Esta ley de potencias se extiende hasta IOOKeV donde se-“.'

observa una discontinuidad (Kurfess 1993). .

El origen de la emision en rayos X y en rayos y no esta muy bien entendido. Se cree que el
continuo UV-OP que se genera en el disco de acrecidn es dispersado a energias mayores
mediante un proceso compton inverso por electrones relativistas en una corona que rodea al
disco (Comptomzamon) En algunos modelos, la caida gravitacional disipa energia tanto en
el disco de acrecién, como'en. la corona localizada sobre el (Haardt & Maraschi 1993). Por
encima de 511 kev se espera ‘una produccién de pares electron—positrén. La ley de
potencias observada o = 0,9:=1 es consistente con la prediccion de los modelos de

produccién de pares en. un medxo Spticamente grueso para la radiacién y (Svensson 1987;. = ¢
Zdziarski et al. 1990). Este modelo de produccién de pares también predice que los NAG.
(excepto los BL Lacs) son fuentes débiles en rayos ¥, lo cual coincide con la extrapolacmn‘-' -

de la'ley de potencias en rayos'X.

? Segiin el-modelo de Gorge & Fabian (1991), existe una capa de material dpticamente grueso (r>>1) detras
de una fuente que emite isotrépicamente fotdnes con energias mayores a 1 MeV. Los fotones que entran en
este medio son absorbidos o son reflejados, y emergen después de sufrir dispersién Compton o un proceso
fluorescente.

'% Componente asociada a la absorcion del Fe neutro (capa K), a energias mayores a 7.1kev (Gorge & Fabian
1991; Matt et al. 1991).
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1.3. LAS “NARROW LINE SEYFERT 1”
1.3.1. Caracterizacion de las Narrow Line Seyfert 1

Davidson & Kinman (1978) y Koski (1978) ya habian identificado a Mrk 359 y Mrk 42
como galaxias Syl con algunas caracteristicas andmalas (ancho de las lineas y emisién de
Fell), pero fueron Osterbrock & Pogge (1985) quienes identificaron una clase de NAG con
las propiedades de las galaxias Seyfertl pero con lineas de Balmer muy estrechas y lineas
de Fell muy fuertes; las 1lamaron “Narrow Line Seyfert1™.

Los criterios espectrales de clasificacién para las NLS1 son: 1) el cociente entre las lineas
[OIIIJA5007/Hp < 3, aunque se admiten excepciones si hay fuerte emision de [FeVII] y
[FeX] presente (Osterbrock & Pogge 1985) y, 2) el FWHM (Hp) < 2000 km s” (Goodrich
1989). El primero de estos criterios sirve para distinguir las NLS1 de las Sy2 mientras que
el segundo permite distinguirlas de las Syl En la figura 4 (Pogge 2000) se comparan los
espectros de estos tres objetos.

7|ll—l_||[_l_l4l

. Relative Flux

0 5zop 5400 5600
Wavelength o

eglon de Hg para galaxias Seyfert.

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN

19




"Las NLS1 son ob_]etos radio callados, aunque se conocen cuatro que son radlo emisores:; .
PKS 0558-504 (Remillard et al. 1991), RG130044+193. (Slebert et al. 1999),:RX J0134.2-.
4258 (Grupe ‘etal,” 2000), PKS 2004-447 (Oshlack et al. 2001). Las NLSI tienen
tipicamente ‘luminosidades en radio analogas a las de las Syl, tratandose de fuentes
compactas en donde la emisién proviene del niicleo (Ulvestad et al. 1995).

No ex1ste u estudlo en infrarrojo de grandes muestras de NLS1. Polletta & Courvoisier
(1999) obs rvaron 16 NLS1 y encontraron que tienen luminosidades en el infrarrojo
analogas a la - Syl, También se encontrd en las observaciones de IRAS a 25 pm que las
lummos1dades de las NLS1 y las Syl son similares (Murayama et al. 2000).

En el 6ptico, existe una relaciéon entre el FWHM de la componente ancha de Hp y la
pendiente o indice espectral en rayos X, ax (Puchnarewicz et al. 1992). Los objetos con un
espectro pronunciado en rayos X muestran una tendencia a poseer lineas angostas de Hj.
Esto no se cumple en el otro sentido, los objetos con lineas angostas pueden mostrar tanto
espectros pronunciados como planos, mientras los objetos con lineas anchas siempre tienen
‘espectros planos (Bolier et al. 1996). Sin embargo Grupe et al. (1999) han mostrado que
esta correlacion se cumple sélo para Syl y NLS1 de alta luminosidad.

Goodrich (1989), en un estudio de 18 NLS1, mostré que al menos seis mostraban continuo

polarizado (2.6% - 4.7%), es decir, aproximadamente dos terceras partes parecian no tener

polarizacidn significativa. En estos seis casos, en los cuales las polarizaciones de las lineas -
pudieron ser comparadas, se encontré que Hp estaba mas polarizada que las lineas. -
[OIII]AA4959,5007, sugiriendo que el material dispersor se encontraba fuera de la.BLR,. -
pero dentro o mezclado con la NLR. Lelghly et al. (1997) han mostrado que hay: una’
tendencia a altos grados de polarizacion si existen “warm absorbers''” presentes.

En el éptico, las NLSI tienen lineas muy fuertes de emision en Fell. También tienden a
tener una emision débil de las lineas prohibidas de la NLR (por ejemplo, [OIII]). Existe una -
correlacion entre el indice espectral en rayos X y la intensidad en las lineas prohibidas de .
alta ionizacion como [FeVII]A.6087 y [FeX]A6375. Esta correlacion muestra que las lineas

prohibidas de alta ionizacion ocurren preferentemente en objetos con un exceso en rayos X
suaves (Erkens et al. 1997). :

Los estudios de variabilidad en el optico para las NLS1 son escasos. Giannuzo & Stn’pe;
(1996) y Giannuzo et al. (1998) presentaron un estudio de variabilidad en el optico en‘una]' .
muestra de NLS1 y encontraron una variabilidad analoga a la de las Syl. Mlller'e al.
(2000), en un estudio de 5 NLS1, detectaron variabilidad en la banda del éptico en una sola
fuente, IRAS 13224-3809. Shemmer et al. (2001), en su estudio multibanda de Arakellan -

! Los “warm absorbers” son itomos de OVII y OVIII que se encuentran posiblemente dentro de la BLR
(Reynolds, 1997). Tienen una temperatura de 10° K y son responsables de las lineas de absorcion de la capa K
(OVlla 0.739vk_t‘:V‘_y_ OVIII a 0.87 keV ), presentes en los espectros de algunos nticleos activos.
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564 encontraron variacién moderada en las bandas del optlco y el ultravnoleta‘
(aprox1madamente 10%) : : . e

. %Por el contrano las NLS1 suelen exhlblr vanabnhdad raplda (en escalas de uempo de unas
“““'pocas horas) y de gran amplitud (un factor de 2) en rayos X (Boller et al. 1996; Forster &
“Halpern 1996; Molthagen et al. 1998; Vaughan et al. 1999b). Esta variabilidad es de mayor
amplitud que la observada en Syl (Fiore et al. 1998). Igualmente se ha encontrado que el
+-*exceso de varianza” (Nandra et al. 1997), el cual describe la variabilidad en la totalidad de

~las.curvas de luz, es mas grande en NLS1 que en Syl (Leighly 1999 a,b). Las escalas de

tiempo de las variaciones de gran amplitud muestran que una fraccion importante de la
componente suave en rayos X proviene de una regién compacta de aproximadamente 1 dia
luz. Esta radiacidn debe ser vista directamente y no haber sido reprocesada en una region de
gran tamafio (Turner & Pounds 1988; Boller et al. 1996).

“Se han encontrado algunos NLS1 que muestran variaciones en un factor de 100 (2 6rdenes

de magnitud) como IRAS 13224-3809 (Boller et al. 1993; 1997), REJ 1237+264 (Brandt et

-al. 1995; Grupe et al. 1995) y PHL 1092 (Foster & Halpern 1996). Pero no es comin que

los NLS1 muestren estos grados de variabilidad.

Las NLS1 presentan generalmente un espectro mas pronunciado (a~2) en la regién de los

“_rayos X suaves que las Syl (Boller et al. 1996; Laor et al. 1994, 1997). Sin embargo, no
. todas las NLSI tienen indices espectrales pronunciados (Ver Boller et al. 1996 y Leighly

1999b) y no todas las NLS1 muestran gran emision en rayos X (Stepanian et al. 2003;
Williams et al. 2002).

1.3.2. Dos modelos
1.3.2.1. Modelo geométrico

Las lineas permitidas de emision relativamente delgadas de las NLS1 podrian originarse
debido a efectos de orientacidon (modelo unificado). Los movimientos del gas en las BLR
podrian estar confinados a los discos de acrecién (Wills & Browne 1986) que serian vistos
a 0 mas proxima a cero que en las Syl (Osterbrock & Pogge 1985; Stephens 1989;
Puchnarewicz et al. 1996; Ulvestad et al. 1995) donde 0 es el angulo que forma la linea de

e v151on con el eje de rotacién del disco de acrecién.

?Lo pronunc1ado del espectro en rayos X podria producirse debido a la dependencia angular

de los flujos en rayos X suaves y los albedos en discos de acrecion. Cuando los discos
geométricamente gruesos son vistos de frente (6 = 0°), se espera que tengan flujos mayores
en rayos X suaves que los que tendria el mismo disco visto de canto (6 = 90°) (Madau
1988), mientras que lo opuesto parece cumplirse para discos geométricamente delgados
(Laor & Netzer 1989).
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Una orientacién a 0 = 0° podria ocasionar efectos relat1v1stas del tlpO “beammg ‘(como en
los b]azares), ya que los flujos de particulas relativistas emergen de los ejes de los discos de
acreci6n, Las variabilidades extremas de las NLS1 PKS 0558-504, IRAS '1324-3809 y PHL
1092 (Remillar et al. 1991, Boller et al. 1993,1997; Brandt et al. 1999) pueden ser
entendidos via efectos de “beaming” si las fuentes son vistas de frente.

Si la interpretacion del modelo 6 = 0° para las NLS1 es correcta, el hecho de que las
galaxias huéspedes de las NLS1 muestren una gran variedad de orientaciones, implicaria
que los ejes de rotacion de las BLR no estan generalmente alineados con los ejes de
rotacion de sus galaxias huéspedes. Evidencia tedrica y observacional parecen apoyar estas
ideas (Tohline & Osterbrock 1982; Ulvestad & Wilson 1984; Miyoshi et al. 1995).

El modelo © = 0° tiene problemas para explicar porqué algunas NLS1 tienen un espectro
casi plano en rayos X suaves, si se supone que lo pronunciado del espectro (o ~ 2) en esta
clase de objetos es debido a la dependencia angular y al albedo del disco de acrecién. Esto
podria ser justificado argumentando la existencia de distintas tasas de acrecidn, de distintas
formas del disco, asi como de diferentes abundancias de elementos (Boller et al. 1996). Los
resultados de Nandra et al. (1997) parecen también rechazar el modelo de orientacién. En
su estudio de 18 Syl observados por ASCA, algunos de estos objetos aparecian como
observados de frente, es decir, a dngulos que de acuerdo al modelo unificado
corresponderian a NLS1.

El modelo 0 = 0° también se ve desfavorecido por el analisis de Boroson & Green (1992).
Boroson & Green (1992) concluyeron que, en general, las propiedades observadas en QSO
no son originadas por la orientacién respecto al observador por 3 razones: la
el eigenvector dominante esta altamente correlacionado con la lummosmad'de OIII] que’
es una propiedad isotrépica. Segunda, cuando se grafican - la mten51dad ;de la“ linea .
[OIII]A5007 vs. el ancho equivalente de la emision en Fell, yla FWHM de H[} vs. el ancho

cquivalente en Fell, se encuentra que los objetos radio emisores : con espectros

pronunciados (o > 0.5 en radio) caen a lo largo de las extrapolaciones definidas por los

objetos radio callados. De este resultado Boroson & Green argumentan que los objetos

radio emisores no son una poblacion fisicamente distinta de cuasares, y que los efectos de

orientacién no son el factor dominante que determina las propiedades observadas en estos

objetos. Tercera, las lineas de Fell tienen los mismos anchos que las de Hp, sugiriendo que

deben originarse en la misma regién y tener el mismo grado de anisotropia.

1.3.2.2. Modelo de baja masa

Una explicacidn de las diferencias en las propiedades en rayos X respecto a las Syl es que

las NLSI tienen agujeros negros centrales de menor masa (~10° Mg). Las masas menores

de los agujeros negros explican lo angosto en las lineas de emisidn dpticas, las cuales son
generadas en un gas que tiene velocidades relativamente mas bajas. En tal caso, la distancia
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caracteristica de la BLR con respecto a - la fuente central no debe cambiar
considerablemente con la masa del agujero negro, Como han sefialado Laor et al. (1994),
un modelo especifico donde la distancia caracteristica de la BLR no deberia ser una funcién
importante de la masa del agujeré negro es el modelo de polvo para la NLR de Netzer &
Laor (1993). En este ‘modelo, el radio de la BLR es establecido por el radio al cual el polvo
se sublima. La sublimacién del polvo depende principalmente de la luminosidad de la
fuente y las luminosidades entre NLSl y Syl son generalmente comparables.

