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Resumen

En esta tesis presentamos la caracterizacion de la distribucion espectral de energia (SED) de una
muestra de blazares observados por el Gran Telescopio Milimétrico, el telescopio de plato tunico,
y movible mas grande del mundo, ubicado en el estado de Puebla, México. Durante el periodo
de actividad de la camara AzTEC en el GTM, blazares monitoreados por el satélite Fermi y el

Submillimeter Array (SMA) fueron observados como fuentes de apuntado.

Los blazares son fuentes compactas en radio que pertenecen a la familia de los nicleos activos de
galaxias (AGN), particularmente de los AGN tipo radio-fuertes o que presentan jet, el cual, en el caso
de los blazares se orienta muy cerca de la linea de visién. Esta geometria produce efectos relativistas
en el sistema del observador que provocan una intensificaciéon en el brillo y concentracion del flujo
observado, dentro de un a4ngulo pequeno, haciéndolos brillantes y altamente variables en todas las
longitudes de onda, desde radio a rayos-y. La clase blazar se divide en dos tipos; los objetos BL Lac y

los Flat Spectrum Radio Quasar (FSRQ), los cuales difieren entre si por sus caracteristicas espectrales.

La SED de los blazares se caracteriza por una forma de “doble joroba”, en donde la emisiéon es dominada
por un continuo no térmico. La primer joroba o componente de baja energia, que alcanza su frecuencia
pico entre el IR y los rayos-X suaves, es atribuida generalmente a radiacién sincrotrén producida por
electrones relativistas que se mueven dentro de un campo magnético. Por otra parte, el origen de la
componente de altas energias de la SED es atn incierto. Sin embargo, se han propuesto diferentes
enfoques referidos cominmente como modelos leptonicos y hadroénicos. En la presente tesis, nos hemos
enfocado tnicamente en los modelos leptonicos para modelar la SED del radio hasta los rayos-vy. En
donde se supone que la emision a lo largo del espectro electromagnético estd dominada por leptones,
(es decir, electrones y posiblemente positrones). En el escenario leptonico, la emision de la segunda
joroba se explica de mejor manera por procesos de Compton inverso de los electrones relativistas del
jet, que interacttian con fotones que pueden provenir ya sea de la radiaciéon sincrotréon dentro de la
region de emision (proceso llamado synchrotron self Compton, SSC), o de campos de fotones externos
que interactuan con el jet (external Compton, EC). En general, los modelos puramente SSC parecen
explicar mejor la emision de la segunda joroba de blazares tipo BL Lac, mientras que los modelos con
EC resultan mas exitoso para el tipo FSRQ, ya que a diferencia de los BL Lac presentan campos de

fotones externos como el disco de acrecién, la regiéon de lineas anchas o el toro IR de polvo.

La frecuencia de la emision sincrotron es utilizada cominmente para clasificar a los blazares como
fuentes low-, intermediate- y high frequency peaked (LSP, ISP y HSP, respectivamente). La correlacion
entre la posicion de la frecuencia pico sincrotrén con los procesos de enfriamiento, han sido motivo de
estudio a través de la llamada secuencia blazar. Fossati et al. (1998), estudiaron la SED de un conjunto
de blazares, encontrando una secuencia empirica que relaciona a la clase blazar con su luminosidad
bolométrica. Notaron que cuando la luminosidad incrementa, el pico de las dos componentes de la
SED se desplaza hacia bajas frecuencias y la componente de altas energias se vuelve mas prominente.
Marcando una diferencia entre los blazares luminosos FSRQ y los BL Lac que son menos luminosos.
Esta diferencia fue interpretado por Ghisellini et al. (1998) como un cambio en la eficiencia de los

procesos de enfriamiento.
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Dentro del escenario de la secuencia blazar, presentamos el analisi de la SED de una muestra de
siete blazares conformada por las fuentes BLLac OJ 287, 4C+01.28 y OT081; y FSRQ 3C273,
PKS1335-127, 3C 454.3 y PKS 2255-282. Se realizo la busqueda de datos cuasi-simultédneos alrededor
de la fecha de observacion del GTM, para construir la SED de baja energia comprendida del radio a los
UV-rayos-X suaves. Para los blazares OJ 287, 3C 273 y 3C 454.3, se utilizaron observaciones realizadas
por los telescopios OVRO, ALMA, SMA, GTM y SMARTS. Encontrando datos cuasi-simultaneos
Gnicamente en el rango de 0.9-20 mm para el resto de los objetos, para los que no fue posible realizar
obtener la SED de baja energ ’ia. Debido a las escalas de variabilidad de los blazares, que van de
minutos a anos, resulta de gran importancia contar con observaciones multifrecuencia cuasi-simultaneas

para poder estudiar las fuentes en un mismo estado de actividad.

Usando el codigo abierto JetSeT para modelar la emision de fuentes con jet, hemos estimando la
frecuencia pico sincrotron, clasificando a las fuentes OJ 287 y 3C 273 como LSP, con una frecuencia
sincrotron v, ~ 10361Hz y v, ~ 101395 Hz, respectivamente, y a 3C 454.3 como ISP con v, ~
10'*12 Hz. Encontrando para cada fuente, variaciones en la frecuencia pico respecto a la reportada en
la literatura, lo que se traduce en cambios en su estado de actividad y en la eficiencia de sus procesos

de enfriamiento.

Concentrandonos en el blazar 3C 273, realizamos un analisis de la SED comprendida del radio a los
rayos-y en dos épocas distintas. Una de ellas, la SED promedio de 3C 273 analizada previamente
en Soldi et al. (2008), fue modelada con un modelo SSC con EC en donde se consideraron campos
de fotones externos producidos por el disco de acrecion y el toro de polvo, ambos modelados como
cuerpo negro. Los parametros obtenidos de este ajuste, como la temperatura del toro de polvo, fueron
consistentes con los reportados en Soldi et al. (2008), verificando la validéz del ajuste realizado con
JetSeT. Posteriormente, se modelo la SED cuasi-simultédnea presentada en esta tesis con observaciones
del ano 2016. Dado que el mejor ajuste se obtuvo utilizando un modelo SSC + EC, en este caso
producido por el disco de acrecion, reafirmamos que los modelos con EC suelen ser muy exitosos para
ajustar la SED de blazares como 3C 273, que es un blazar tipo FSRQ.

La SED de 3C 273 presenta una notable contribucion térmica en el rango del 6ptico-UV atribuida
al disco de acrecién, caracteristica presente en los AGN tipo Seyfert, confirmando la naturaleza
Seyfert-blazar de esta fuente e indicando que el blazar no se encontraba en un estado de alta actividad,

de lo contrario ésta contribucién térmica seria menos notoria o incluso ausente.

El ajuste realizado con JetSeT a la SED de 3C 273 de 2016, nos permitié estimar parametros fisicos
como el tamaiio de la regién emisora, con un radio R = 10" cm, y su distancia al agujero negro
~ 3.2 pc. Asimismo, se obtuvo una intensidad de campo magnético B = 0.089 G y un factor Doppler
6 = 7.2, que corresponde a un angulo 6 ~ 8° respecto a la linea de vision, que resultan consistentes

con valores reportados en la literatura.
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Capitulo 1. Introducciéon 1

Capitulo 1

Introduccion

Los objetos conocidos como Ntucleos Activos de Galaxias (o Active Galactic Nuclei, en adelante AGN)
conforman una familia de galaxias cuya actividad central produce enormes luminosidades (L~ 1042=47
ergs~!). Estas luminosidades son tan altas, que no pueden explicarse con procesos de tipo estelar. El
modelo més aceptado para explicar el origen del brillo central supone que se originan por la acrecion
de material producida por un agujero negro central y supermasivo (Super Massive Black Hole, en
adelante SMBH) con masas entre 10579 M®.

La primera evidencia observacional registrada de la existencia de AGN se remonta al ano 1908,
cuando Edward A. Fath (Fath 1909) obtuvo espectros de cimulos estelares y nebulosas espirales en
el Observatorio Lick, que presentaban intensas lineas de emisiéon producto de la manifestacion de
un ntcleo activo. Sin embargo, no fue hasta décadas después que Seyfert (Seyfert 1943) sugirié la
presencia de un pozo gravitacional. Seyfert presento el anélisis de algunas de las galaxias que hasta
entonces habian sido identificadas con espectros equivalentes a los observados por Fath. Revelando
una naturaleza inusual, eran objetos excepcionalmente compactos con un ntcleo brillante, un continuo
variable desde el ultravioleta al 6ptico, ademés de contar con intensas lineas de emisién, lo que sugeria
una fuente de energia muy poderosa y compacta en el centro de estas galaxias que ahora se conocen

como "Galaxias Seyfert", una de las grandes subclases de AGN.

En 1963, se descubre el primer cuédsar (ver Hazard 1963, Schmidt 1963), el cual se identifica
posteriormente con el nombre de 3C 273. El hallazgo ocurri6é estudiando la emision de una fuente
de radio extremadamente brillante y aparentemente asociada a un objeto puntual. Los cuasares
constituyen la sub-clase mas luminosa. Originalmente, el nombre "quasar"hacia referencia a "quasi
stellar radio sources" o quasars, por haber sido descubiertos en radio. No obstante, en la actualidad

se conocen como como "quasi-stellar objects" o cuasares.

Los cuasares son fuentes puntuales, muy distantes y muy luminosas. Comparados con las galaxias
tipo Seyfert, su alto brillo central impide estudiar la galaxia anfitriona que alberga a los AGN tipo
cuasar por efectos de contraste. En general, se ha planteado la idea de que las galaxias Seyfert son
la poblacién cercana y de baja luminosidad de los cuasares. Marteen Schmit propuso dividir ambas
clases de acuerdo a su magnitud absoluta en la banda azul del 6ptico, i.e. los cuasares son aquellos
cuyo brillo Mp < -23 (Schmidt 1983).
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Figura 1.0.1: Imagenes de la radiogalaxia M 87 a diferentes escalas que van desde los l6bulos gigantes en los
extremos del jet hasta regiones cercanas al agujero negro. Blandford et al. (2019).

Posteriormente, se descubrié que asociado al nicleo de muchas de las galaxias en el Universo cercano
(Baade 1954), se encontraban estructuras extendidas muy luminosas en las bandas del radio, i.e.
se descubren las Radiogalaxias, que son otra sub-clase de AGN (ver Figura 1.0.1). Las estructuras
extendidas mostraban l6bulos y chorros o jets colimados, cuya emisiéon parecia tener un origen
no térmico. Cerca del 10 % de AGN tienen una emisién prominente en el radio, clasificados como
"Radio-Fuertes” (Radio-Loud, en adelante RL). Se caracterizan por la emision de jets relativistas de
plasma que se extienden desde la region central hasta escalas de kpc o incluso Mpc (Begelman et al.
1984). Cuando el cociente minimo entre la luminosidad en radio respecto al 6ptico es mayor a 10 (i.e.
Lscr. /L > 10) se dice que se trata de una fuente RL (segun el criterio utilizado por Kellermann
1989), y cuando no se cumple el criterio, se clasifican como "Radio-callados” (o Radio-Quiet, RQ)
que no significa que todos sean radio silenciosos, pues algunos pueden tener emision débil 6 dificil de

detectar en las radio frecuencias.

Recientemente, Padovani et al. (2017) propone que la distincion entre estos dos tipos de AGN no es
simplemente una cuestion de seméantica, sino que las dos clases representan objetos intrinsecamente
diferentes. Los AGN radio fuertes emitien una gran fracciéon de su energia mediante procesos no
térmicos y en asociaciéon con la emisiéon de potentes chorros de material que se mueve con velocidades
cercanas a la luz (jets relativistas). Por otro lado, en los AGN radio callados, al no tener emision
asociada a un jet relativista, los procesos de emision incluyen procesos térmicos relacionados directa o
indirectamente con el disco de acrecion, ademés de procesos no-térmicos. Especificamente, en este
trabajo se propone que, debido a que la mayor diferencia fisica entre las dos clases es la presencia o
ausencia de chorro relativista, es mucho mas conveniente clasificarlos como AGN con chorro (o "jetted")
y AGN sin chorro (o "non-jetted"). Estas dos clasificaciones de RL y RQ (o jetted y non-jetted)
comprenden los siguientes tipos de AGN (ver Figura 1.0.2).

= Galaxias Seyfert

Las galaxias Seyfert son conocidos como los AGN de baja luminosidad, en los que su galaxia anfitriona
es claramente detectable, siendo en su mayoria del tipo espiral temprano. Existen dos clases de galaxias

Seyfert: las tipo 1, donde las lineas permitidas de emision son significativamente mas anchas que las
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Figura 1.0.2: Esquema que muestra las clases de AGN asociadas a dos pardametros; itensidad del jet relativista
y eficiencia radiativa del agujero negro central. Tomada de Padovani et al. (2017).

prohibidas, con Full Width at Half Maximum (FWHM) entre 1,000 y 10,000 kms~'y las tipo 2, donde
ambas lineas, permitidas y prohibidas, tienen relativamente el mismo ancho, i.e. anchos con FWHM
entre 500 y 900kms~!, no obstante estos limites son hasta cierto punto debatibles. En la literatura
reciente es comin encontrar la definicion de AGN Tipol y Tipoll, lo cual se basa justamente en las

diferencias encontradas en las Seyferts.

(Osterbrock 1981) introduce los tipos intermedios en las galaxias Seyfert: introduciendo los tipos 1.5,

1.8 y 1.9, de acuerdo a la presencia de una componente ancha sobrepuestra a las lineas de Ha y HS.
= Cuasares

Los cuasares son los AGN lejanos y de alta luminosidad, con magnitudes nucleares Mp >-23. Se
observan como fuentes puntuales, de donde viene su nombre al ser objetos cuasi estelares. Debido a la
intensidad de su nicleo es dificil observar su galaxia anfitriona, que en la mayoria de las veces es del
tipo eliptico. Algunos presentan caraceristicas morfologicas como jets como en el caso de 3C 273 (ver
Figura 1.0.3).

= Radiogalaxias

Las radio galaxias son identificadas comunmente con galaxias elipticas gigantes, aunque algunos de los
casos mas brillantes en el radio se asocian con cuasares. Existen dos subclases llamadas broad-line
radio galazies (BLRG) y narrow-line radio galaxies (NLRG) que son la parte RL anéloga a los tipos
1 y 2 de las galaxias Seyfert, respectivamente. En términos de fenomenologia son considerados RL
Seyfert, con la diferencia particular de que se asocian a galaxias elipticas en lugar de espirales. Fanaroff
& Riley (1974), clasificaron las estructuras extendidas en radio en dos clases de luminosidad. Los
objetos FRI como fuentes débiles en radio cuyo brillo es intenso en el centro y disminuye hacia los
extremos del jet. Por el contrario, la clase FRII que es més luminosa usualmente muestra intensos
jets colimados que terminan en radio l6bulos brillantes. Establecieron el limite de luminosidad entre

estas dos clases medida a 1.4 GHz como L, =1032ergss™! Hz 1.



Figura 1.0.3: Imagenes del jet de 30kpc en el cuasar 3C 273. De izquierda a derecha, las imagenes son en el
optico (Hubble Space Telescope), rayos-X (Chandra), y radio (Multi Element Remotely Linked Interferometer
Network, MERLIN). Créditos: Optico: NASA /STTScI, rayos-X: NASA /CXC, radio: MERLIN. http://chandra.
harvard.edu/photo/2000/0131/0131 multi.tif.

= LINERs

Los LINERs (Low-ionization nuclear emission-line regions) son clasificados como AGN de baja
luminosidad. Se encuentran frecuentemente en galaxias normales, particularmente elipticas. Se
caracterizan por la presencia de lineas de emisién intensas de especies de bajo estado de ionizacion
(Heckman 1980). Son espectroscopicamente similares a las Seyfert 2 con la excepcion de que sus lineas

de ionizacion son relativamente mas intensas, (por ejemplo, [OI] A6300 y [NII] X 6548, 6583).
= NLS1

Las galaxias Narrow-line Seyfert 1 (NLS1), son conocidos por ser jetted AGN con una masa black
hole relativamente pequetia (~ 10578 M) y altas tasas de acrecion (> 0.01 — 0.001 Lgqq) (Foschini
2020). Su galaxia anfitriona es generalmente del tipo espiral con seudo bulbos o barras. Desde el punto
de vista observacional, las NLS1 son diferentes a las radio galaxias y los blazares, pero desde el punto
de vista fisico, el motor central y el jet parecen ser iguales (Foschini 2020). El descubrimiento de este
tipo de fuentes mostroé la existencia de otro tipo de AGN ademaés de los blazares y las radio galaxias

capaces de producir jets relativistas potentes (Lihteenmiki et al. 2018).
= Blazares

Los blazares son AGN de la clase RL albergados en galaxias elipticas gigantes (Foschini 2020).
Son fuentes altamente variables en todas las bandas del espectro electromagnético, con escalas de
variabilidad que van de los minutos a anos, y con emisiéon polarizada también variable que se observa
en las bandas del radio, 6ptico, UV e incluso se espera proximamente el estudio y deteccion de emision
polarizada variable en las bandas de los rayos-X y rayos-y (Blandford et al. 2019). Los blazares por

su gran variabilidad son considerados la clase extrema de los AGN. Se ha propuesto que la gran


http://chandra.harvard.edu/photo/2000/0131/0131_multi.tif
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variabilidad de brillo observada se debe a que el jet o chorro de plasma constituido por electrones
y protones relativistas es emitido en una direccion que forma un angulo pequeno con la visual del
observador. El dngulo de visién en blazares se encuentra en general que es menor a 15°. La clase blazar
suele dividirse en dos tipos; (1) los tipo BL Lac que adquiere su nombre del prototipo de la clase,
el objeto BL Lacertae, son fuentes que se distinguen por la ausencia de lineas intensas de emision
o si la presentan tiende a tener un ancho equivalente o EW < 5A. La ausencia de lineas de emision
(v de absorcion) se debe a que la emision del continuo es muy intensa y dominante y (2) los tipo
Flat Spectrum Radio Quasar (FSRQ), que a diferencia de los BL Lac, si presentan intensas lineas
de emision. Los blazares y sus procesos de emisiéon multifrecuencias son el objeto de estudio de la

presente tesis, por lo que en la siguiente secciéon se describirdn con mayor detalle.