Agu_)eros negros con masas pequenas pueden ayudar a exphcar la rapida variabilidad en
rayos X de las NLS1,'ya que la'emisién primaria se deberia originar en una regién pequefia
alrededor de la singularidad. (Boller et al :1996).- Dado que las NLS1 tienen luminosidades
comparables a las de las Syl y parecen tener masas sensiblemente menores, Pounds, Done
& Osborne (1995) sugleren que estos objetos emiten a altas fracciones de luminosidades de

Eddington; y por tanto se reqmeren ’tasas de acrecion (M/Mgp > 1).

Conforme la lumanSldad esta mas prox1ma al limite de Eddington, a menor masa del
agujero negro, mayor €s. la fraccxén de energia emitida por el disco de acrecién en rayos X
suaves (Ross, Fabian & Mmeshlge 1992) ‘Por lo tanto, se espera que las NLS1 muestren
componentes de’ disco:con: unymaximo a mas: altas energias que las Syl. El trabajo de
Turner et al. (2002)° sobre D ‘de: "TON:S180 parece corroborar esta afirmacién. Sin
embargo, es 1mportante sénalar due TON S180 es una NLS1 con una luminosidad en la

- banda de los rayos X suavés, supenor alos 10"5 erg s (las lummosxdades en esta region del
espectro para estos’ objetos ‘estan”entre '10%? - 10 ergs’ ) y podria ser un objeto poco
representativo de su clase (Williams et al. 2002).

Trataremos de explicar de manera un poco mas formal en que se fundamenta este modelo
para suponer que el pico de emisidn este corrido a mas altas frecuencias. Supongamos dos
objetos (una NLSy! y una Syl) de igual luminosidad

Lysi = Lgy 1.29
Dela exprgsién{‘ ‘1&.23“s¢ tiene que
Si $up011enld§ que |
Ms,u >'M~Ls‘|l = : - | 1.30
My <M B Tl

Pero coiné se reqordaré de la seccién 1.2.3,
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M, =1.4x10" (—M—)
lo cual pbi' 1.30 implica que

ME(NLSI) < ME(SyI) k 132

'Dlvxdlendo 1 32 por 1 31

respuesta esta en’ la ecuamon 1 12. Dado que-la tasa de acrecién es proporc1onal ala
den51dad del dlSCO es posnbl tener mayores tasas con agujeros menos masivos pues la

y1i L ,sxAda'd de aproximadamente
1047 ergs’' de la BBB (120eV) en E1346+266 preéenta serios. problemas para el modelo de
baja masa, ya que las constricciones en" e] hmlte de: Eddmgton sugieren una masa del
agujero negro de >10° masas solares (Boller et al 1996)

1.3.3. Muestras de NLS1

Antes de ROSAT (ver seccion 2.1.3.), las galaxias Sy mas ecstudiadas fueron las
scleccionadas en el Optico. Las NLS1 comprendian menos del 10% de los NAG
seleccionados de esta manera (Laor et al. 1997). En un principio se creyé que las NLS1
eran objetos raros y casos especiales del fenémeno NAG. La muestra de Stephens (1989)
tomada del Einstein, mostré que las NLS1 eran objetos comunes en muestras seleccionadas
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en rayos X suaves. Esto vino a ser confirmado por-el satélite ROS 'If»_ ya que aparentemente
- las NLSl co’mprendlanr la’ mitad de los NAG éen'las. muestraS'(Gruper 1996) y proporciond
‘ otra manera :

Cuandokse descubrlo la anucorrelaclon ‘entre; el :indice. fotdnico’en rayos X suaves y el
FWHM Hp (Boller et al. 1996)' para Ias NLS olde estas fuentes muy emisoras
‘en‘e nfrarro_]o (Halpern & Oke, 1987) y con: altas um1n051dades en los rayos X suaves

“Bolle vet al.1996) despert6 gran interés. AlgunaS”NLSl “y sus’ “propiedades en rayos X

~suaves-aparecen en: Bade et al. (1995), Greiner et al: (1996), Wisotzk & Bade (1997);
1Grupe et'al, (1989; 1999), Gallagher et al. (2001), Brandt et al. (2000).

o Otros autores (Leighly 1999; Véron-Cetty et al. 2001; Williams et al, 2002; Stepanian et al.
o f2003)‘han estudiado a estos NAG, a través de muestras exclusivamente de NLS1. Muestras’
no siempre seleccionadas con los mismos criterios. Reunir muestras de NLS1 no es una

tarea facil, pues se requieren datos espectroscépicos de alta calidad y alta resolucion.

" Objetos que ahora podemos considerar que son NLS! no fueron clasificados como tales en
trabajos previos y algunos Sy clasificadas como NLS! no lo son (Stepanian et al. 2003). - -

1.4. OBJETIVO DE LA TESIS

Lo que se pretende con el trabajo de la presente tesns, es tomar una gran muestra de NLSI

e un “modelo
que ‘estos se

: “;_umf icado”™ que explica las’ dlfere
.onentan con respecto al observ

, ualmente mas
cgro con masas

Vvelomdades relatlvamentc mas bajas asn cbmo la
o eslos nucleos actlvos '

El estudxo de Ia SED asi como las relac1 tre las distintas bandas del
espectro prelendcn caracterizar la emision 0 'de tro ele 12
-.NLS1ly expllcar la fisica asociada a’

" determinar si estos objetos caben r
"/ galaxias: Syl en las cuales la masa‘d
. _~definicién de sus propiedades observa







+-.Como resultado, se obtuvo una: densidad superficial
en comparacxon con el FBS (Bicay et al 2000

CAP. II1. MUESTRA DE NLSI1

2.1. DESCRIPCION DE LOS DATOS
2.1.1. La “Segunda Exploracion de Byurakan”

La primera exploracién de Byurakan (FBS), llevada a cabo entre la década de los sesenta a
la de los ochenta, fue la primera exploracion prisma objetivo a gran escala para galaxias en
el azul y con exceso en ultravioleta (UVX) (Markarian 1967; Markarian et al. 1981). El
FBS cubrié la mayor parte del cielo visible desde el Observatorio de Byurakan en Armenia

-y produjo una muestra completa de NAG por debajo de una magnitud fotografica limite de
152,

El SBS es la continuacién del FBS y su objetivo era alcanzar magnitudes débiles y extender
la exploracidén de Markarian tan profundamente como fuera posible, para obtener una gran
muestra de NAG y cuasares seleccionados de manera uniforme. El SBS dio inicio en 1974
y fue terminado’en 1991 (Markarian & Stepanian 1983, 1984 a, b; Markarian et al. 1985,
1986; Stepanian et al. 1988). El SBS cubrid una pequeiia region del cielo de 1,000 grados
cuadrados, comprendida entre 7hr 40min <o < 17 hr 15min y +49° < § < +61°. Utilizando
una camara Schmidt de 1m y un conjunto de tres prismas objetivos, fue posible obtener los

‘ ‘espectros de NAG por debajo de una magnitud fotografca de 19.5. Esta disminucién en el

‘1b1_lldad de las placas fotograficas.
e objetos en el SBS 15 veces mayor

limite de deteccién se debié a las mejoras.en la's

i La seleccion de objetos en el SBS fue hecha de manera v1sual (por mspecclon de las placas)
- siguiendo - los siguientes: ‘criterios: i) La presenc1a e’una fuerte emision del continuo

ultravioleta, y ii) la presencia de lineas de emisién y/ 0 uni distribucién de energia peculiar
en su espectro. El principal resultado de la exploracién fotografica fue la seleccién de 1800
objetos con aﬁpecto de galax1a, dé las cuales ~1,000 mostraban UVX y 800 presentaban
lineas de emision (ELG) sin exceso en.UV,: y de 1800 objetos de apariencia estelar con
exceso de emision ultravxoleta

El estudio espectroscopxco permmo conﬁrmar en el area de exploracion dei SBS 578 NAG,
1,000 galaxias con lineas delgadas de emisién y- ~1,000 estrellas en su mayoria enanas
blancas y subenanas. La tabla 2 (Stepaman & Chavushyan 2003) muestra en resumen a las
galaxias Sy en el SBS : Sl
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-~ Galaxias en el SBS ~1250sp T Clasificadas ~800-

SBS SyG R . “Numero .. G
Syl 26
Syl.5 R 8 il
Sy2 _ Gt C2B e
SyG no clasicas : S
NLS1 T 40
Sy/NLr Lol il 8

Total SBS SyG ci12008

Tabla2. Distribucion de las galaxias Seyfert detectadas enel SBS de acuerdo asu tipo.. Sy/Lnr denota obJetos
de transicién entre Sy2 y LINERS J et :

La muestra total en el éptico de los NAG en el SBS contlene 578 objetos (120 SyG 441

QSO y 17 BLL) en un rango de magnitud de 15.5 <B: <_§19 5 v un; commu:nto alrojodez

< 3.2. De esta muestra se seleccionaron todas-las NLSl ales que:13.0:<:

B<175y.z< .

0.15, que resultaron ser 13 objetos: SBS 0921+525 0924+495 0933+511 0945+507f' o

‘1258+569 1340+569,

1022+519, 1055+605, 1118+541, 1136+595, -1213+549A, , z
araB 172yz<006-

1353+564, 1535+547. Esta muestra de NLS1 es completa»sol .
(esto se discutira con mayor detalle en el capltulo SIgulente); A

2.1.2. NED

La base de datos NED' consta de una lista de objetos extragalacticos para los cuales se ha
establecido una identificacién cruzada de nombres. También contiene posiciones precisas,
corrimientos al rojo y algunos datos basicos como clasificacidn, magnitud, velocidad radial,
etc. NED también incluye referencias bibliogréficas, resiimenes de articulos (abstracts) *“‘en
linea”, fotometria, imagenes de mas de 700,000 objetos extragalacticos ademas de
‘“vinculos™ con otras bases de datos.

Existen cuatro maneras de tener acceso a NED:

S -www

-VT-100/X Versidon Windows
-Batch Mode
-Modo servidor

' La base de datos extragalictica NASA/IPAC (NED) es operada por el “Jet Propulsién Laboratory”,
California Institute of Technology bajo contrato de la NASA.
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Para reahza este trabajo se tlhzo el mterface www que permlte tener acceso y buscar en

-Advanced All- Sky
--Formato TAU = oovin e o
-Porreferenqla, O

De igual manera, si se desea buscar determinados datos de un objeto dado, NED Pgmige su
acceso por g i : i . DRI 0 g

-Fotometria
-Imagenes y mapas
-Corrimientos al rojo
-Posiciones

-Notas

-Catalogos

En NED también es posible ‘hacer: consultas blblxograﬁcas referentes . a objetos
extragaldcticos, asi-como articulos.y resimenes publicados desde 1988 a la fecha. Las
consultas se pueden hacer a través de los sngunentes vmculos

‘-Referencias -

~-Nombre del autor
-Blisqueda de textos ' ‘ :
-Nivel 5 (informacién de ensayos, artlculos de investigacion y monograt' as).
-Restimenes

. -Restimenes de tesis

Dado que las posiciones de los objetos en nuestra muestra se conocen con precisién (Bicay
et al. 2000), se eligié utilizar el método de “posicién aproximada” para buscar la
informacion necesaria para la construccion de la SED.

La opcidn de bisqueda por “posicion aproximada™ permite buscar en la base de datos un
objeto 'si"se conoce su posicién en el cielo. El sistema coordenado por “omisién” es el
sistema . ecuatorial y el equinoccio es J2000. Sin embargo las coordenadas pueden
camblarse por eclipticas, galacticas o supergalicticas, y el equinoccio puede ser escogido
entre. 1500 y 2500. Se puede especificar hasta un radio de busqueda de 300 minutos de
arco. En este trabajo se decidid utilizar un radio de dos minutos de arco, el cual es adecuado
para la precision de las posiciones en algunas bandas espectrales (sobre todo en rayos X).

A parur de la lista de objetos cercanos a la posicién requenda se selecciona un objeto y
NED despliega toda la informacién disponible en una pagina donde se muestra el nombre,
o, 8, el tipo de objeto, su corrimiento al rojo y el nimero de referencias, notas, fotometria,
posiciones reportadas, datos en corrimiento al rojo € imagenes (si existen disponibles). En
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la misma pagina aparece ‘una seccién titulada “mformacnon detallada de cada objeto” donde
los parametros arriba mencionados se muestran con mayor detalle. De esta seccidn se
utilizaron los vinculos :“referencias”, ‘“‘datos fotométricos” y “nombres del objeto”. La
seccion ‘“nombres del ob_]elo proporciona referencias cruzadas entre distintos catalogos, es
decir, nos permite saber.si se trata de una fuente IRAS, ROSAT, 2MASS o si el objeto se
ha observado en alguna otra banda del :visible distinta a B. Esto es importante porque una
vez identificado el. objeto en:.un catalogo determmado, éste se consulta para extraer la
informacion necesana v

En datos fotomemcos aparece la’ SED d¢ cada objeto (cuando hay datos disponibles) y los
valores de los ﬂups en W desde’ el rad1 hasta los rayos y. Con este método sélo fueron
obtenidos una‘ parte “de los ﬂll_]OS pues a. mformacwn fotométrica en NED suele ser
incompleta. '

Las referencias, aunque pobres en la mayoria de los objetos, fueron consultadas una por una
para extraer de los articulos toda informacién disponible sobre magnitudes o flujos en
distintas bandas del espectro, y comparar observaciones reportadas por distintos autores y
obtenidas en diferentes momentos.