1.1. El Modelo Estandar

En la busqueda de una explicacion satisfactoria al conjunto de fenénemos observados en relaciéon con
los AGN y la gran cantidad de energia que emiten, Zel’dovich & Novikov (1964) propusieron el modelo
conocido actualmente como modelo estandar. Dicho modelo considera la existencia de un agujero
negro super masivo en el centro de los AGN, explicando que la energia debia generarse por la caida
de material al agujero negro. El gas de la galaxia anfitriona se usa como combustible alimentando al
SMBH, encendiendo asi los nicleos activos de las galaxias. Wu & Liu (2004) reportan valores para la
tasa de Eddington en el rango de 0.001 a 0.1 para una muestra de AGN con SMBH con masas entre
3x107 Mg y 5x10° Mg). Para que dicho gas caiga hacia el agujero negro central, es necesaria una
gran pérdida de momento angular. Establecer los mecanismos fisicos por los cuales el gas va perdiendo

momento angular es uno de los temas de estudio dentro del campo de los AGN.

1.2. El Modelo Unificado

El modelo unificado supone que los AGN son intrinsicamente el mismo fenémeno, y que las
diferencias fenomenologicas se pueden explicar considerando presencia o ausencia de emision de
jet y distintos angulos de vision. Dicho modelo considera principalmente dos argumentos; (i) los
diferentes componentes de la estructura del AGN responsables de la emision observada, y (ii) la
orientacion del AGN respecto a la linea de vision. Cubriendo un rango amplio de escalas fisicas, que
juntos componen la imagen completa de un AGN, se decriben las siguientes componentes (ver Figura

1.2.1) basadas en el conocimiento observacional que se tiene en la actualidad .

Agujero negro (10~7-1072 pc): Es el elemento fundamental que tienen en comtn todos los AGN.
Los agujeros negros son objetos simples que se distinguen por su masa, carga y espin, parametros
que son de suma importancia al determinar las caracteristicas observables en un AGN. La masa del
agujero negro (Black Hole, en adelante BH) establece el limite de Eddington, por lo que a mayor
masa son mas luminosos y més faciles de detectar. Los efectos del espin son mas dificiles de entender,
pero una rotaciéon rapida del BH puede producir discos de acrecién que se extiendan mas cerca del
horizonte de eventos, produciendo una SED azulada con una mayor eficiencia radiativa, lo que puede

influenciar la capacidad de acrecion del BH para emitir jets relativistas y vientos.

Lescalas y caracteristicas de cada componente tomadas de Padovani et al. (2017)
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Disco de acrecién (107 — 1 pc): La acrecion de gas y polvo de la galaxia anfitriona por el disco de
acrecion es un proceso muy eficiente para conversion de energia potencial a energia de radiacion. Es el
proceso que genera enormes cantidades de energia y el proceso mas importante para la determinacion de
las caracteristicas observacionales de los AGN. Lo que diferencia a una galaxia normal de una activa es
la presencia de un SMBH con una tasa de acrecion relativamente alta. El disco de acrecién 6pticamente
grueso produce intensa emision observable en el 6ptico y el UV, y vientos fuertes impulsados por la
radiacion. Los cambios en la acrecion parecen influir en la emision de la corona magnética y estar
conectados con la producciéon de jets relativistas, asi como ser la fuente de la mayor parte de la
variabilidad observada en los AGN. La corona del disco se supone que es como una capa caliente, o un

conjunto de regiones nubosas particularmente activas en las partes internas del disco (Ghisellini 2013).

Clumpy Gas and Dust Torus

Jet

Jet

Super Massive Black Hole

Accretion Disk

4

Clumpy Gas and Dust Torus

Figura 1.2.1: Representacion esquemaética del Modelo Unificado de AGN. La figura muestra el agujero negro
central, en azul el disco de acrecién, y en marrén el toro de polvo rodeando las regiones internas. En amarillo
se muestra la emisiéon de jets que surgen en los polos del disco de acreciéon. Imagen tomada de Saxton, B.
NRAO/AUI/NSF (https://public.nrac.edu/gallery/a-unified-agn-model/).

Toro (1-10pc): El toro de gas y polvo que rodea la maquina central del AGN es una componente
critica para entender los fendmenos obsevacionales como la emision en el IR, y el obscurecimiento del
disco de acrecion y la corona. La mayoria de la emision en el infrarrojo medio de los AGN luminosos
proviene de la emisién del polvo caliente. El polvo intercepta parte de la radiacién producida por el
disco y la reemite en el IR. La distribuciéon geométrica y la cinematica del material polvoso es atn

incierto, asi como su conexién con la acreciéon a grandes y pequenas escalas.
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Regién de lineas anchas (0.01-1pc): Esta region es un conjunto de pequenas nubes que se
encuentran a menos de 1 pc del agujero negro, moviéndose rapidamente (velocidad promedio de ~
3000 km s~1). Interceptan ~ 10 % de la radiacion ionizante producida por el disco, y la reemite en
forma de lineas (Ghisellini 2013). Por efecto Doppler las lineas se observan ensanchadas, lo que le da

el nombre a la region, Broad Line Region (BLR, en adelante).

Regioén de lineas angostas (~100pc): A una distancia mayor, se encuentra una region de nubes
menos densas que en la BLR, y que se mueven a menor velocidad. Esta regiéon se conoce como Narrow
Line Region (NLR).

Jet (1077-10% pc): El jet relativista es la componente que domina la emisién del AGN en los rayos-y
y en las bandas del radio, en el caso de los blazares contribuye de manera importante a lo largo de
la SED (ver seccién 1.3). La estructura y la orientacion del jet puede influir en las caracteristicas
observadas principalemente en los rayos-y y el radio. Es la componente con naturaleza fisica mas
incierta, a pesar de ser uno de los aspectos més estudiados en un AGN (ver por ejemplo, Ghisellini
et al. 2005, Hovatta & Lindfors 2020).

Galaxia anfitriona y halo de materia obscura (10-10° pc): Las propiedades del gas de la galaxia
anfitriona pueden tener una influencia fisica en los procesos de alimentaciéon y emision de un AGN.
La interaccion entre el AGN y el gas en los halos de materia obscura que los rodean puede tener
efectos importantes en los fenémenos observados, particularmente en los puntos calientes, 16bulos, y
los extremos del jet que forman colas con angulos grandes en jets de gran escala (ver por ejemplo,
Hardcastle 2014).

1.3. Distribuciéon Espectral de Energia en AGN

Los AGN han sido observados en todas las bandas espectrales. Cada una de las bandas de energia
proveen distintas ventanas de informacién sobre los procesos fisicos que ocurren en estos objetos. En
la figura 1.3.1, observamos las diferentes componentes que se utilizan para reconstruir la SED de un
AGN, donde la contribucion de cada componente puede variar de forma importante dependiendo del
tipo de AGN.

Diferentes mecanismos fisicos producen la emision en cada banda de energia (ver, figura 1.3.2).
Comenzando por el radio, el proceso dominante es la emision sincrotrén, es decir, radiaciéon producida
por particulas cargadas que giran a velocidades relativistas alrededor de las lineas de campo magnético.
La banda del infrarrojo es principalmente sensible al obscurecimiento del material y el polvo. El polvo
absorbe y dispersa la emision del disco de acrecion, dominando la SED en el IR, alcanzando su pico a
~ 1 um (Padovani et al. 2017).