2.1.3. ROSAT

Con el satélite ROSAT (Rontgen Satellit) se realizd la primera exploracién total del cielo
en rayos X suaves (0.1-2:4 keV; 100-5 A) y: en la'banda del ultravioleta extremo (0.025-
0.2kev; 500-60 A) usando telescopxos de 1magen (Aschenbach 1988). Estos telescopios de
imagen fueron construxdos utlhzando pn ios'de incidencia dptica rasante’ . El telescoplo
de rayos X es un Wolter. I (Parabo]mde-hnperboloxde) de gran apertura (0.11m% y una
resolucion angular de ~4”, -dos: 1entos en el plano focal (Bradt et al. 1992): el

“position sensitive proportlonal ounter-,‘ (PSPC) y el “1mager high- resolutlon" (HRI). La
resolucién espacial del PSPC es ]

a 1keV

rcsolucxon espacnal de 17”' ‘ yv,-vu'na eﬁ01enc1a cuantlca de 40%
(www.mamacass.ucsd. edu/people/enu ahk/I osatxrt html ; Chu et al. 2002).

El satélite fue lanzado el prlmero de _]lll‘llO de 1990 y vio su primera luz el 16 de junio de
1990 (Triimper et al., 1991) La: exploracxon del cielo dio inicio en julio de 1990 despues de
6 semanas de calibracién, y finalizé en agosto de 1991, teniendo un tiempo de exposicion
total de 119.36 dias (Voges et al. 1999).

2 Un Jansky (Jy) es igual a 102 erg s™' em? Hz™.

? Los rayos X se reflejan en una superficie debido a una dispersion coherente en la superficie del material. Sin
embargo, como los fotones en rayos X son de alta energia, el indice de refraccién (funcién de A) es menor que
la unidad, y la reflexién sélo puede ocurrir por arriba de un angulo critico muy pequefio (Cos8p = n, donde n
es el indice de refraccién). Asi, la reflexion es sblo grande para rayos que rozan la superficie, de ahi el
término “incidencia dptica rasante”.
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L-un peso aproplado de
: Pomt Spread F unctlon

, ) forma de ‘columnas que incluyen el

- 'nombre (que a su vez ‘incluye: el ‘acrénim R.XS més‘su posicioén escrita en el formato

, JHHMMSS.S + DMMSS), RA, DEC cuentas por segundo, el error en ‘la posicién y otros
' "Vparametros de utilidad.

El otro catalogo es el de identificacién de RBSC (Voges et al. 1999), el cual contiene
propiedades importantes en rayos X, como la posiciéon en coordenadas galacticas y
ecuatoriales y dos estimaciones de flujos obtenidos a partir de dos modelos diferentes. El
flujo 1 asume una ley de potencias y puede ser 1itil para NAG y cumulos de galaxias. El
flujo 2 estd basado en una conversion empirica entre las cuentas y los flujos (Schmitt et al.
1995) desarrollada para obtener flujos en estrellas. El catdlogo también presenta el numero
de candidatos contrapartes encontrados dentro de un radio de 300” en otros 16 catalogos
diferentes (Ver Voges ct al. 1999). Para cada candidato, se adiciona un registro con la
posicion de la fuente, la separacién angular de la posicién en rayos X, magnitudes o flujos
en Radio y en las bandas del IR, corrimiento al rojo, tipo espectral y clasificacidon (si
existe).

Dec este segundo catalogo se tomaron las cuentas por segundo y su error, asi como el flujo 1

“[erg's”-cm™] asociado a cada fuentc de nuestra muestra. Este flujo 1 es obtenido a partir de
las cuentas por segundo asumiendo una ley de potencias E'*'dE, con I = 2.3 fijo. Como
los rayos X suaves son absorbidos por el hidrégeno neutro de nuestra galaxia, es necesario
realizar una correccién por absorcion galactica. Esta correccion se hizo tomando los valores
para densidades columnales reportados por Stark et al. (1992) (v. Voges et al. 1999).
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De nuestra muestra, sélo los objetos: SBS 0924+495 SBS 0945+507 y SBS- 1535+547
'(Mrk486) no aparecen en el RBSC. Sin
ROSAT All Sky Survey Faint Source Catalogue (RASS-FSC). Este catalogo representa la
extensién a fuentes débiles del BSC. Las fuentes tienen un nivel de deteccién = 7.y
contienen al menos 6 cuentas.

2.1.4. IRAS

El proyecto IRAS (Infrared Astronomxcal Satelllte) le inicio en 1975 siendo un programa
conjunto de los Estados Unidos, Suecia y El Reino Unido. IRAS fue lanzado en Enero de
1983 y dejo de operar en Noviembre de 1983 después de cubrir mas del 96% del cielo. La
principal misién de’ IRAS fue realizar una exploracién del cielo en cuatro longitudes de
onda centradas en 12 25 60 y 100 pm.

En las dos terceras partes del tiempo que duré la misién se realizé una exploracién del cielo
que resulté en: a) el Catalogo para fuentes puntuales IRAS (PSC) liberado en 1984, b) en
un catalogo ra fuentes extendidas menores de 8, c) en un catalogo de espectros de baja

resolucién y'd):un’atlas de imagenes de brillo superficial absoluto del cielo entero. Estos - -
catalogo_ da aracteristicas de ~250,000 fuentes puntuales y de ~20,000 fuentes. -~
extendidas ebajo de una densidad de flujo limite de aproximadamente 0.5 Jy a 12,25y “:

.60.pm, y‘de aproximadamente 1.5 Jy a 100 pm para fuentes puntuales, y cerca de un factor
de -3 veces ‘mas*brillante que éste para fuentes extendidas. La resolucion angular del
instrumento varia desde 0.5’ a 12 pm, a cerca de 2’ a 100 um. La precision en la posicion
de las fuentes depende de su tamafio, brillo y SED, pero usualmente es mejor que 20”.
También se dispone de aproximadamente 5,000 espectros (con una resolucion espectral de
20-60) entre 8-22 pm con un ﬂu_lo en 12 y 25 ‘pum mayor que 10 Jy (IRAS Explanatory
Supplement 1988). Sarin :

A partir de los resultados anteridres,‘se re‘alizc’) una nueva exploracion (IRAS Faint Source
Survey, FSS), la cual tiene una sensibilidad 2.5 mayor que el PSC (v. IRAS Faint Source
Survey Explanatory Supplement Version 2, .1992). De esta exploracion se obtuvieron tres
nuevos productos: i) placas de fuentes débiles (FSS), ii) un catalogo (FSC, Faint Source
Catalogue) y iii) un archivo de rechazo de fuentes débiles (FSR). Las placas FSS son 1716
imagenes que cubren el.cielo entero, y estin disponibles en formato FITS. El FSR contiene
fuentes que no estan en el FSC porque no cumplen con los requerimientos de confiabilidad
del catalogo (objetos con |b| < 10° - 20°, una razon sefal a ruido entre 3 y 5, y 4reas del
cielo’ observadas menos de 6 veces)

El FSC versién 24 contlene 173 044 fuentes para [b| = 10°. El catalogo puede ser consultado
via internet en: http://edsweb.u-strasbg.fi o en fip://edsarc.u-strasbg. fripub/cats/Il/156A4/.

4 Hubo una primera versién de este catilogo en 1988, la cual fue sustituida por la version 2 al mejorar el
software y calcular de manera mas precisa el ruido.
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,En nuestro caso, los datos de la tnica fuente IMS (SBS 0945+507) en la'muestra fueron '
obtenidos mediante el apartado: “External Archives and Services Help” que aparece en la
pagina de resultados en NED. El vinculo permite consultar las entradas del catdlogo sin
necesidad de introducir las coordenadas. Los formatos, aunque diferentes en cada método

~ de consulta, proporcionan los mismos parametros. El nombre de la fuente, RA, DEC, la

densidad de flujo a 12, 25, 60 y 100 pm, calidad del flujo y otros.

De la muestra, sélo SBS 0945+507 (Mrk 124) es una fuente IRAS. Aunque en la base de
datos NED aparece SBS 0921+525 (Mrk 110) como una fuente IRAS, no fue tomada como
tal ya que parece existir un error en la identificacién (Stepanian et al. 2003).

2.1.5. 2MASS

La exploracion 2MASS (Two Micron All Sky Survey) es un proyecto que llevan a cabo la

Universidad de Massachussets y el IPAC (Infrarred Processing and Analisis Center), y

tiene como fines: i) realizar una observacion sin precedentes de la via Lactea libre de los

efectos del polvo interestelar, la cual revelara la distribucion verdadera de la masavluminosa

sobre todo a lo largo de la Galaxia; ii) efectuar un censo de galaxias en todo el cielo 'mas

brillantes que Ks = 13.5 mag, incluyendo galaxias en la zona alrededor de 60°, donde. el

polvo de la via Lactea hace las exploraciones dpticas mcompletas, y iii) una base da datos -
estadistica para buscar objetos raros de importancia astrofisica, como estrellas de baja’
lum1n051dad y estrellas enanas cafes u objetos muy oscurecidos en longltudes de onda’del e
optlco - : :

‘Para poder real este: trabajo, 2MASS ha bamdo uniformemente el c1elo en las be ndasj

J (1.25 um), H (1 65 pfn) Y. Ks (2 17 pm) del cercano mﬁ'arrOJo para detectar y caracterlzar, o

equipados con un camara mult1cana1 que pemmla la observacion simultinea del c1elo en'las
bandas ], H y Ks :

La exploramon 2MASS comenzo6 en eI hemisferio norte en Junio de 1997 y en Marzo de
1998 las:de la zona sur. En Febrero del 2001 se completaron las observaciones de ambos
hemisferios. Los datos recabados todavia se encuentran, en su mayor parte, en etapa de
procesamiento. Estos datos produciran un atlas digital del cielo con 4millones de imagenes
de '8’ 'x 10’ - con una resolucion espacial de 4” en cada banda, y un catilogo de fuentes
puntuales con la posxcnon y las magnitudes totales de mas de 1,000,000 de galaxias y
nebulosas. -
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En ]a actualldad es posible consultar la versién del afio 2000 del catalogo, que‘presenta una i
__cobertura de mas de 19,600. grados? ~47% del cielo. Se espera que a ﬁnales del ‘2003 todos o

los datos de la exploracién se encuentren ya accesibles.

De : nuestra muestra, son fuentes 2MASS: SBS 1213+549A, - SBS’ 1258+569 -
SBS 1340+569, SBS 1353+564. Sus magnitudes fueron encontradas por medio del vinculo
“External archives and Services Help” del NED. Los catialogos de 2MASS también pueden .
consultarse en las siguientes direcciones:

o hup://cdsweb.u-strasbg.fr, )

o fip://cdsarc.u-strasbg fr/ipub/cats/B/2mass

o hup://www.ipac.caltech.edu/2mass/

2.1.6. FIRST

La exploracién FIRST (Faint Images of the Radio Sky at Twenty Centimeters) es un
proyecto disefiado para cubrir el hemisferio norte galactico en la banda del radio. FIRST
dio inicio en la primavera de 1993 usando el NRAO Very Large Array .(VLA) a una
frecuencia de 1.4GHz. La exploracién cubrira un area de 10,000: grados cuadrados (el
equivalente en radio del “Palomar Observatory Sky Survey, POSS) con-un-umbral de
deteccion de 1 mJy y una resolucién angular de ~5 (Becker, Whlte"& Helfand 1995,
Becker et al. 1994). e N

A partir de las observaciones se ha derivado un catalogo de fuentes que iﬁc’lhye el flujo pico
y el flujo integrado. Los marcos de referencia astrométricos de los mapas en radio tienen
una precisién de 0.05”, y cada fuente tiene asociada una regién con un nivel de confianza
del 90% de contener a dicha fuente. Esta regién es un circulo cuyo radio oscila desde < 0.5”
a 3 mJy hasta 1” en el umbral de la exploracién. Aproximadamente el 15% de las fuentes
tienen contrapartes Opticas en el limite de las placas del POSS. El drea de exploracion ha
sido elegida para que coincida con el SDSS (Sloan Digital Sky Survey); en el limite de
my~24 del SDSS, se han detectado ~50% de contrapartes Opticas.

Hasta el afio 2001, se ha construido un catalogo de imagenes con aproximadamente
770,000 fuentes. Las imagenes cubren un area de ~8,500 grados cuadrados. Las
caracteristicas del catilogo permiten confiar en su capacidad para obtener muestras
completas. La versién mas actualizada del mismo (15 octubre del 2001) esta disponible en
archivos ASCII en: http://sundog.stsci.edu/.

En la misma pagina web puede consultarse el catilogo electronico a través del vinculo
“First Search Page”, el cual permite localizar un objeto por posicion u otros parametros. El
formato en que se presenta el catilogo es el siguiente: RA, DEC (J2000) (la precision en la
posicion de la fuente depende del brillo, del tamaiio de la fuente y del ruido en el mapa.
Las fuentes puntuales en el limite de deteccidon de catalogo tienen precisiones no menores
que 17, a 90% de confianza). Después se presentan las densidades de flujo integradas

34




En el vinculo “nombres del objeto” de la basc de datos NED

’medldas en mJy, pico Y Fin. La pnmera tle vun error asoc1ado dado por_ el
. posicién: de la fuente, mientras que el error en’ “Fint puede ser- consnde
dependiendo del tamario de la fuente y su morfologla En nuestro. anlis
. _porque este dato proporcnona el ﬂUJO monocromatico a 200m Otro
-~FWHM y el angulo de posxc1on de la fuente tamblen P den
“catalogo. R Sl e

..~ Fue necesario buscar uno-por uno los ob]etos, lomando‘;
. SBS, y:como radio de buisqueda 1” de arco. En nuestra muestr FIR

- SBS 0921+525, ~SBS 0945+507, SBS 1022+519, SBS 121 v BS ‘1353+564 ‘ y
fé.SBS 1535+547 i S s

¥ :‘:;'- 2.“1)'.77. " Otras fuentes bibliogrificas

:E'La',éon'sulta de las referencias obtenidas en NED, nos llc\(é‘"a la,z‘u,ﬁpliacio'n de los datos
- utilizados en la SED para los objetos Mrk 110, Mrk124,-Mrk 142 y Mrk 486. El primero
de’estos (SBS 0921+525) presenta observaciones ‘en’: llcm (Falcke 1996), 2.8cm (Israel

. 1988), L (Zitelli et al. 1993), K, H y J- (NED); 2675A y 1375A (Walter & Finck 1993) y

St (Rieke 1978). Para Mrk 142 (SBS.1022+519) s

~ ' '1996). Mrk 486 es el tinico- objeto ‘que: tien

" 1350A (Wang 1998). Mrk 124 (SBS; 0945+507) s Qbservo en'10.6, 3.6, 2.2, 1.6 y 1.25 um
i ncontraron datos en L, K, H, J (Zitelli et
©al 1993), ', R’, V, U (NED), 1375: A (Walter &‘chk 1993), 0.7 — 0.21 keV (Fruscione
‘ bservac1ones en rayos X duros y suaves
E (Gallagher et-a. 2001); ademas se; encontraron observaclones en las bandas K, H, J] NED),

del cercano infrarrojo a 3. 6y10. 6) pm (Rleke 1978), y en radlo a 2.8 cm (Isracl 1988). (Ver
tabla 8 para mayores detalles)







2.2. DATOS DE LOS OBJETOS

Nombre a (J2000) 5 (J2000) z B
0921+525 09 25 12.89 +52 17 10.9 0.0353 15.63
0924+495 09 28 01.22 +49 18 16.9 0.1145 17.0
0933+511 09 36 43.12 +50 52 49.6 0.0553 16.5
0945+507 09 48 42.66 +5029 322 0.0550 16.47
1022+519 10 25 31.21 +51 40 34.8 0.0450 15.81
1055+605 10 58 30.13 +60 16 00.5 0.1490 17.2
1118+541 1121 08.55 +535120.7 0.1043 16.41
1136+595 11 39 00.48 +59 13 46.7 0.1138 17.0
1213+549A 12 15 49.39 +54 42 24.1 0.1505 .. .16.91
1258+569 13 00 52.24 +56 41 06.9 0.0719 17.0 7,
1340+569 13 42 10.23 +564211.6 , 0.0396 1698
1353+564 1355 16.50 +56 12 44.5 0.1223 » 17,05
1535+547 1536 38.43 +54 33'33.0 0.0397 1521

Tabla 3. Magnitudes, corrimientos al rojo y posiciones para los objetos de la muestra (Blcay et al 2000) Las
magnitudes tienen un error asociado de 0.05m. : : Ca
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Nombre Cuentas E. Cuentas Flujo E. Flujo

0921+525 1.6900 0.0633 23.0 0.8
0933+511 0.0544 0.0132 0.7 0.2
1022+519 1.7500 0.0591 20.1 0.7
1055+605 0.3890 0.0271 3.2 0.3
1118+541 0.2650 * 0.0290 2.7 0.4
1213+549 A 0.0902 0.0186 . 1.2 0.2
1258+569 0.0661 0.0134 : 208 02
1340+569 0.1220 0.0168 " - 1.3 02"
1353+564- . - 0.5460 0.0600 -« 6.2 C0,70

Tabla 4. Cuentas y flujos asocxados ala emlsxon en rayos X en e] mtervalo (0 1-2.4 KeV) Los flu_]os y sus;
errores estan cn umdades de 10‘ ergs’ Yo' Lo : i




Nombre Fioo0A sz_ﬂ' La Ly Oloy

0921+525 19.1£0.9 27309 1.3 +0.1 2.29 +0.08 1.06 + 0.01
0924+495 54+25 < 0.13 41 £20 <013 >1.72

0933+511 8.6+4.0 0.8 +0.2 1.4 +0.7 0.16 +0.04 1.51 +£0.08
0945+507 88404 04 +0.1 1.5 +0.1 0.08 0,03 1.63 +0.06
1022+519 16.2 £ 0.7 23.9 + 0.9 1.8 +0.1 3.3 01 1.05 % 0.01
1055+605 45+2.1 , 3.8 04 6.0 +2.8 64 + 0.7 1.14 £ 0.08
1118+541 9.3+04 33 +04 5.8 +£0.3 25 .+ 03 - 1.29 4 0.02
1136+595 54+25 ‘<013 4.1 £20 <012 s 172

1213+549A 59+03 714403 8.0 .+04 B 20 1.3540.03
1258+569 54%25 _ 1.0..£0.2 1.6 £0.7: 1.39 + 0.08
1340+569 5.5+0.3 S 1602027 L 0.47£0.02 1.32+£0.03
1353+564 54+25 j 7.4 £0.9 47 +£2.27 8.0 1.07 + 0.08
1535+547 28.1+1.3 - 0 2. 0/12'+0.03 2.4 +£0.12° -0.01 £ 0.002 2.00 £ 0.04

Tabla 5. Los flujos a 3000A y a 2keV, y las lummosndades en el azul y en los rayos )\ suaves Los HUJOS a
3000A estin en unidades'de 10 ergi;s '¢m?Hz' y en 2 keV en unidades de 10 erg s em? Hz'. Las
luminosidades estin cn 1029erg s' Hz oy 1026€rg s Hz'! para Ly'y Ly, respectivamente.
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Banda Frecuencia 0921+525 0924+495 0933+511 0945+507 10224519

FIRST 1.50x 100 25.20+001 <-26 <-26 -25.27 £0.01 -25.97 £ 0.06
llem 2.70 x 10 -25.1 %02
2.8cm 1.07 x 10" 243 %02
~100pm 3.00x 10" <-23.5 <-23.50 <-23.50 -23.11+£0.09  <-23,50
60um 5.00 x 102 <-23.7 <-23.70 <-23.70 -23.17+£0.04 <-23.70
25um 1.20 x 10" <-24.0 <-24,02 <-24.02 -23.58 £0.05  <-24.02
12um 250x10% <.26.2 <-26.16 <-26.16 -23.9 0.1 <-26.16
10.6pm 2.83 x 10" i -24.13 £0.08
3.6um 8.33 x 10" -24,57+0.05 -
L 8.45 x 10" -24.55 £ 0,02 L. -2512£0.02
22um . 1.36x 104 ‘ R ' ' 224,82 40,03 oo Tl
K(KPNO) "+ 1.35x 10" = 0 v Tu . , C e e
K137 x10M T 24.874002 ‘ : T 2518 £0.02 s
Ks © ... 139x10" P ' e LA
H-ooooo 18rx 10" -25.05 £0.02 25.3£0.02 .

2501 £0.03° "

Jl6um 0 1.87x10%
J125am 0 239k 10M o e e 225141 0.047
. J(KPNO) 2.44 x 10" -25.18£002 B S
J 247x 10" ; o ' T 25,454 0,03
I 375 x 10" S o e e Y5050 4+ 0.02
R' 4.48 x 10" R ‘ Lo 25,61 £0.01
\% 5.42x 10" . = : : L 05,68 4 0.07
B 6.81 x 10" -25.64+002  -26.18+0.02 = -25.98:+£0.02 " -25.97£0.02.: - -25.71 £0.02
U 8.19 x 10" A : S . -25.89£0.07
2675A 1.12x10"%  .25.64 008 . , SRR
1375A 2.18 x 10" 259 02 ' -26.1 +0.2
1350A 2.22 x 10%* -26.0 +02
07-.21keV 3.39x 10 =284 £0.1
0.1-2.4keV 3.02x 19" -28.38 £0.01 <-30.7 -29.9 0.1 -30.3 £0.2 -28.44 £ 0.02
0.5-2keV 3.02x10"
2-10keV 1.45 x 10'"®

Tabla 6. Logaritmos de los Flujos por unidad de frecuencia (erg s cm™ Hz ') para cada objeto de todas las
bandas estudiadas.

TESIS CON
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Banda

Frecuencia

1055+605 1118+541 1136+595 1213+549A 1258+569

FIRST 1.50 x 10” <-26 -25.53+0.02 <-26 -25.67 +0.03 <-26
1lcm 2.70 x 10%°
2.8cm 1.07x 10"
100pum 3.00x 10" <-23.50 <-23.50 <-23.50 <-23.50 <-23.50
60um 5.00x 10" <-23.70 <-23.70 <-23.70 <-23.70 <-23.70
25um 1.20x 10" <-24.02 <-24,02 <-24.02 <-24.02 < -24.02
12pm 2.50 x 10" <-26.16 <-26.16 <-26.16 <-26.16 <-26.16
10.6um 2.83 x 10°
3.6um 8.33x 10"
L 8.45x 10"
2.2um 1.36 x 10"
K(KPNO) ~ . 1.35x 10"
RHES “SURRE 1.37x 10" - SRR ,
“Ks 1.39 x 10" -2545+0.04  -25.61%+005
ST 1:81'x 10" -25.57£0.04 - 2575+ 0.07
T L6pm 1.87x 10" R T S
Sol2spm T L 2,39.x 101
" J(KPNO) 2.44 x 10" s B LA ,
Jo 2.47 x 10" 12574 £0.05 .+ - 22574+ 0.05
RS o 3.75x 10" B A
UR? 4.48 x 10"
Y 5.42x 10" : A Lol T SRR
B 6.81x 10" 12626002 -2595%0.02 -26.18+0.02 . -26.15+0.02. .. -26.18 +0.02.
U 8.19.x 10" : : ; o ‘ a
2675A - 1.12 x 10"
1375A S2.18%:10"
1350A 2.22x 10% -
.07-21keV 3.39x10'%. ¢ ~
0.1-2.4keV " -3.02x:10'7" . .2024 4005  -29.31 0,06 <-30.7 -26.97 £ 0.08 -29.83 + 0.09
0.5-2keV 3.02x°10Y :
2-10keV 1.45x10"%"

Tabla 6. Continuacién,




Banda Frecuencia 13404569 13534564 15351547
FIRST 1.50 x 10": <-26 -25.21£0.01 -25.9 +0.05
1lem —— 2.70 x 10° -
2.8cm 1.07 x 10" <-24.52
100pm 3.00x 10% <-23.50 <-23.50 <-23.50
60pm 5.00 x 10" <-23.70 <-23.70 <-23.70
25um 1.20x 10" <-24.02 <-24.02 <-24.02
12pum 2.50x 10:: <-26.16 <-26.16 <-26.16
10.6um 2.83x10 -24.2 0.1
3.6um 8.33x 10" -24,48 £ 0.04
L ‘ 8.45x 10"
U Z2opmo o 1.36x10% ST TS
S K(KPNO) =2 - 7 1.35x 10" 1.:24,75+0.04
LR 1.37 x 10" : ; S
"Ks 1.39x 10" -25.65 £ 0.05 . -2547£0.03 " -
SHY 1.81x 10:: -25.57 £ 0.04 -25.55+0.04 -
1.6{m 1.87x 10 L v R
1,25um 2.39x 10" Sl
J(KPNO) 2.44 x 10" , , Cr 1125009 0,02
B 2.47 x 10" -25.62 £0.03 - 25,69 +0.03 - o
- r 3.75x 10" . - P
R’ 4.48 x 10"
Y 5.42x 10" SR
B 6.81 x 10:: -26.18 £ 0.02 -26.18°£0.02° " -25.47 £ 0.02
U 8.19x 10 ' o
26754 1.12x 10"
1375A 2.18x 10"
1350A 2.22x 10%
.07-:21keV: 3.39x10% o R TS
0.1-2.4keV 3.02x10|'77 -29.63£0.07 - - -28.95+0.05 o
0.5-2keV 3.02x 10 ; RO 230.8- 0.1
2-10keV 1.45x10'® -1-30.7 £ 0.1
Tabla 6.Continuacion. .
ti J-;D..!:) L'H‘"“ }i
ey e
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Banda Frecuencia 09214525 09244495

0933+511

FIRST 1.50 x 10° 4.3 x10** £ 1.0x10" < 9.42x10%* < 2.08x10%
1lem 2.70 x 10% 1.2 x10* £ 6.0x10%®

2.8em 1.07x 10" 2.8 x10° £ 1.0x10%

100pm  3.00x10? < 3.32x10% < 3.77x10% < 8.30x10%
60um ~ 5.00x10” < 8.85x10% < 1.00x10% < 2.21x10%
25um 1:20x 10" < 6.36x10% < 7.22x10% < 1.59x10%
12pum - 2.50x 10:3 < 9.54x10% < 1.08x10% < 2.39x10%

1.32x10% £ 7.0x10° -

2.8 x10" £ 1.0x10%

. U :
2675K. 1.
A37SA

J1350A:
- .07-.21keV: 3,39 %10
0.1-2:4keV: 3,02 %

© 0-0.5-2keV, ,
U2 10ke VT 01450101

< 3.81x10"

9.8 x10**+4.5x10%
9.8 x10* £ 5.0x10%

4.9 x10*2 +1.2x10"

. Tabla 7, Lunﬁn»oks,i‘dknc_lgs en‘erg s para cada objeto.