El disco de acreciéon que ioniza el gas circumnuclear tanto de la BLR como de la NLR, es la fuente de
emision de continuo desde el 6ptico-UV hasta los rayos-X. Produce la componente conocida como

"Big Blue Bump"(BBB) y presenta un quiebre de este continuo alrededor de los 1,000 A.
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Figura 1.3.1: Ajustes a la Distribucion espectral de energia (SED) de AGN. La linea negra continua muestra
el ajuste realizado a la SED de un AGN tipico, sin jet relativista y las distintas componentes utilizadas para
ajustarla (disco de acrecion, toro de polvo, corona caliente, etc). La curva en color vino muestra el ajuste de la
SED de un blazar tipo High synchrotron peak, HSP (basada en la SED de Mrk 421), y la curva en gris punteada
el ajuste para modelar la SED de un blazar tipo Low synchrotron peak, LSP (basada en la SED de 3C454.3).
Los blazares se caracterizan por tener una SED con doble joroba. El rango de emisién en multifrecuencias de
los blazares es mucho més amplio que el de los AGN sin jet relativista. Los blazares emiten desde el radio
hasta los rayos-y de muy alta energia (Very High Energey, o VHE). Figura tomada de Padovani et al. (2017).

La emision de rayos-X de los AGN por una parte, son el resultado de una continuaciéon del mecanismo
sincrotréon que produce la joroba de baja energia, cuya emision alcanza la banda de los rayos-X suaves.
Por otro lado, los rayos-X duros resultan de la dispersion Compton inverso de los fotones semilla de
baja energia por los electrones relativistas del jet o de la corona caliente que rodea el disco de acrecién
(Kalita et al. 2017a).

Finalmente, la region més energética del espectro electromagnético, la banda de los rayos-v. Siendo los
blazares las fuentes que dominan el cielo extragalactico en estas frecuencias, su emision es dominada
por radiaciéon no-térmica, con corrimiento al azul y siendo intensificada por efectos geométricos debido
a la orientacion del jet respecto a la linea de vision (Urry & Padovani 1995). Los mecanismos de

emision en esta banda se discutiran en el siguiente capitulo.
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Figura 1.3.2: Esquema que muestra los procesos complejos producidos en un blazar. Los rayos-y pueden
provenir de la zona donde el jet acelera a una velocidad cercana a la de la luz, regiones turbulentas, un
choque estacionario o un choque en movimiento, o todos los anteriores. Los fotones que los electrones
en el jet Comptoionizan a energias de rayos-X y rayos-vy pueden ser del disco de acrecion, polvo caliente
en el disco externo, nubes de gas caliente o del chorro mismo. La escala en anos luz, que se muestra
en la parte inferior, aumenta diez veces con cada marca. Crédito: A. Marscher, 2018. Tomada de https:
//fermi.gsfc.nasa.gov/fermil0/fridays/03162018.html.

En el capitulo 2 trataremos el fenémeno blazar, las caracterisicas de la SED de los blazares, asi como
los modelos tedricos utilizados cominmente para modelar su emisiéon y la distribucién de particulas
responsables de ésta. La muestra de blazares estudiados en este trabajo se describe en el capitulo 3,
junto con los surveys utilizados para construir la componente de baja energia de la SED. Para las
fuentes seleccionadas, se presenta el andlisis de la SED de baja energia utilizando el codigo JetSeT?
en el capitulo 4. En el capitulo 5 analizamos la SED del radio a los rayos-vy de la fuente 3C 273 en dos
épocas distintas, usando de igual manera el coédigo JetSeT y haciendo una comparacion con resultados

de la literatura. Finalmente, se presentan los resultados y conclusiones en el capitulo 6.

1.4. Objetivos

El objetivo principal de esta tesis consiste en estudiar las propiedades de la emision multifrecuencias a
través de la caracterizacion de la SED en una muestra de blazares observada con el Gran Telescopio
Milimétrico (GTM). Nuestra hipotesis se basa en la validez del modelo del jet relativista de Blandford
& Konigl (1979) que propone que los blazares son el resultado de observar el jet relativista con un
angulo muy pequeno respecto a la linea de vision del observador. Esta geometria produce efectos
relativistas en el sistema del observador que provocan una intensificacion del brillo y concentracion del
flujo observado dentro de un angulo ~1/0, i.e. efectos conocidos como boosting y beaming relativistas,
respectivamente. Asimismo, discutimos las variaciones en la SED a través de la secuencia blazar
propuesta incialmente por Fossati et al. (1998), la cual distingue la eficiencia de los procesos de

enfriamiento entre las dos clases de blazares, FSRQ y BL Lac.

2Ver apéndice A.


https://fermi.gsfc.nasa.gov/fermi10/fridays/03162018.html
https://fermi.gsfc.nasa.gov/fermi10/fridays/03162018.html

10 Capitulo 2. El Fenémeno blazar

Capitulo 2

El Fenémeno blazar

Los blazares son fuentes compactas en radio que se distinguen del resto de los AGN tipo radio-loud
por su espectro plano en el radio, extrema variabilidad y alta polarizacién en las bandas del radio
y el optico (Hughes 1991). El término blazar fue introducido por primera vez en la Conferencia de
Pittsburgh sobre Objetos BL Lac al buscar un nombre en comtn para las dos sub clasificaciones; los

objetos BL Lac y los FSRQ, anteriormente llamados cuasares dpticamente variables (Wolfe 1978).

2.1. Fenomenologia

Los dos tipos de blazares difieren en sus caracteristicas espectrales. Por un lado, los FSRQ exhiben un
continuo con lineas de emision intensas, como se observa en los cuésares, mientras que los BL Lac
presentan un espectro dominado por un continuo no térmico carente de lineas en la mayoria de los
casos, aunque pueden llegar a presentar lineas de emisién débiles y algunas veces lineas tenues de

absorcion (Padovani et al. 2017).

Estos objetos se observan en el cielo como fuentes puntuales debido a la intensidad del jet relativista,

lo que dificulta la deteccion de la galaxia anfitriona asociada a este tipo de AGN.

Son fuentes variables a lo largo del espectro electromagnético, con diferentes escalas temporales que
van desde minutos hasta afnos (ver, por ejem Fan et al. 2014, Ulrich et al. 1997). Se clasifican respecto
a la escala de variabiliad como; micro variabilidad (o intraday variability, IDV), variabilidad de periodo
corto (o short-term variability, STV), y variabilidad de periodo largo (o long-term variability, LTV).
Segun el monitoreo realizado por el programa Caltech OVRO 40-m, la clase BL Lac muestra mayores

amplitudes de variabilidad que la clase FSRQ.

Los blazares se caracterizan por su emisiéon de luz polarizada linealmente, con porcentajes de
polarizacién que varian desde un pequenio porcentaje (mayores a 3 %) y durante los abrillantamientos
o flares, alcanzando valores de hasta 45 % en las bandas del 6ptico. En algunas fuentes observadas
a 14.5 GHz por University of Michigan Radio Astronomy Observatory (UMRAO) (Blandford et al.

2019), se observan porcentajes de polarizacion lineal de hasta un 15 %.
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2.2. Distribucion Espectral de Energia en blazares

La distribucion espectral de energia de los blazares esta caracterizada por una forma de "doble joroba".
La primera joroba o componente de baja energia, con frecuencia pico entre el IR y los rayos-X, es
atribuida generalmnete a radiacion sincrotrén producida por electrones relativistas que se mueven
dentro de un campo magnético. Cuando esta emision alcanza su frecuencia pico a bajas energias
(v3.., < 10 Hz), la fuente se clasifica como LSP (Low synchrotron peak), si el pico cae en energias

pico
5
mayores (Vy);.,

> 105 Hz) son llamados High synchrotron peak (HSP), mientras que, cuando su
frecuencia pico se encuentra en el rango intermedio se clasifican como ISP (Intermediate synchrotron
peak). En el caso de los FSRQ), el primer pico de la SED se encuentra tipicamente en el rango infrarojo
(es decir, son LSP), por otro lado, los BL Lac pueden encontrarse entre el infrarojo y los rayos-X

duros siendo LSP, ISP 6 HSP (Hovatta & Lindfors 2020).

El origen de la segunda componente de la SED es atn incierto, pero se han propuesto diferentes
enfoques referidos cominmente como modelos leptonicos y hadronicos. En los modelos lepténicos,
se supone que la emision a lo largo del espectro electromagnético esta dominada por leptones (es
decir, electrones y posiblemente positrones), en donde los protones que puedan estar presentes no
logran ser acelerados a energias suficientemente altas como para contribuir significativamente a la
emision. En este escenario, la emision de la segunda joroba se explica de mejor manera por procesos
de Compton inverso (IC) de los electrones relativistas, con fotones que pueden provenir ya sea de la
radiacion sincrotréon dentro de la region de emision (proceso llamado synchrotron self Compton, SSC),

o de campos externos de fotones que interactian con el jet (external Compton, EC).

Los fotones externos pueden originarse en el campo de radiacion del disco de acrecion (Dermer et al.
1992), de la dispersion del mismo por el gas y el polvo circundante (Sikora et al. 1994), emisiones
infrarrojas del polvo caliente o un toro molecular (Arbeiter et al. 2002), el fondo cosmico de microondas
(cosmic microwave background, CMB) (Dermer & Schlickeiser 1993), etc. En general, los modelos
puramente SSC parecen explicar mejor la emision de la segunda joroba de objetos BL Lac (o HSP,
segtin su frecuencia pico sincrotrén), mientras que la necesidad de introducir procesos EC crece hacia
los LSP, siendo més exitosos para el tipo FSRQ (tipicamente LSP) (Hovatta & Lindfors 2020).

En los modelos hadrénicos, se considera que el jet estd compuesto por electrones y protones que se
mueven a velocidades relativistas (Figura 2.2.1). La primer joroba de la SED sigue siendo dominada
por la radiacién sincrotron de los electrones, sin embargo, la segunda joroba se atribuye a diferentes
procesos. La emision de altas energias es dominada por radiacion sincrotrén de los protones relativistas,
del decaimiento de los piones producidos por los protones extremadamente energéticos (respecto a su
luminosidad), de la emision resultado de decaimientos secundarios de los piones, y por cascadas de

pares generadas a partir de la radiacion vy (ver por ejemplo, Mannheim & Biermann 1992).

Es importante mencionar, que aunque ambos modelos han tenido éxito al modelar la SED de los
blazares, la alta variabilidad que se observa en algunas fuentes se explica de mejor manera dentro de
un escenario leptonico (Diltz & Bottcher 2014). En esta tésis nos enfocaremos tinicamente en modelos

leptonicos.
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Figura 2.2.1: Ilustracion de la regiéon de emision del blazar TXS0506+056 viajando a velocidad
relativista considerando un modelo hadronico. Imagen de Gao, Shan et al. (2018).

2.2.1. La secuencia blazar

La secuencia blazar fue sugerida inicialmente por Fossati et al. (1998), quienes encontraron evidencia
de una secuencia empirica que conectaba a la clase blazar con su luminosidad bolométrica. Estudiaron
la SED de un conjunto de 126 blazares de los cuales 33 habian sido observados por el Energetic
Gamma Ray Ezxperiment Telescope (EGRET). Dividieron la muestra en bins de la luminosidad en
radio, y promediaron la luminosidad en bandas seleccionadas para formar la SED representativa en
cada bin. Como resultado, notaron una tendencia sistematica en la SED en funcién de su luminosidad
en radio, una anticorrelacion entre la luminosidad de la fuente y la frecuencia pico de la componente
sincrotron. Blazares con mayor luminosidad bolométrica mostraban una SED enrojecida y dominada
por Compton, es decir, que la segunda joroba se volvia més prominente (como se puede ver en el
panel derecho de la figura 2.2.2: Los blazares menos luminosos son més “azules”, es decir, con su pico
sincrotréon y Compton a altas frecuencias, con la luminosidad correspondiente a cada pico casi igual.
Mientras que los més luminosos alcanzan su frecuencia pico a frecuencias mas bajas y domina la

segunda joroba.) a lo que llamaron secuencia blazar.

Esta anticorrelacion entre la posicion del pico sincrotrén y la luminosidad bolométrica, de acuerdo a
Ghisellini et al. (1998) puede explicarse por efectos de enfriamiento. En los objetos FSRQ los procesos
de enfriamiento son mas eficientes debido a los campos de radiaciéon intensos dentro de la BLR. Lo que
da lugar a un factor de Lorentz menor en el quiebre de la distribucion de electrones, determinando la
posicion del pico sincrotén y Compton, en general, la forma de la SED. En las fuentes intrinsecamente
menos luminosas (objetos BL Lac, también clasificados como high-energy peaked BL Lacs, HBL), el
enfriamiento radiativo es menos importante y las particulas altamente energéticas pueden continuar
contribuyendo a la emision sincrotréon y Compton inverso hasta frecuencias altas. Por el contrario, en
las fuentes més luminosas (FSRQ), que sufren un enfriamiento mayor y picos de emision sincrotron a
frecuencias mucho méas bajas, el enfriamiento radiativo no permite que alcancen energias mayores (ver

por ejemplo, Ghisellini et al. 2005).

En Ghisellini et al. (2017), encontraron evidencias que apoyaron la existencia de una secuencia

blazar para los objetos BL Lac, sin embargo, la SED de los FSRQ no se enrojecia al incrementar la



2.3. Emisién milimétrica en blazares 13

luminosidad. Estudiaron una muestra de blazares con corrimiento al rojo conocido y que habian sido
observados por Fermi-LAT. Consideraron de forma independiente a las dos clases y retomaron el
estudio de la secuencia blazar, encontrando que los FSRQ formaban una secuencia respecto al dominio
de Compton y su indice espectral en rayos-X (como se ve en el panel izquierdo de la Figura 2.2.2; en
color morado y azul vemos los tipo BL Lac, y los FSRQ en rojo, amarillo y verde). En las fuentes BL
Lac el disco de acrecion es radiativamente ineficiente, por lo que no puede ionizar la BLR a diferencia
de los FSRQ), en los que la tasa de enfriamiento es mayor debido a la presencia de fotones externos, lo

que explica el dominio Compton en su SED.

NEW

TTT{TTTT ] TTT T 11T

N
Gy @

i|l||l||||
bt

el e
[V

Log vL, [erg s7!]

N
o

Pttt b [ AEEERAEER RN RN

10 15 20 25 10 15 20 25

Log v [rest frame]

Figura 2.2.2: Izquierda: Nueva secuencia blazar de Ghisellini et al. (2017). Derecha: Secuencia blazar de
Fossati et al. (1998). Imagen tomada de (Hovatta & Lindfors 2020).

Por lo tanto, la llamada secuencia blazar se ve de dos maneras: como una secuencia puramente
fenomenologica, relacionada con la forma de la SED y la luminosidad bolométrica observada, y de

forma tedrica, en donde se relaciona la radiacion de enfriamiento con la vpico.

2.3. Emision milimétrica en blazares

Aun con el gran progreso que se tiene hoy en dia en la comprension del fenémeno blazar, quedan
aun muchas preguntas abiertas. Los monitoreos de AGN, y en este caso de blazares, son de suma
importancia para obtener una imagen completa y entender los fenémenos detras de estos objetos.
Las observaciones en la banda del milimétrico permiten resolver las regiones internas mas cercanas
al nicleo y estudiar los procesos fisicos que toman lugar en estas regiones. Al menos en los blazares
més brillantes, el nicleo milimétrico parece encontrarse a parsecs de distancia del agujero negro (ver
figura 2.3.1). La ubicacion de esta zona se basa en las escalas de tiempo de variabilidad, y se puede
verificar utilizando datos milimétricos y calculos de la opacidad del sincrotrén autoabsorbido. El nticleo
se identifica como la region méas compacta del jet, cerca de la base aparente del mismo, y como la

superficie a la cual la profundidad éptica es = 1 (ver por ejemplo, Sikora et al. 2008).

Estudios en la banda de los rayos-y (ver por ejemplo, Giroletti et al. 2016, Ackermann et al. 2011),
han sugerido que la emision en longitudes de onda milimétricas estd méas fuertemente correlacionada

con la emisién en rayos-y que la emisién a longitudes de cm, ya que se han observado retrasos entre la
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emision en rayos-y respecto a la respuesta en longitudes de cm, encontrando correlaciones temporales
con la respuesta en milimétrico, analizando la componente VLBI durante los flares. Por lo tanto, los
estudios en estas bandas podrian probar si la emision en el milimétrico y la emisién de altas energias
se producen en la misma region, i.e. son coespaciales. También es posible que la emisiéon del polvo y
gas molecular ademas de dominar la regién IR de la SED alcance el rango del milimétrico, como se ha
observado en algunos blazares (Fumagalli et al. 2012). A las distancias determinadas por estudios
milimétricos (mm-VLBI), los mecanismos de emision méas probables de altas energia son el SSC y el

EC inverso de fotones infrarrojos provenientes del toro de polvo.