~ TESS CON
FALLA DE ORIGEN
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Banda Frecuencia 09£1_5j507 10224519 ILSS-HEOS
FIRST  1.50x 10 1.11x10% + 3.0x10* 1.5 x10*® + 2.0x10%’ < 1.65x10%
1lcm 2.70 x 10%°
2.8cm 1.07 x 10'°
100pm  3.00x 10 3.2 x10* + 7.0x10% < 5.44x10" < 6.59x10"
60um  5.00x 10" 4.7 x10* £ 4.0x10* < 1.45x10% < 1.76x10%
25um 1.20x 10" 4.4 x10" £ 5.0x10% < 1.04x10% < 1.26x10%
12um ~ 2:50x'10" 4.1'x10% £ 1.0x10" < 1.57x10% < 1.90x10%
10.6um" 2.83x 10" 2.9 x10% + 5,0x10* o
36pm 8.33x 10" 3.1 x10* £ 3.0x10% y L e
' 2 -845x10% R 5.9 x10%£3.0x10%2 50, .
22umv CL36x10™ 2.8 x10%£2,0x10P L b
K(KPNO) 135 10" L e B T
S K137 x 101 8.2 x10%+ 5.0x10% .
CKs: 139 x 10" S B
H ooooL8lx 10 - i x10% £ 5,0x10%
16pm 187x 10M 2.5 x10"42,0x10% 7 i el
1:25um> - 2.39.x 10 2.4 x10% £2,0x10" 0 @
CUUI(KPNO): 5 2.44 x.10" EE :
ST 247 % 10M 7.9 x10‘3¢40x10" :
o 3.75x 10" L 1.08x10* + 4.0x10* -
"R’ 4.48 x 10" ©9,9°x10% £2.0x10% -
V. 5.42 x 10" AR 1.0 x10" +2.0x10" R
B 6.81 x 10" 9.9 x10* + 4.0x10% ©1.21x10"% £ 6.0x10% 4,1 x10M +2,0x10%
SaU T 819 x 10" 9.5 x10% + 2.0x10% - S
'2675A  1.12x 10"
“1375A 2.18x 10" 1.5 x10" £ 8.0x10%
T1350A  2.22x 10"
.07-21keV  3.39x 10" 9.2 x10" + 2.6x10"
0.1-2.4keV  3.02 x 10" 2.3 x10*% 8.0x10* 9.9 x10% + 4.0x10% 1.9 x10* +2.0x10"
‘0.5-2keV. . 3.02x 10"’
2-10keV. 1.45x 10"

_Tabla 7. Luminosidades continuacion.

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN
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Banda Frecuencia 1118+541 1 13£+595 1213+549A
FIRST 1.50 x 10})’;r 23 x10° £ 1.0x10® < 9.30x10°° 3.6 x10° + 2.0x10°
l1lem 2.70x 10
2.8cm 1.07x 10'°
100pum 3.00 x 10'2 < 3.10x10* < 3.72x10" < 6.73x10%
60pm 5.00x 10" < 8.26x10% < 9.92x10% < 1.80x10%
25um 1.20x 10" < 5.93x10" < 7.13x10% < 1.29x10%
12um ' 2.50x 10" < 8.91x10* < 1.07x10% < 1.94x10%
10.6pum . -.2.83x 10"

" 36pm ... 833x107

AL e 84S x 107
L 2.2um
- K(KPNO).
5.6 x10™ +5,0x10%

‘B 40 x10%£20x10° 2.7 x10%£1.0x10% 5.4 x10% £2.0x10°
2675A . L
13758° . 2.18x.10"
135040 Ce2:22%10"
07-21keV 3.39x10'8
0.1-2.4keV 3.02x 10" 7.7x10*% + t.0x10" < 3.76x10" 7.3 x10" + 1.0x10%
0.5-2keV 3.02x 10"
- 2-10keV 1.45 x 10'8

54

x10% £ 5.0x10%

Tabla 7. Luminosidades continuacidn.

TESJS"CW o

)

?!ﬂ:l&- Dh \}Rl
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Banda Frecuencia 1258+569 l342+569 13534564 . 153_5+547
FIRST 1.50x 10° < 3.57x10°® < 1.05x10% 6.6 x10* £ 2.0x10°® 1.3 x10% +2.0x10%’
llcm 2.70 x 10%

2.8cm 1.07 x 10" < 2.25x10%

100pm  3.00x 10" < 1.43x10% < 4.19x10% < 4.33x10" < 4.21x10%

60pm  5.00x 10" < 3.80x10% < L.12x10% < 1.15x10* < 1.12x10*

25um 1.20x 10" < 2.73x10% < 8.03x10" < 8.30x10% < 8.07x10%

12um-  2.50x 10" < 4.10x10% < 1.21x10% < 1.25x10% < 1.21x10%"

10.6pym ° 2.83x 10" 1.2 x10% £ 3, 0x10“ g
3. Gum 8.33 x 10" : 19 x10% +2,0x10

S 845 x 108
22;,1m _~136x10"

12, xlO"i 1.0x102 . 2.2 x10“£2.0x10" 34 x10%£3.0x10°
1.4:x10% ¢20x10‘2‘ 3.4 x10% £3.0x10* 3.7 x10% £3.0x10% ..

1.5-%10% £1.0x10

41 x10%£3.0x10% 3.7 x10%£3.0x10%

£x10% £5.0x10. 3.2 x10% + 1.0x10% 3.2 x10%£1,0x10% . - 1.63x10* + 8.0x10*? -
2675A -
13758°
1350A . ,

.07-21keV 339 x10'¢

0.1-2.4keV 3.02x 107 1,1 x10% £2.0x10% 5.0 x10% +8.0x10" 2.4 x10™ +£3.0x10” < 4.10x10%

0.5-2keV 3.02x 10" 3.5 x10*!'+ 8.0x10%
2-10keV- - 1.45x10'® 2.2 x10*2 + 5,0x10"

Tabla 7. Luminosidades continuacion.




Banda Frecuencia 09214525 0924+549  0933+511 0945+507 1022+519 10554605

FIRST 1.50 x 10° FIRST FIRST FIRST FIRST FIRST FIRST
llcm 2.70 x 107 Falcke 1996
2.8cm 1.07 x 107 Israel 1988
100um 3.00x 10" IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS
60pum 5.00x 10" IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS
25um 1.20x 10" IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS
12pm 2.50x 10" IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS
10.6ym  2.83x 10" Ricke 1978
3.6um  8.33x 10" . , Rieke 1978
L 8.45x 10" . - Zitelli et al. 1993 : Zitelli et al.1993
2.2pm : el ‘ Rieke 1978 -+ 7 -
K(KPNO) T
K - Zitelli et al. 1993
‘Ks' :
U He : Zitelli et al.1993
ST 1,6pm Rieke 1978 '
S 125um Rieke 1978
- J(KPNO), :
P Zitelli et al. 1993
NED
NED
N ; NED ,
SBS SBS SBS SBS SBS
U 8.19 B ’ NED
2675A 112X 1
1375ﬁ Walter & Finck 1993
1350A .
“.07-21keV. p : el Fruscione 1996
-0.122.4keV -~ 'ROSAT:" :.ROSAT. - ROSAT-FSC ROSAT ROSAT
0.5:2keV O e :
2.10keV. ~ 1.45x 10"

Tabla 8. Referencias para Ios valores que apnrccen en Ias tablas 6 y7.
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Banda Frecuencia  1118+541 1136+595 1213+549A 1258+569 13404569 1353+564 1535+547
FIRST 1.50 x 10 FIRST FIRST FIRST FIRST FIRST FIRST FIRST
1lem 2.70 x 10%°
2.8cm 1.07 x 10" Isracl 1988
100um 3.00x 10" IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS
60pm 5.00 x 10'? IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS
25um 1.20x 10" IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS
12pm 2.50x 10" IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS IRAS .. IRAS = "
10.6pum 2.83x 10" Rieke 1978 .-
3.6um  833x10" .- Ricke 1978 ;-
Lo . 845x10%
L. 1:36 x 10
“1135°x 10"
1r1.37x10" Lo Sl T
139 x 10" 2MASS " 2MASS... 2MASS PET EEr
L180x 10M 2MASS © 2MASS:: 2MASS  2MASS - .U NED .-
1.87.x'10" EEEEIE : Sl
2.39 x'10"
2,44 %x10" : L P S " NED
247 x10" 2MASS . 2MASS - 2MASS . 2MASS
3.75x 10" s : ‘
i4.48x:10"
©-542x 10" ~ ,
6.81'x.10" SBS -SBS SBS SBS SBS SBS SBS
Ul g9 x 10 ‘
TIT267SA 0 112% 10
1375A 2.18x 10"
1350A 222x10%
07-21keV 339 x10' S
0.1-2.4keV  3,02x 10" ROSAT . ROSAT  ROSAT  ROSAT ROSAT  ROSAT
0.5-2keV 3.02x 107 Gallagher 2001
2-10keV 1.45x 108770 2 Gallagher 2001

Tabla.8. Continuacién, " : -

‘FA&LA :
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Banda Frecuencia Luminosidad pﬂmedio o
FIRST 1.50 x 10% < 1.43x10% -
100pum 3.00x 10" < 1.03x10" -
60pum 5.00 x 10" < 2.18x10% -
25um 1.20x 10" < 1.71x10™ -
12pm 2.50x 10" < 2.21x10% -

10.6pm 2.83x 10" 2.0 x10% 1.2 x10*

3.6um 8.33x 10" 2.5 x10* 8.1 x10%

L 8.45x 10" 9.6 x10% 5.2 x10"

K 1.37 x 10" 9.2 x10% 1.4 x10%

Ks 139 x 10" 2.3 x10" 2.6 x10™

RN | R 1.81 x 10" 18104 2.0 x10"

1.25pm 2.39 x 10" 1.7-x10%" 9.7 x10*

b 2.47x 10" 01,8 x10% 2.0 xio™

B 6.81 x 10" Fei2.37x10% 1.6 x10%

1375A 2.18x 10" CLSEx10M 6.8 x10%

- 0.1-2.4keV 3.02 x 10" ©:7.1-x10% 6.6 x10%

Tabla 9. Lum1n051dades promedio obtenidas a partlr de los valores presentados en la tabla 7.
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CAP. 111 ANALISIS Y DISCUSION

3.1. CALCULO DE LUMINOSIDADES

A lo largo de este capitulo se utilizaran las unidades cgs (tanto en ﬂu_]os como . en
- luminosidades). Si bien es cierto que las umdades dlﬁeren segun la. fuente consultada el
‘‘sistema ¢gs es el mas comun en la literatura, g :

. Sx F. es el flujo por unidad de frecuencia'de una fuente 1ummosa a una dlstancxa dL, )
entonces la luminosidad L, de la misma estara dada por la expresion: - ‘

L, =4md}(2)F, - e 3.1

donde .

" §
@-(=)(:

es la “distanci
desaceleraciéon
Hubble. Para

32

'Qdelo de universo en- el que el ‘pardmetro ‘de
s"la'velomdad de:la- luz Y H, la constante ‘de
) ransforma en. i

L, =(42 33

La ecuacién 33 proporcnona la Iun11n031dad espec1ﬁca de una fuente que- txene un
commlento al ro_]ozyun ﬂmo F]= e;gs om’ Hz :




3.2. RADIO Y LEJANO INFRARROJO

Los flujos en radio (en las banda FIRST, 11cm, 2.8cm) asi. como. los: de las .bandas del
lejano infrarrojo (IRAS) se encuentran reportados en Jy (1Jy =107 ¢ e;g em? s Hz') por lo
- que la obtencion de F,y L, es inmediata. .