UV, Optical Emission
X-Ray Emission Narrow-Emission-Line Clouds
; Broad-Emission-Line Clouds /
[/ ; Helical Magnetic Fleld
! mm-Wave Core
; ShockfSupaeriuminal Knot (Radio to Gamma-Ray)
T T T
1 Radio Emission i

secaron hq '\. .‘q‘ \

10*  1w0* 107 Schwarzschild Radil

Figura 2.3.1: Superposiciéon de una imagen de radio a 3 mm del blazar 3C 454.3 en un diagrama de un
quésar, no a escala. Nudos de emision 6ptica se mueven hacia afuera desde el disco de acrecion del agujero
negro (izquierda) a través de una zona de aceleracion hacia los "niicleos"de radio y milimétrico, y el radio jet
(derecha). Figura por D. W. Murphy, tomada de Wehrle et al. (2009).

El flujo en el milimétrico no sblo es util para enriquecer los modelos de emisién. Generalmente se
habla de la importancia del campo magnético en el lanzamiento y colimacion de los jets en AGN, y en
la aceleracion de los electrones relativistas. Por lo tanto, sondear el campo magnético en la region de
emision mm ayudaria a la comprension de los procesos de aceleracion de particulas y su potencial

para colimar el jet (Backes et al. 2019).

En varios casos, el nicleo milimétrico donde se produce la emision de altas energias ha sido identificado
como un choque estacionario, definiendo posiblemente el final de la zona de aceleraciéon y colimacion
(Marscher & Jorstad 2011).

2.4. Modelo leptonico SSC/EC

El modelo méas aceptado para describir la emisién de un blazar, es en el que la radiaciéon es producida
dentro de un jet relativista, que se origina cerca del agujero negro y se orienta muy cerca de nuestra
linea de vision, i.e. el modelo de jet relativista porpuesto por Blandford & Konigl (1979). Dentro del
escenario leptonico, describiremos un modelo que incorpora la emisién por sincrotrén y dispersion
Compton inverso, dentro de campos de radiacion internos (SSC), y externos (EC).

El modelo se basa en considerar una region emisora homogénea de radio R (ver Figura A.1.7),

que se mueve de forma relativista con un factor de Lorentz (o "bulk Lorentz factor") T', a lo largo

de la estructura del jet. La region emisora es impregnada por un campo magnético homogéneo y
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aleatoriamente orientado, de magnitud B. Debido a que el jet forma un angulo pequeno respecto
a la visual, la emision obervada se ve afectada por un factor Doppler (o beaming factor) § =
1/(T'(1 — Bcost)) (para blazares senf ~ 1/T'), como se ve esqueméaticamente en la figura 2.4.1.
Debido a esta geometria, se observan fendémenos relativistas como el movimiento superluminico
aparente’ y el Doppler boosting”, propiedades que se presenta en blazares y radiogalaxias (ver por

ejemplo, Lister et al. 2013).

El tamano de la region emisora se acota a partir de la escala de variabilidad observada, At, como:

c-At-6§
R=—r, (2.4.1)

donde z es el corrimiento al rojo de la fuente y § es el factor Doppler.

observer rest frame : Observer frame:
isotropic emission beamed
0 !
o # “
o )= '

I'{1—deas(t))

o (1=1/T

Beaming factor:

Figura 2.4.1: Esquema del fenémeno relativista beaming producido por la orientacion del jet del blazar
respecto de la linea de vision. Imagen tomada de https://www.isdc.unige.ch/sedtool/PROD /html _js/
SED Web tool/Doc/test doc/index.html.

Los electrones son acelerados a energias relativistas a través de mecanismos como choques a lo largo
del jet, y su distribuciéon de energia es descrita por una ley analitica (como una ley de potencias,
por ejemplo). Estos electrones acelerados interacttian con el campo magnético, y emiten radiacion
sincrotron. En un modelo SSC (ver Jones et al. 1974) los fotones del proceso IC que son dispersados a
altas energias, son los fotones sincrotron producidos por la misma poblaciéon de electrones relativistas.
Sin embargo, en algunos casos es necesario introducir un escenario EC (Sikora et al. 1994) para poder
reproducir satisfactoriamente la emision del blazar en altas energias. Los modelos EC han resultado
exitosos para modelar la SED de fuentes tipo FSRQ (Sikora et al. 2002).

Los fotones semilla del proceso IC son tipicamente fotones UV generados por el disco de acreciéon que

rodea el agujero negro, éstos interacttan con la BLR y son dispersados hacia el jet (ver figura 2.4.2),

1En el sistema del observador se miden velocidades aparentes mayores a la velocidad de la luz, en regiones brillantes del
jet que se mueven hacia el observador de manera relativista.

2La intensidad se ve significativamente amplificada dependiendo del factor Doppler, por un factor §3, favoreciendo la
observacion de fuentes débiles.


https://www.isdc.unige.ch/sedtool/PROD/html_js/SED_Web_tool/Doc/test_doc/index.html
https://www.isdc.unige.ch/sedtool/PROD/html_js/SED_Web_tool/Doc/test_doc/index.html
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Figura 2.4.2: Esquema de la posible ubicacién de la region emisora. Puede ubicarse dentro de la BLR
(1): en este cao el proceso IC puede ser favorecido por la produccion de fotones en la BLR. Si la
region emisora se ubica lejos de la BLR (2), pero dentro del toro de polvo, también es favorecido por
los fotones infrarojos producidos por el toro. Méas alla del radio del toro de polvo (3) la densidad de
energia de la racion externa cae rapidamente, y la fuente principal de fotones es la radiaciéon sincrotron
producida internamente. La regién emisora, en este caso, debe ser una pequena parte del jet, de otra
forma las escalas de variabilidad serian demasiado largas. Imagen tomada de Ghisellini (2015).

dentro de una distancia tipica de 1pc desde el disco de acrecion. Cuando los fotones provienen de
distancias mayores, es probable que se originen en el toro de polvo (dusty torus, DT), en dado caso el

campo de fotones tiene un pico tipico en la banda del IR (Sikora et al. 2002).

Podemos calcular la luminosidad total de la BLR suponiendo que es épticamente delgada (profundidad

optica=Tprr) utilizando la siguiente expresion tomada de Donea & Protheroe (2003),:

LBLR = TBLR LUV- (242)

Se sabe también que la emision infrarroja del toro de polvo esta fuertemente relacionada con la
actividad del objeto central. Dependiendo de la luminosidad del disco de acrecién, el radio interno del

toro esta dado por el radio de sublimacién del polvo:

W T—2.87 —2.8
Rintoro & Ti500 Laiseo,46 PC (2.4.3)

donde Lgijsco = 1046 Lagisco,46 €rg s71, v Tis00 es la temperatura del polvo en unidades de 1,500 K

(considerando la tempratura de sublimacion 1,500 K).

En Risaliti et al. (1999) muestran que un toro es estable si la masa del polvo no excede la masa
dinamica que cae o fluye al centro. Acotando el radio exterior del toro a valores menores a 10 pc para

una densidad columnar de polvo a lo largo de la linea de vision de N~ 10%* cm™2.

Donea & Protheroe (2003) discuten que tanto el campo de radiacion de la BLR como el del toro

de polvo, son alimentados por la emisiéon del disco de acreciéon. Por lo tanto, cuando se observa una
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emision intensa durante un estallido de brillo o flare, este puede ser producto de un incremento en
la tasa de acrecion, en el factor de Lorentz del material emitido en el jet, o en la eficiencia de la
aceleracion de las particulas. Asi mismo, la producciéon de rayos-y depende de la densidad de estos
campos de radiacion, ya que los fotones son dispersados por los electrones relativistas a energias de
GeV y TeV.

2.5. Distribuciones espectrales de particulas en fuentes no-

térmicas

Los espectros curvos en fuentes no-térmicas como los blazares, generalmente son asociados a los
mecanismos radiativos de electrones emitidos que tienen un espectro de inyecciéon tipo ley de potencia
n(vy) o< v7P. Los espectros curvos han sido modelados mediante funciones complejas como leyes de
potencias rotas (broken power laws) o una combinacion continua de dos leyes de potencias, por ejemplo.
En esta seccion describiremos las distribuciones mas comunes para modelar espectros curvos en amplios
rangos de frecuencia, y la relacion entre los parametros de la radiacion sincrotrén y Compton inverso
y los de los electrones. Los mecanismos de aceleracion, estocasticos y dependientes de la energia,

predicen una anticorrelacién entre la curvatura de la SED y la energia pico, F,.

2.5.1. Propiedades de la distribuciéon espectral LP

El modelo log-parabdlico (LP) es una de las formas méas simples de representar espectros curvos cuando
muestran una curvatura leve y casi simétrica alrededor del maximo. Una pardbola en el logaritmo
de las variables, es una funcion analitica simple y exitosa para modelar la forma de la SED de los
blazares. Esta funcion tiene unicamente tres parametros espectrales (ver por ejemplo, Massaro et al.

2006, 2004), solo uno més que una ley de potencias simple y se define de la siguiente forma:

F(E) = K(E/Ey)~(etthos(E/E), (2.5.1)

donde E; es un parametros de escala (siempre fijo) que para mejores resultados debe establecerse
cerca del rango de energia mas bajo del espectro, a es el indice de fotones® a 1keV y b la curvatura

espectral.

El indice de fotones que depende de la energia esta dado como

a(E) = a + 2bLog(E/E}). (2.5.2)

La frecuencia, v, = E, /h, se indica también la energia pico de la SED donde a su vez E, esta

relacionada con los pardmetros espectrales de la ecuacion 2.5.1 como sigue:

E, = E;10272/2b, (2.5.3)

3El indice del espectro de fotones o indice de fotones, se define como la derivada logaritmica del espectro de energia, en
este caso de 2.5.1.
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vy F(v,) = KE, E, (E,/Ey)~%/* = K E? 10~ ®°/4?, (2.5.4)

Es importante aclarar, que la ecuacién anterior se debe utilizar cuando se trabaja con espectros de
fotones, como es usual en rayos-X y rayos-vy. La energia espectral se obtiene multiplicando la ecuacion
2.5.1 por E, incrementando el valor del indice espectral una unidad (¢, = a —1). En este caso, la
frecuencia pico se reescribe como:

vy = vy 10072)/2b, (2.5.5)

Una ventaja de este modelo es que la curvatura alrededor del pico se caracteriza con un solo parametro
b. No asi, el parametro de curvatura espectral (spectral-curvature parameter, SCP), que depende
fuertemente del intervalo de energia elegido para estimar los indices espectrales a las frecuencias alta
(an) v baja (o). E1 SCP indica como evoluciona el continuo de la radiacion sincrotréon (Sohn et al.
2003). La relacion entre b y SCP se puede obtener evaluando el indice espectral « en dos rangos de

energia:
an—oy _ bLog(Ew/Ey)

SCP = = .
ap+a; a+bLog(Ey Ei/E?)

(2.5.6)

Para las fuentes tipo FSRQ con indice a cercano a cero, SCP se vuelve practicamente independiente
de b.

Una desventaja del modelo log-parabélico es que puede representar tinicamente distribuciones simétricas

decrecientes respecto a la frecuencia pico.

2.5.2. Propiedades de la distribucién espectral LPPL

La distribucion de energia de las particulas puede diferir en forma entre su rama de baja energia
y la extrapolacion de la rama de alta energia. Esta diferencia resulta relevante para discernir entre

diferentes procesos de aceleracion.

La SED puede ser descrita por una ley espectral que es una ley de potencia en su rama de baja energia,
que transita a una funcion log-parabola en altas energias (LPPL). Esta funcion se puede expresar

Ccomao:

I
=

vF(v)
vF(v)

(v/ve) =, V<,

(2.5.7)
N(V/l/c)*(a”Hlog(”/”“)), V> V.

donde a, es el indice espectral de la SED (vF(v)), y v, es la frecuencia a la que ocurre el quiebere en
le SED. Haciendo un anélisis de su comportamiento espectral, es posible restringir la energia minima
de los electrones. Los electrones que radian principalmente en el UV, tienen un factor de Lorentz vy

que satisface la siguiente relacion (Rybicki & Lightman 1979):

10" Hz ~ 3.7 x 10° ByZy, / (1 + 2)

(2.5.8)
v =~ 1.6 x 104,/%.
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Para el caso LPPL la condicién es v,,:n > Yuv, al igual que en el caso de una distribuciéon de ley de
potencia simple (PL), (Vimin < Yuv, para el caso PL). Una forma fenomenolégica de explicar este
caso es con una distribucion de electrones que es de la misma forma, una ley de potencias a bajas

energias con una rama log parabdlca en altas energias (Massaro et al. 2006):

n(y) = K(v/7.)"%, ¥ < Ve

. (2.5.9)
n(y) = K(W/%)—(sw og(v/%))7 > e,

donde 7, es la energia del quiebre. Usando la relaciéon entre el indice espectral de la distribucion de
particulas s y el de la SED (Rybicki & Lightman 1979), se puede restringir la pendiente de la ley de

potencias de la distribuciéon de electrones:

SED o« v~ =p~(5=3)/2, (2.5.10)
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Figura 2.5.1: Tres formas espectrales de los datos presentados en Tramacere et al. (2009). En rojo representan
un espectro ley de potencias (PL). Los diamantes azules representan un espectro que es LPEP, y en circulos
verdes un espectro log-parabolico (LP).

2.5.3. Propiedades de la distribucién LPEP

En algunos casos la SED puede modelarse usando una distribucion de electrones log-paraboélica que se

expresa en términos de la energia pico (LPEP):

n(y) = Klo*T(log(W/Wp))Q, (2.5.11)

donde 7, es la energia pico.

La relacion entre la energia pico de la SED (E),) y el pico sincrotrén (S,) utilizando esta distribucion,

se puede expresar como:

S(E) = (1.60 x 1079) &, 100 (& (B/Fp)* ergem 257!, (2.5.12)
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donde S, = Eg F(E,) y E, se estiman durante el ajuste, y la constante numérica es el factor de

conversion entre keV y erg.

En la figura 2.5.1 podemos ver diferentes formas espectrales, un espectro de la forma ley de potencias,

LPEP y un log-parabolico.

2.5.4. Distribucion de energia de las particulas aceleradas

El espectro de energia de las particulas que son aceleradas por mecanismos estadisticos como, por
ejemplo, ondas de choque o perturbaciones fuertes a lo largo del jet, esta descrito por una ley de
potencias (ver por ejemplo, Blandford & Ostriker 1978). Cuando las particulas son confinadas por
un campo margnético con energia de confinamiento que decrece al incrementar el radio de giro, la

distribucion de energia de las particulas se puede describir por una ley log-parabdlica:

N(> 5) = No(y/yo)l=t Friostiol, (2.5.13)
con . .
Loge 2
q
= 2.5.1
" 2Loge’ (2:5.15)

donde vy es el factor de Lorentz minimo de la ecuacion de la probabilidad de aceleracion p; = g/~
(i=0,1,2,...).

2.5.5. Propiedades espectrales de la radiacién

Es importante diferenciar entre los parametros espectrales de la radiacion emitida (a, b), de los de la

poblacion de electrones, s y 7.

Suponiendo que las particulas se distribuyen isotropicamente en un campo magnético homogéneo
orientado aleatoriamente con una intensidad promedio B, se tiene la emisividad de sincrotréon (ver por
ejemplo, Ghisellini 2013, Rybicki & Lightman 1979):

js(v) = / P(u(7) N(y) do, (2.5.16)

donde N (7) es la densidad de electrones. La potencia radiada por una sola particula se define como:

4et 9 19
P(v) = GmZed i B0 (v —vg), (2.5.17)
con
3e 4
vs = 0.29 v°B, (2.5.18)
41 mce

es la frecuencia pico sincrotrén de una sola particula. La relacion entre los parametros r y b esta dada

Como:

Ps(v) oc No B? (v/vy)~(a+bLog(v/vo)) (2.5.19)
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con

a=(-1/2 (2.5.20)

b=r/4
En un espectro SSC, la curvatura de la componente IC depende de la curvatura espectral intrinseca de
los electrones, la energia de los fotones sincrotrén, y de la energia de los electrones que contribuyen a
la emision. Cuando un electrén tiene una energia mayor que la energia tipica de un fotén, puede haber
una transferencia de energia del electron hacia el foton, a este proceso se le llama Compton inverso.
Cuando la principal contribucion a la emision de IC proviene de dispersiones en el régimen de Thomson
(cuando la energia del fotén es menor que m.c?, calculada en el sistema en reposo del electrén), la
curvatura es mas cercana a la de sincrotrén, y se aproxima a la del espectro de electrones cuando
la fracciéon de interacciones se encuentr en el régimen de Klein-Nishina aumenta (en este régimen la
energia del foton es mayor a m.c?). Esta propiedad es realmente ttil porque una medida simultanea
de los parametros de curvatura de las emisiones de sincrotron y IC puede ayudar a discriminar entre
los dos regimenes de dispersion de Compton y restringir los parametros espectrales de emision de los

electrones.
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Capitulo 3

Observaciones

En este capitulo se describen las observaciones realizadas con el Gran Telescopio Milimétrico a una
muestra de blazares. Los objetos de la muestra constituyen el punto de partida para un estudio de las

propiedades de la SED de bajas energias en blazares.

3.1. Seleccion de la muestra

Las fuentes observadas con GTM pertenecen al catdlogo de blazares monitorieados por Fermi-LAT

(Abdo et al. 2010). Se seleccionaron blazares brillantes y observables en fechas determinadas.