3.3. INFRARROJO Y OPTICO

En estas dos regiones del espectro electromagnetlco en ocaswnes se encuentran reportadas
en la literatura las magnitudes aparentes y no los HUJOS La magmtud aparente de un ob_|eto
se define como

m=—2.5log F. B : IR R T o 3.4
RO » , y :

vdonde F. es I:ﬂujo del ob)eto corregldo por efectos atmosfencos y de F.(O) es el ﬂuJo de
una estrella con m =0. ASI, ‘ : :

F, = 10*@’~‘**f"°gf--‘°’ 3.5

Simbolo . F(0)* Ao[pm] v,[Hz]"

L 2.76 3.547 0.845
K 6.55 2.179 1.37
K, 6.67 2.157 1.39
H 10.5 1.654 1.81

J 16.3 1.215 2.47
\% 37.8 0.550 5.42
B 41.3 0.440 6.81

U 18.2 0.360 8.19

Tabla 10. Flu_|os estandares para una estrella de tipo espectral AO V con magnitud V = 0.
Acen egs ! cm’? Hz yB: 10" (Schmidth-Kaler 1982; Cohen M. et al. 1992)

Las cbnstantes F{0) para las bandas del espectro en las que fue necesario realizar la
transformacién de magnitud a flujo aparecen en la tabla 10. En otras bandas, como 10.6um,
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3, 6pm 2. 2p.m, K(KPNO) 1 6p.m 12 Spm, J(KPNO), I’ y R’ los, ﬂUJOS s€ rencontraban
reportados enly. et L

3.4. ULTRAVIOLETA Y RAYOS X

Los datos en UV, UV-extremo y rayos X fuertes generalmente son flujos integrados a toda
la banda ([F]=erg s™' cm™), no flujos por unidad de frecuencia. En las referencias de donde
fueron tomados estos flujos aparece el ancho de banda asociado, lo cual permite calcular
facilmente F,. Por ejemplo, para la banda ROSAT el ﬂLUO por umdad de frecuencia queda
detcrmmado por ; S

LF, = (]'.798,\'_10"‘8)17 3.6

‘ya que el catalogo de correlacwn

Los ﬂu_)os en 0:1-2.4 kev rec uieren 0 de’ :
do las cu n‘tas Y. sus errores, no reporla ningiin error

(Voges et al. 1999
“en los ﬂl.l_]OS Se: estlmo
regreswn lmeal entre Fy

Asi;el'erro error en cuentas -

38

le: cuenlas a ﬂuJo no es; una relacién lineal (Voges et al.
1999; Bolleret'a 992) ‘ya'que’la ecuacién involucra una funcién que es dependiente del
indice" fotomco den51dad columnal N/, Como ya se dijo-en la seccién 2.3, el .
catalogo de correlacnon utiliza un'valor fijo de Iy las densidades reportadas por Stark et al.

Se sabé qu

(1992). A partir de la-ascensién recta y la declinacién (Ver tabla 3) de los objetos de. la,,»;, e
muestra, es posnble determmar la latitud galacllca asociada a cada uno de ellos Estos ‘se

encuentran entre b € (44° 55" 197 49° 28" 25 ’9, dentro de este intervalo de-latitud, la
densidad columnal- de hldrogeno neutro no varia mas del 24% (Ver Zombeck 1992)

Consxderando que, Ny es casi constante en la region donde se encuentran nuestros objetos y -
puesto que /™ es- constante, “la  relacién entre -las cuentas . y- el flujo deberd ser -
aproximadamente lineal. : S B AU B
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Los flujos correspondientes a las umcas dos fuentes no detectadas por ROSAT (SBSi
0924+495 y SBS 1136+595), asi como el ﬂu_]o de SBS 0945+507, el cual es un obJeto del
FSC, se obtuvieron a partir de ‘

F (0.1-2.4keV ) = _ Cuentas ) g-n ergem™ 5™ o 39
(ECF (N,,,T') ‘

(Ver Boller et al., 1992). Con los datos de la tabla 4 calculamos un “Factor de Conversién
de Energia” (ECF) promedio. Este factor resulté ser <ECF> = 0.89. Se introdujo este valor
a la ecuacidn 3.9 y se transformaron las Cuentas del limite de deteccnon de ROSAT (1x10
cuentas por segundo) y las Cuentas de SBS, 0945+507 (2.8x1072 cuentas por segundo) a
flujos integrados sobre la banda de los rayos X suaves. La justificacién de utilizar <ECF>
= 0.89 es nuevamente que Ny es constante en Ia regidn donde se encuentran los objetos de
estudio. : :

A partir de los valores de F es pdsible »enc':onvtr»a'r_ el ﬂujo monocromatico Faey si se asume
una ley de potencias (Ver Schmidt & Green 1986) de la forma: -

Y.como se ¢
By

2.4kev) o J'E“’Q/E ; o 3.12

£

es facil demostrar que el flujo monpc‘r‘omético"cuando,q’g # 1y [E] =keV estara dado por:

2,“.,,—(414,\10"8)(1—61 )2-% _F

"I—‘a e 3.13
£y El e '

Tomando &, = 0.5 la expresiénnyk.yl}‘sé ti‘ans‘fvo"rm'a en .
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para ‘Ia banda
g.,al 2001) ¥

‘ iel e‘un mdwc_
: especlral a= 05 (Rxchstone & Schmidt’ 1980), hasta’ ‘suaves, Es
"kdecn' h|c1mos a,=0.5. La_]ustxﬁcacnon de esto descans en el'hecho de’ que “o"podemos
-calcular el valor del-indice espectral para ‘cada’ objeto ‘de: y en la literatura -
: ;ftampoco se encuentran reportados.. Los indices’ o para las NLSl presentan una enorme

- dispersién: (0.3-3.8) en la muestra de Boller et al. (1996), (0. 68 -3.5) en la de Leighly
(1999b).  Dado que el indice espectral a puede ser dependlente de 1a seleccnon de la
;v}'muestra (Ver Stepanian et al. 2003), el utilizar o, = 0. 5, un valor que se conoce muy bien
"en'10s NAG en la region del éptico, en vez de tomar un promedio de los e, reportados en la
ffllleratura “parece ser correcto. De otra manera, en lugar de cuantificar la razon entre ﬂujos
‘(lo cual haremos'a contmuacxon) en base a un parametro fisico que se conoce con precision,
"estanamos sobrestimando los resultados bajo el supuesto de que todas las NLS1 son fuertes
emisoras en rayos X.

3.5. EL INDICE ESPECTRAL a,,

La cantidad de energia en ¢l UV y en los rayos X se expresa en ocasiones en términos de un
indice asociado a una ley de potencias que une a estas bandas. Esta ley de potencias no es
un ajuste real a la SED del objeto, sino una manera de cuantificar el flujo entre el UV y'los’
rayos X. Se define el indice espectral Qoy (Ver Laor et al. 1994) entre los 3000A y los 2keV;

como
) ) ] ( FZ kev ]
i og| —
a‘" = FJOOOA
' v(2keV)
: log | ———
(3000A)

=0.372 | log Fyppey ~log Py | . | 3.15°
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Donde Faev Y Figooh son los flujos monocromiticos por umdad de frecuencxa, a 2keV y‘
3000A respect:vamente en el sistema de referencia de la fuente. Un valor grande de oy e
indica una emisién débil en rayos X. El ~valor medio tipico que se encuentra.en los NAG "~ . -
radio ca]lados es de a,,x zl 48 (Laor et aI 1997) en un rango de 1 3 a 1 7 (Br" :
Wills 2000) :

 Esta ultlma expresxon:permlte estimar el flujo monocromatico a 3000A a partir de.las’
magmtudes en.B. En'la'tabla 5 se muestran los indices a,, y su error asociado para todos ~
los obJetos de la mu a.;Se encontro un <a,> = /.35 y una dispersién en los valores de. o
1.05 < o, 2. OO ‘Brandt et al. (2000) reporta también valores de a,, para SBS 09214525

(1.41), SBS 1022+519°(1.34) y SBS 1535+547 (2.45); el indice difiere considerablemente.
de los encontrados en - este trabajo. Los valores reportados por Brandt et al. no son -

confiables, ya que para determinar el flujo monocromitico Fum, se basan en un indice o
determinado a partir de la correlacién entre dicho indice y el ancho de la linea Hg(Laor et

al. 1997). El trabajo de Leighly (1999b) muestra que dlcha correlacnon no ‘es significativa S

en su muestra de NLSl

! Otros autores (Tananbaum et al! 1979) deﬁnen am como la pendlemc de la Iey dc potcncms cntrc las
densxdades de flujoa 2500Ay 2keV : S :




et al. (2001) se reporta g, = 2.03 para SBS 1535+547 valor
2, OO obtemdo en este traba_]o Este valor conﬁrma al menos

"En el articulo deGallagh
que comcxde con el de a,

de nuestra muestra prescntan una gran dispersién en los ﬂuJos de rayos X (ver figura 7),

--asociada -a la-dispersién-en-los indices a, las diferencias no influyen de manera
significativa en los calculos deé ay,, para o, < /. Los valores o, obtenidos en esta muestra
de NLS1 seiialan que algunos de estos objetos son fuentes débiles en rayos X.

3.6 LA RELACION ENTRE LA LUMINOSIDAD EN X Y LA LUMINOSIDAD EN B

Los primeros estudios de grandes muestras de cudsares mostraron que existe una
correlacion entre los flujos en rayos X y en el 6ptico (Zamorani et al. 1981), lo cual es
indicativo de una relacion entre las luminosidades en dichas bandas. Otros investigadores
(Kriss & Canizares 1985; Avni & Tananbaum 1986; Della Ceca et al. 1992; Boller et al.
1992; Boyle et al. 1993; Wilkes et al. 1994) encontraron una relacxon no lmeal entre las
lummosxdades en rayos Xyen el optlco de la forma T - i : :

rela010nes no
fotometrlcos

L‘, =Av:a,
T 3.20
Ly =Bv,™

donde: [Lx]
cada regid




Si todos los’ espectros de los cuasarés tienen el mlsmo ‘indice espectral y las mismas

constantes A y B, entonces la graﬁca log' Ly vs lag Lp produciria una linea recta de

‘pendxente uno, Dado ‘que en. las muestras  los valores ‘A, B, o, y op cambian para cada

objeto,: la graﬁca mostrara una gran dlspersmn Y. por consiguiente, no necesariamente se
i n lmeal entre ambas vanables

muestra la graﬁca Iog Lx vs. log LB para todos los objetos de la muestra

J (Mrk 486), SBS 0924+495 y SBS 1136+595 se excluyeron del anallsls El )
pnmero porque ésun ob_lelo que presenta gran “absorcién en rayos X (Ver seccion 3. Dy los
-dos' Gltimos por estar por debajo-del hmlte de deteccién de ROSAT. Al realizar un ajuste
lmea] a los datos graﬁcados en la figura 6 se obtuvo el siguiente resultado

logL —(13i05)logL —-(12i14) i 3.22
R=0.7 - '

L P=002

El pardmetro P provee el nivel de significacién (en este caso.la probabilidad de obtener una

correlacién como la encontrada; o mayor, a: ‘partir de dos variables no correlacionadas).:El = .
valor pequefio de P nos permite aceptar la hipétesis de que las dos luminosidades estan_:;_ B
correlacionadas. Como se dijo ‘antes, el-hecho de que las constantes 4 y B.y los md1ces:~
espectrales pueden variar de objeto ‘a obJeto, ya no asegura la relacién lineal expresada por:
las ecuaciones 3.20 y 3.21. Ahora bien,’ dado _que la muestra esta constituida de NLSl lo 1
valores que estos parametros: pueden tomar ‘estin restrmgldos a intervalos- mas-o:
acotados. P refleja este hecho haciendo ev1dente la existencia de una correlacxon ent
Lug; correlacién que para nuestra muestra (R'= 0. 7)es bastante significativa.

20.68 + 1. 59log Lp para una muestra de galaxias Seyfert detecladas por IIU\S y
correlacionadas con el RASS. ;

3.7. LA DISTRIBUCION ESPECTRAL DE ENERGIiA

En las figuras 7 y 8 se muestran las SED en /log F, vs. log v para los valores de la labla 6.,
La primera exhibe las distribuciones individuales para cada uno de’ los ob_]et .en; la muestra .
y la segunda una composicion de ellas. Como se aprec1a en la’ ﬁgura 8, todos los objetos
son radio callados, con una emisién inferior a los 10 erg s cm’ Hz en cualquier regioén
del radio. En la regién del lejano infrarrojo, sélo SBS 0945+507 .cs: una fuente IRAS (ver
seccién 2.4). La tendencia de los datos en el optico y en el mfrarro_)o cercano. de'las fuentes
no IRAS parcccn conﬁrmar que la emisién en IR lejano es escasa, La tinica excepcion
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' _podna ser_r_SBS 1535+547 donde' la presencna de un dato en 10 6pm suglere que dicho

noise conocen estudios de variabilidad en el 6ptico para los
osible ir mas alla de una simple especulacion.

n;\l,‘éfliteratura es extenso, su SED permite observar un aumento en
regién del optico asociado al BBB. De igual manera, es posible

o mfrarrOJo Yy del optlco Fn

: Otro punto 1mportante de la SED es la enorme dlspersmn que se observa en la banda de los

rayos: X.'suaves:(~3: drdenes de- magnitud).- Esta ‘dispersién no puede ser asociada a
... variabilidad de 2 érdenes de magnitud (ver seccién 1.3.1), pues las NLS1 generalmente

:muestran variabilidades en un factor de 2-3 (Boller et al. 1996; Forster & Halpern 1996;
"~ Molthagen et al. 1998; Vaughan et al. 1999b). Cuando los datos en rayos X se conectan con

los datos en B, la pendiente entre estas dos regiones (asociada a a,,) tiene también'una gran

dispersion.: Esto muestra, que entre objeto y objeto, la luminosidades en X vanan mucho
“mas que la lumm051dades enel optlco '

Al describir los espectros de los NAG usualmente se usa VF, en lugar de F., ya que vF, es
una medida -dela energia total emitida alrededor de la frecuencia v (Ver Kembhavx &
'Narllkar 1999 Woltjer et al 1990) Si Fyoc v “ entonces para -1 < o < 1 vF., esla energla

A ‘En la ﬁgura 9 se muestra la SED para las NLS1 de la muestra obtenida a partir de las

" “luminosidades monocromaticas 14, que aparecen en la tabla 7. Los limites superiores en la

‘regién del infrarrojo lejano (IRAS) y del radio (FIRST) también aparecen graficados. La

, _,Flg 9 permite estimar algunas de las caracteristicas de las distribuciones espectrales de
: energxa

En la banda del FIRST, se observa como algunos limites superiores aparecen mezclados
con las luminosidades medidas para las fuentes detectadas en radio. Esto ocurre porque aun
cuando el limite de deteccién es 1mlJy, hay fuentes que tienen luminosidades mayores que
no son detectadas debldo ala dxstanma a la que se encuentran. Los limites superiores en

U IRASS para obJetos con 'z 2 0.1 no han sido graficados, ya que dichos objetos pueden no

‘haber sido detectados debido a las limitaciones del flujo en la exploracion de IRAS (Ver
figura 5 de Saunders et al. (2000)). Los objetos que no se han tenido en cuenta en la regioén
del'lejano mfrarro_]o son: SBS 1118+541 (z = 0./043), SBS 1213+549A (z = 0./505), SBS
1353+564 (z'=.0.1223)'y SBS 1055+605 (z = 0.149).
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: suaves se conecta a la
caso.mas extremo es SBS
uniinosidad; en ‘el éptico
menos ummosa en rayos X suaves

A partlr de los valores de las’lu sidades monocromaticas se construyé la SED promedio
.que .aparece en la fig gur 5 ‘banda hay varias medidas; se representa su
promedio. La barra de’ error en estos:puntos es la desviacion estandar asociada. Donde no
fue posible sacar un promedio, se graﬁco el unico dato disponible con su error asocxado
(ver tabla 9).

Las regiones FIRST, IRAS y rayos X suaves se trataron de manera diferente. En las dos
primeras se obtuvo un promedio considerando los limites superiores como datos validos
pero no se les asignaron desviaciones estiandares. Los 5 valores obtenidos se tomdron como
los “limites superiores promedio”, Como los rayos X suaves muestran-una’ gran dlspersmn
algunos valores se separan considerablemente de la media dando origen a:una: ‘desviacién
estandar que es del orden de dicha media. Considerando esto como una mala’ vestlmacmn de
la dxspersnon se opto por tomar la mediana de la distribucién (L.=7. 1x1 043 S ) en esta
region espectral y asociar una barra de error de %3 deciles (6.6x/ 043 ergs ) ‘Ademas; los
limites superiores en rayos X y en 2.8 cm en la regién del radio, asi como el tinico dato en
ultravioleta extremo, fueron dejados fuera de este analisis. Tamblen se ellmmaron los datos
en rayos X suaves y duros de Mrk 486, pues se cree que este objeto prcsenta gran absorc10n
(Gallagher et al. 2001).

En la ﬁgura 11 a se muestra la SED promedio,_construida por Elvis (1994) de una. muestra
de 47 cuasares en la. ﬁgura 3 la de Sand 9)‘d‘el 109 cuasares bnllantes Es

" energia, El contmuo desde el lejano 1nfran"ol -h
por un modelo consistente en dos picos. anch"
(10''%:10'%? Hz), y ¢l BBB entre los 10nm,
fraccién de la luminosidad bolométrica se emlt
~de la lum1n051dad se emite en la BBB.

el lnfrarro_)o entre me y lrnm

Sy2. La SED de ‘las Sy2 presenta una: llg
estudiadas en este trabajo (Fig. 10)
correspondlente a ]as bandas del lnfra

que el BBB: Para las Syl, la SED es 51 uasares radlo C'lllados (por ejemplo

Allom et al 1995)

Los: resultados de este trabajo concuerdan parc:almente con los trabajos de otros autores.
Las NLS1 son ob_,etos luminosos en rayos X y con espectros muy pronunciados (Boller et

yos X suaves pucde ser descnto L




‘al.“1996). Se caracterizan por ser objetos radio callados con fuentes radio compactas. Sin
‘embargo, los resultados en el IR son diferentes a los de Halpern & Oke (1987), Moran et al,
(1996) y Lipari (1994), en los que se sefiala a las NLS1 como luminosas en esta regién, En
la figura 11.c se muestra la SED de Ton S180 construida por Turner et al. 2002. Esta NLS1
“cumple con las caracteristicas antes mencmnadas a excepcion de no tener un espectro o
- pronunciado en rayos X. s

~La primera cosa evidente en la SED promedlo 'de’ nuestra muestra de NLS1 (Flg 10), es que : .
los Ob_]ClOS de nueslra muestra no son, en’ general LIG o ULIG, en contraste con'los

.’65 log L. Si tomamos el mt

las galaxnas Seyfert log Ly = —29 95 .
ra; (2x1042 2x1044 crgs ) algunos de estos :

Iummosndades en rayos X de nuestra. mu

_ brillantes en rayos X induce a conclu
L en rayos X. ‘Algo analogo sucede en’

1nfrarro_|o lejano. Moran et al. (1996)
i alo§o de’ Boller et al. (1992). Encontré
sg las::NLS1 tenian ]ummosxdades entr x10* 2x10 ergs' ‘en los rayos X, y
'jlummOSIdades en IRAS de 10*4-10%erg’s”, onclhyendo que estos NAG eran fuentes muy
“luminosas en ambas bandas. Esta conclusién queda comprometlda con los resultados
obtenidos con nuestra muestra. Las discrepancias parecen’ ser producto de efectos de
~kselecc10n :

3.8. LA SED Y LOS MODELOS PARA NLS1

El modelo de Ross & Fabian (1993) identifica las NLS1 con Syl con agujeros. negros de
menor masa (M~/0°Mo). Ello explica la escasa anchura de las lineas en ¢l éptico, pero no

puede explicar los anchos de ~5000 km s en el UV de las lineas Ly, y CIV. A1549 (UV) .
que son comparables a los de las Syl (Rodrlgues-Pascual et al. 1997). Para e)\pllcar las

anchuras de las lineas se necesitaria un escenario donde el continuo en las NLSl Jionice un

gas aaltas velocidades, el cual emitiria lineas anchas observables en el UV, mlentras las
lineas anchas en el 6ptico permanecenan ocultas. Sin embargo, en la fgura 10 se’ puedev
observar que, en alguna regién entre el extremo ultravioleta y los rayos X'suaves, se
encuentra el pico de la SED para las NLS1. Lo cual coincide con el resultado de Turner et
al. (2002) y es consistente con los modelos de altas tasas de acrecion. Eare :




Segin el modelo umﬁcado, ‘un. toro de polvo absorbe una fraccién de la luminosidad
nuclear y reemite la energiaen el mfr» 0jO. ‘Existe’ evxdencna de que este toro 6pticamente
grueso es el responsable del obscureénmlénto de las reglones ‘de lineas anchas (Antonucci &
Miller 1985; Miller &' Goodnch 1990 Tran et al. 1992).. El toro bloquea la radiacién
exceplo en las direcciones‘a’lo. largo de. su eje de simetria, que se cree que coincide con el
eje de la emisién en radio (Pier & Krolik '1992; Krolik 1996). ‘Cuando el nucleo activo es
visto de frente y la rcglon mtenor esta expuesta a nuestra linea de ‘vision, se espera que el
espectro tenga un pico en.la reglon del mfrarro_)o Si.vemos el Vtoro de ‘canto la ¢ emlsxon es
menos intensa porque no vemos las regnones mtenores al toro T

Sx bxen se pensaba que los NAG con gran emision en el mfrarrOJo tenian un fuene emision i

La SED de las NLSI (Fig. 10) también : parece
optxcamente grueso que emite en el: mfrarrOJo L

2 La absorcidn fria de rayos X es la absorcnon atémica debida a la densidad columnal de ‘materia eutra,(fna)‘
que esta presente en nuestra galaxia y en la galaxia huésped del NAG. La extincién encontrada por-Boller et

al. (1992) (E(B-V))<0.01) es demasiado pequefia para explicar la ausencia de las lmeas “de Balmer’ del -

hidrogeno debido a absorcién de polvo; suponiendo que los flujos de rayos X y del 6ptico rccorran cl mlsmo
camino 6ptico. : -

62




S| blen ,Kaﬂ(a 1967). propuso.un metodo para contar cuasares en’ el que se consnderaba el
1on y la’ geometna de] Umverso en expansmn fue Schmldt‘(1968) el

"‘le_]os de lo que eslan A cada cudsar en la muestra le corresponden volu
Viimi ~ r 1,,,, donde r es la distancia al cuasar y Flim ~ (L/F,,m)’ 2 es ]a dlstanma‘hmlte

(V) al que se ethe_n
encontrado (l/,,,nk) deb

por la ecuacion 3 1, y se resolvera para que valor Zpiax UNA fuenle de flujo F estana a] hmltC_ b
de deteccidon Fi, Supongamos ue ‘existe una densidad constante por unidad dc volumen
comovil, donde entendemos’ olumen comovil un volumen dentro de un sistema
coordenado que se e:\pande y.se vontraé conforme el Universo evoluciona. Para cada uno

de los cudsares en la mue iteg '

d,(2)e dz 3"23

V(z)- 7
S H, o (I+2)° (1+2q z)7?

debera ser evaluada para el corrimiento al rojo al que se encuentra ef objeto (z' =z) y para
el corrimiento al rojo al cual el cudsar puede ser detectado (2’ = zua) (Ver Peterson 1997).
Nuevamente, en el caso en que la muestra sea completa o 2 :

63




R V(z) 1 RO ' = ~
VIV = et ap - : . 3.24
( ZV 32 ‘

erg s™ cm’
resultante.”

17.2. dio como
ya'que el,numero-de NLS1 con z <
mo‘es de z = 0.1505. Bajo la
mterva]o 0.06 <z < 0.1505

olumen esconsiderablemente
'mlento al rojo. Se encontrd

resultado <V/V,,,,u.> =0, 08 'Esto pare
0.06 es 6 (de un total de 13) y nuestro
suposicion de una distribucién homogenea
tendria que haber mucho mas de 7

refiere y se optd por realizar el estudlo de. la muestra de 13 obJetos
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CAP.1V. CONCLUSIONES

4.1. CONCLUSIONES

Con la SED promedio construida en este trabajo; ‘asi como la correlacién encontrada entre
dos bandas del espectro, fue posible’ obtener, informacién imporfante y- nueva sobre esta
clase de objetos. La dispersidn en 1ummosndades de estos objetos ya habia'sido reportada
por Stepanian et al. (2003), asi como la escasa emision en el lejano mfrarro_;o En este
trabajo corroboramos tales afirmaciones con datos en el 6ptico y en el cercano infrarrojo
(ver Fig. 11 a), mostrando numérica y graficamente el tamafio de tales dispersiones. Se ha
mostrado que la. SED es en general distinta a las de las Syl y Sy2 y que coincide con el
resultado de Turner et al. (2002), pero nuestra SED es una SED promedio de objetos de una
muestra que aunque no es completa (¥/Vmax = 0.08), resulta més representativa que la SED
de una sola NLS1, La correlacion'Lx y: L encontrada muestra la existencia de un vinculo
fisico entre ambas emisiones, lo: cual apoya laidea de que los procesos que dan origen a las
v emlslones estan conectados (Ver secclon 3.6. ) =

de un toro de polvo para explic: r'la*alta lummosxdad en la’ banda el IR "de las'NLS1. En
.este modelo, el toro de ‘polvo’ bloquea la radiacién (Pier & Kroh 1992 “Krolik '1996) y
-luego -la re-emite en el mfrarro_lo ‘Nuestros resultados indican que no" todas las NLSI
emiten fuertemente en esa banda (la’'SED no muestra un pico), lo cual'pone en entredicho la
existencia de un toro de polvo. Por otro lado el modelo de baja masa parece ser consistente
con los resultados encontrados en este trabajo, pues al observar la Fig. 11a no se aprecia el
BBB, el cual es evidente en la.SED de los cuasares. Esto parece sefialar que existe un pico
en la emisidn térmica corrido a altas energias. Si bien, este cae en una region en la que no
cs posible su deteccion, el ‘Modelo Estandar predice su existencia (Ver seccion 1 2. 3) y
algunos trabajos como los de Turner et al. (2002) parecen sostener: eslo S
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Una suposxcmn que podnamos hacer es que la ausencia de emisién en la banda IR se debe a’
_que_las NLS1 de esta muestra representan‘una famlhp dlstmta de objetos en los que la baja 2

luminosidad es una caracteristica distintiva,"y no la falta de"un toro. El hecho de' que exnstan
- objetos, como SBS 0924+495, SBS 1135+59 Y. S,1535+547 con baja emls"

reallzado por Williams et al. (2002) en elA
fueron detectadas por ROSAT, estos autc

_detectados por ROSAT y sin huellas de absormon

Asi mismo, la grafica logL, vs. logLg (Flgura 6) apoya la 1dea de que;la :NLS1:que: no'
entraron en la correlacidn pertenecen a un grupo de NAG con caracteristicas distintas: Esta'
figura coincide con el resultado de Stepanian et al. (2003). Segin los’ resultados de o
Williams et al. (2002), la-esquina inferior derecha de esta grafica:estaria: mucho mas -
poblada ya que, el nimero de NLS1 con baja emision en rayos X excede-tres: veces alj*f
niimero detectado por ROSAT.

Pero.la suposmlon de que existe una nueva clase de NLS1 es muy aventurada. Podemos deo .m0

una- manera ‘alternativa, analizar los resultados partiendo de la siguiente afirmacién :
manejada por muchos autores (Goodrich 1989, Laor 2000, Veron-Cetty et al. 2001): Existe”
una transicion continua entre todas las pr opzedades fisicas de las NLSI y las Syl. Lo -

pronunc1ado de los espectros en rayos X, la alta emisién en rayos X y en infrarrojo no 'son. . _': "
caracteristicas de todas las NLS1, sino mas bien el resultado del estudio de muestras no.~ .- =
completas que han dado origen a conclusiones erréneas sobre esta “clase” de NAG. Asu,‘

bajo este argumento no es de extrafiar que existan NLS1 radio emisoras y otras que tlenen’, :
flujos por debajo del limite de FIRST; que algunas como las presentes en las muestras deik Tl
Boller et al. (1992) y de Moral et al. (1996) sean ULIG o LIG mientras: las . aqun{ S
presentadas, a excepcion de SBS 09454507, no fueran detectadas por IRAS;- que" .
E1346+266 (Ver Boller et al. 1996) tenga una luminosidad en el visible de ~10% ergs .y -
SBS 1340+569 tenga una luminosidad tres érdenes de magnitud menor; que la dispersion-
en las luminosidades en la banda de los rayos X suaves alcance dos 6rdenes de magnitud; y
que nuestro indice espectral esta entre 1.05 < aox“ :2.00 con un promedio de 1.35, mientras
otros autores reportan un O,y promedio’ .5.Entonces, no es descabellado que tales
transiciones se presenten en objetos de i clase. Y lo es mucho menos si notamos
que la manera de caracterizar a las NLS1:(c ieqta entre lineas [OLIJA5007/Hg <3 y el
FWHM(Hp) < 2000 km s") es una rtificial de separar a un grupo de NAG
(definicion que tiene que ser revisada) ’

La muestra de NLSI esludlada”eh vresenlc ‘trabajo forma un grupo de objetos con
caracteristicas’ distintas: algunos con emlslon fuerte en rayos X y otros con emision debll
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(qulzas Mrk 486 con -absorcién) pero luminosos en el optlco 1o cual se reﬂe_la en los'
valores para o obtenidos; fuentes con baja emision en el lejano i s
X y viceversa. A estas habria que afiadir las reportadas por Stepaman et a} (2003) a saber,""
que algunos NLS1 del SBS presentan baja emisiéon de Fell mientras otros presentan lo -
contrario. Esta gran variedad de caracteristicas, aunadas a.la SED y a'la: correlacmn Iong:,'
vs. logLy, indican que las propiedades de estos objetos no son orlgmadas por. efectos de.
orientacién. Son las propiedades fisicas, intrinsecas a cada objeto en ‘particular, ‘las que. .-
determinan sus propiedades observadas, favoreciendo mas un modelo de baja masa que'un -
modelo de orientacion. S

4.2. TRABAJO A FUTURO

Se pretende reunir tres muestra completas tomadas del SBS de los sngunentes NAG Syl
Sy2, NLS1. Ademas, incluir una muestra de objetos de transicién. ode objetos que escapen -

constituyentes de las muestras,

Esperamos que la construcmon de las SE

S,y ‘o,:fcl‘cbcr’l,v':‘s'ei':{”:

clasificados en base a criterios amﬁcnales solamente

Como complemento del lrabajo se pretende también anallzar los especlros de todos los
objetos para aplicar un “Analisis de Componente Principal” y extender el estudio de
Boroson (2002) a una muestra de galaxias Sy. Esto con el fin de ver como encajan las Sy en
la clasificacion de NAG; estos autores han propuesto una clasificacion basada en la tasa de
acrecién y el cociente L/Lgp.

g3

a toda clasxﬁcacxon pero que posean algunas caractenstlcas de las galaxnas :Sy Con el







APENDICE

A. OTRAS CLASES DE NAG

A.l. Radio Galaxias

Las radio galaxias son fuentes poderosas en radlo y tipicamente asomadas a galax1as'
elipticas gigantes. Las estructuras radio extendidas (que estan espacmlmeme resueltas; se

consideran estructuras compactas cuando no se pueden resolver a ~17) pueden ser. d|v1d|das S
en dos clases separadas de acuerdo a su luminosidad. Fanaroff y: R11ey (1974) defmen el
parametro Rer como la razén entre:la distancia que hay entre las. regiones- de: alto bnllo S
superficial en lados opuestos de la galaxia central y la extensxon total dela- fuentehasta‘el

contorno de mas bajo brillo en el mapa. Asi, la clase FRI tiene una Rir’:

con Rpr > 0.5 pertenecen a la clase FRII. Las FRI tienen’ una’ lummosmad ’menor'au S

2.5x 10 erg s Hz' mientras las FRII tienen una . lumm051dad mayor :
(Fanaroff & Riley 1974). Las FRI son fuentes moderadas, bnllames en el centro y
brillo superficial que decrece hacia sus bordes. Las::FRII son: ‘de limbo- bnllante y
comiinmente muestran reglones con un aumento’ con51derable de bnllo en:los bordes de la:
estructura o mezcladas con la misma. Segiin Blundell"et alv (1999) la claSIﬁcamon ‘Fanaroff-
Riley resulta un tanto subjetiva, ya que exnste un considerable numero de obJetos que no
'caen en ninguno de los dos grupos. Rt

galax1as ehptlcas (Martel et al. 1999;
als (1999) en una exploracidon de 500
a-fuente FRI ‘asociada a una galaxia
ulos, las FRI estan asociadas con
arecen: ser "diferentes a los de otros
as galaxtas que. hospedan a las FRII son
elipticas gigantes (Lilly &;Prestage 987)

Las FRI y FRII estan asociadas por lo’ general
‘Véron & Véron-Cetty 1995) aunque M. Ledlo
cumulos de Abell, _reportaron la. 1denuﬁcacxon de
espiral: Cuando; las radio galaxia:
galax1as de tlpo Dy D!

genera]mente ala

Las radlo alax1as FRII"tienen .un: especlro de lineas analogo al de las galaxias Seyfert.
pre ne ,fanchas de emision en el optico son llamadas “Broad Line Radio
Galaxxes” (BLRG), cuando tienen un espectro de Sy2 son llamadas “Narrow Line Radio
Galax1es (NLRG). Todos los cudsares radio emisores tiencn una estructura FRII cuando se
observan en radio. Por otro lado las galaxias FRI generalmente presentan un espectro de
lineas ‘estrechas tipo “LINER”; nucleos activos que se discutiran a continuacion (Laing et
al. 1994).

' El término galaxia D fue originalmente inventado por Mathews, Morgan & Schmidt (1964). Estas galaxias
son galaxias elipticas relativamente grandes y brillantes rodeadas por un halo tenue. A las galaxias D de gran
tamaiio se les ha afiadido el prefijo de manera aniloga a la notacidn para estrellas supergigantes que se emplea
en espectroscopia cstelar. Estas galaxias supergigantes se encuentran en el centro de los citmulos ricos.
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A.2. LINERS

Hechman (1980) definié una clase de “‘regiones de lmeas de emlslon nucleares - de baja
ionizacién (Low Ionization Nuclear Emisidn-LineRegions:" LINERS) ‘que_ ocurrian
comiinmente en nicleos de galaxias de tipo Sa, Sb, y Sc en la- clasificacion de Hubble ‘Su
pnncnpal caracteristica es la relativa fuerza de lmeas de emision ‘de especies en estados de
baja ionizacidn. Espectroscdpicamente estos objetos recuerdan a las Sy2 excepto que las
lineas de baja ionizacién como el [OIJA6300 y: [NII]7\.7»6548 6583 son mas- “intensas.
Especificamente, los miembros de esta clase se han definido solamente por el cociente de
las lineas: [OII]A3727/[OIIJA5007 = 1 y [OIJA6300/{OIIjA5007 = 1/3. Como las
divisiones exactas son un tanto arbitrarias, en la practica basta que se satisfaga uno de los
dos criterios para que sean llamados LINERS (Ver Filippenko 1996).

Por sus caracteristicas espectrales los LINERS yacen entre las regiones HII y las galaxias
Sy::débiles.: Estos objetos son extremadamente comunes en la época presente,
comprendlendo aproximadamente 1/3 de todas las galaxias con B < 12.5mag (Heckman
1980; Ho '1996). Siendo un fenémeno tan comun, es importante saber si es generado por
“un m'lcleo’a'ctivo" u otra clase de mecanismo. La presencia de una componente ancha en
Ho (FWZI = 5000 km s™') en algunos LINERS proveen evidencia de una continuidad con
* las galaxias Syl (Filippenko & Sargent 1985), aunque el modelo mas popular sostiene que
el proceso de energia que soporta la emisidn de lineas es de tipo “no activo” posiblemente
regiones con alto ritmo de formacion estelar (Starburst).

"A.3. Blazares

Los blazares se definen como objetos extragalacticos que se caracterizan por tener: i ) un
continuo plano de emisién en IR-Op-UV de un niicleo cuasiestelar; ii) una alta polarizacion
en el optico (P > 3%); iii) una rapida variabilidad en el 6ptico en tiempos de dias e incluso
de minutos, tanto en flujo como en polarizacion (grado y angulo); iv) un continuo en radio
muy fuerte y variable. La emisidn en radio esta polarizada y también presenta variabilidad
en grado y angulo (Kraus et al. 1998, Angel & Stockman 1980); v) grandes luminosidades
en rayos X y rayos y también muy variables y vi) un niicleo en radio con movimiento
superluminicos (Bregman 1990; Véron-Cetty & Véron 2000). Los blazares se subdividen
en BL Lac (Objetos BL Lacertae) en los cuales las lineas de emisién son inusualmente
débiles o incluso indetectables, y en cuasares violentamente variables en el optico (OVV),
los cuales tienen lineas de emision que presentan generalmente anchos cquivalentes (EW) a
los de los cuasares normales radio callados excepto durante periodos de intenso brillo. En
estos periodos el EW es menor. Los BL Lac se encuentran asociados a objetos FRI y los
OVVaF RII (Veron Cetty & Veron 2000).

Genera]mente los BL Lac se encuenlran hospedados en galaxias dc tipo eliptico (Scarpa et

al.. 2000) aunque se.sabe que ‘el objeto PKS 1413+135 es un BLL en una galax:a espiral de
tlpo temprano v1sta de frenle (McHardy et al. 1994).
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Se piensa que los blazares son NAG que tlenen un' chorro de particulas a velocidades
relativistas® que apunta directamente hacia nosotros. Los modelos basados en estos chorros
parecen explicar de manera satisfactoria la vanablhdad y los fenémenos de polarizacién
que presentan esta clase de NAG.

A.4. Las galaxias SCUBA

SCUBA (del inglés Submilimetric Common User Bolometer Array).es: un | ’matrlz dei,

camaras submilimétricas que permite observar en un rango de 350 um-a 2’| mm (Holland et .
. 1999). SCUBA fue construido por el ROE (Royal Observatory: o E

mstalo en el telescopio James Clerk Maxwell en Maunakea Hawai.

que se esperaba ‘Estas. galax1as luminosas en el submlllmemco (galax1
conﬁrmadas en:

o corrmnento al ro_]o, y puede tratarse también de los sitios de fo
S esfermdales de las galaxxas3 a traves de fustones de 51stemas ncos en gas (Lllly etal 1999)

? El'material que se esta “acretando” al interior del agujero negro, probablemente aunado al campo magnetlco, :
produce ﬂu_]os de particulas relativistas que son Ianzados en dlreccmncs antiparalelas, perpcndlculares al
dlSCO de acrecion, ver seccion 1.2.3. :

* Se supone que las galaxias se pueden descomponer en dos componenles distintas de poblncnones estelares, .
una componente esferoidal de estrcllas viejas y una componente de disco que consiste gencralmente de
cstrellas jovenes o una mezcla, dependiendo del tipo de galaxia, Las galaxias elipticas carecen de una
componente significativa de disco.
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