En este trabajo, los datos obtenidos con el GTM!' se analizaran junto con datos cuasi-simultaneos
publicados en las distintas bases de datos presentadas en las siguientes secciones, con el fin de
caracterizar la componente de baja energia de la SED de la muestra. Esta condicién dio como resultado

la seleccion de solo siete blazares observados. Los blazares seleccionados se muestran en la Tabla 3.1.1.

A continuacion se describen algunas de las propiedades més relevantes reportadas en la literatura de

los siete blazares seleccionados.

1D RA Dec z Clase

0J287 08 54 48.8749 +20 06 30.640 0.306 BL Lac
4C 401.28 10 58 29.6052 +01 33 58.823 0.89 BL Lac
3C273 12 29 06.6997 +02 03 08.598 0.158 FSRQ
PKS 1335-127 13 37 39.7827 -12 57 24.693 0.539 FSRQ
0T 081 17 51 32.8185 409 39 00.728 0.322 BL Lac
3C454.3 22 53 57.7579 +16 08 53.560 0.859 FSRQ
PKS 2255-282 22 58 05.96 -27 58 21.25 0.926 FSRQ

Tabla 3.1.1: Muestra de blazares. Coordenadas J2000, corrimiento al rojo (z) y clasificacién en el 6ptico de

Ackermann et al. (2015).

LCabe mencionar que las observaciones no son propias, fueron tomadas de la base de datos de GTM.
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a) OJ 287

El blazar brillante OJ 287 (z=0.3056) es un objeto altamente polarizado (Véron-Cetty & Véron
2006) clasificado como BL Lac. Presenta variaciones rapidas de flujo en el radio y el 6ptico, con
una variabilidad optica de mas de 5 magnitudes (Stefan 2011). Es motivo de estudio desde hace
varias décadas por ser la primer fuente extragalactica que mostré evidencias de variabilidad periddica
Sillanpaa et al. (1996). Estas variaciones pueden explicarse mediante un sistema binario de agujeros
negros supermasivos, los cuales producen abrillantamientos o flares cada 12 anios. Se estima que la
masa del BH primario es My ~ 1.8 x 10 M (ver por ejemplo, Valtonen et al. 2012). El estudio
de la galaxia anfitriona de OJ 287 muestra evidencias de perturbaciones morfologicas (Benitez et al.
1996), tal vez resultado de la interaccion de las galaxias que estan en una etapa evolutiva donde los

agujeros negros asociados a cada AGN todavia no conforman un sistema ligado gravitacionalmente.

Las dos periodicidades detectadas en OJ 287 se infieren mediante el anéalisis de la curva de luz en el
optico (por ejemplo, ver Graham et al. 2015, Lankeswar 2019). En la Figura 3.1.1 se puede observar

la emision del radio jet de esta fuente.

31 Jan 2016
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Figura 3.1.1: Izquierda: Imagenes en radio de OJ 287 tomadas con el VLA. El pico de intensidad total global
es 2.87Jy beam™' a 14.94 GHz. Tomada de Marscher & Jorstad (2011). Derecha: OJ 287 en el 6ptico. Imagen
del Sloan Digital Sky Survey (SDSS)/ tamafo 13’x13’. Tomada de Stefan (2011).

b) 4C +01.28

Este blazar es un objeto muy estudiado, tiene observaciones en multifrecuencias (en la figura 3.1.2 se
observa su radio-nucleo brillante), es una fuente observada por Fermi y catalogada como BL Lac en el
Roma-BZCAT (ver Massaro et al. 2009). 4C +01.28 tiene un corrimiento al rojo alto z=0.89 y en
ocasiones se clasifica como un cuasar. Esta asociado con la fuente de rayos-y 2FGL1058.4+01.33. En
enero del 2014 la fotometria en el cercano infrarrojo (NIR) de esta fuente, en los filtros J, H y K,
mostr6 un incremento alrededor de 1.3 magnitudes (Carrasco et al. 2014). Es también un candidato
potencial a albergar un sistema binario de agujeros negros super masivos, por su comportamiento

periodico en altas energias (~ 445 d fas) sugerido por Prokhorov & Moraghan (2017).
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Figura 3.1.2: Imagen de 4C +01.28 a 43 GHz, por el Very Long Baseline Array. Tomada de VLBA-BU Blazar
Monitoring Program (VLBA-BU-BLAZAR; http://www.bu.edu/blazars/ VL BAproject.html).

c) 3C 273

Esté clasificado como un FSRQ y tiene un corrimiento al rojo z= 0.15834. Es un objeto muy luminoso

~1 (estimada

en multifrecuencias, con una luminosidad bolométrica estimada Ly ~ 1.3 x 10*" ergs
por Shang et al. 2005), y una Mgy ~ 4.1 x 108 Mg (Zhang et al. 2019). Muestra alta polarizacion en
las bandas del 6ptico. Modelos de la emision de la SED de la region IR-6ptico muestran que la emision
sincrotron producida por el jet relativista es dominante. A diferencia de la mayoria de los blazares,
la emision de rayos-X de esta fuente presenta una componente suavemente variable por debajo de
los 2keV (Pietrini & Torricelli-Ciamponi 2008). Generalmente muestra una intensa componente en
el optico-UV (i.e., el BBB) la cual es producida por la emision del disco de acreciéon (Paltani et al.
1998). Lo curioso es que estas componentes son comunes en galaxias Seyfert, las cuales son fuentes
mas cercanas y mas débiles comparadas con los blazares. Estas caracteristicas han llevado a sugerir
que la emision de 3C 273 es una combinacion de componentes Seyfert-Blazar (ver Kalita et al. 2017b,
y referencias ahi citadas). Otra caracteristica en 3C 273 es que en el 6ptico se observa un solo jet,

como se ve en la figura 3.1.3. Esta propiedad es comiin en muchos blazares donde el contrajet tiene

una emision muy débil o indetectable.


http://www.bu.edu/blazars/VLBAproject.html
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Figura 3.1.3: Izquierda: Iméagenes de 3C 273 en el 6ptico y radio a 18 cm. Crédito Hubble Space Telescope
(WFPC2)/MERLIN. Derecha: Crédito SDSS/tamafio 3'x3’. Tomadas de Stefan (2011).

d) PKS 1335-127

PKS 1335-127 conocido también como QSO B1334-127 es un blazar FSRQ localizado a z = 0.539.
Es una fuente de radio dominada por el ntcleo (como se ve en la figura 3.1.4) con un movimiento
superluminico de 14.8 £ 0.68 ¢ basado en el movimiento de las caracteristicas de su jet (Wehrle et al.
2019). Presenta alta polarizacion y es una de las primeras fuentes detectadas por Fermi-LAT. Presenta
emision de rayos-y de muy alta energia, por lo que es un blazar TeV. Recientemente, Pursimo et al.
(2020) reportaron un incremento significativo del brillo en el éptico de esta fuente, de aproximadamente
1.5 a 2 magnitudes. Este resultado prueba la coespacialidad de la emision 6ptico-gamma, de acuerdo a

lo reportado dias antes por (Yusafzai & Tomankova 2020) con datos de Fermi-LAT.

Peak: 4051.2, Contours: 1.00 x V2, RMS: 0.18 mJy/beam
o Beam: 1.53 x 0.54 mas at —8.6 deg., Nat. Wgt. (no taper)

1334-127, 2013-01-21, VLBA 15.4 GHz

MOJAVE Program

o]
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Figura 3.1.4: Imagen de PKS1335-127 a 15.4 GHz. Tomada de Lister et al. (2018)
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f) OT 081

El blazar OT 081, también conocido como PKS 17494096 y 4C 4+09.57, es un blazar a z=0.32, fue
descubierto como una fuente de radio alrededor de 1967 durante el catastro 4th Cambridge Survey of
Radio Sources (4C) y también en el Ohio State University Radio Survey (OT). Su contraparte Optica
se observé en 1973 como una objeto estelar de aproximadamente 18 mag. Debido a su alta polarizacion
optica y su espectro continuo fue clasificado como objeto BL Lac, ademas de un blazar LSP. Presenta
variabilidad en multifrecuencia desde el radio hasta los rayos-X, movimiento superluminico de las
componentes del jet, con velocidades aparentes en un rango de 5c¢ a 21 ¢, estimado con un factor de
Lorentz de 10.2 y factor Doppler en el rando de 10.2-20.4 (ver Lu et al. 2012). En julio de 2016, mostro
un fuerte incremento en su actividad multifrecuencia, reportado inicialmente por la colaboracion
MAGIC (Mirzoyan 2016).

Dec (mas)

10 05 00 05 -10
RA (mas)

Figura 3.1.5: Izquierda: Imagen de OT 081 a 43 GHz, por el Very Long Baseline Array. Tomada de VLBA-BU
Blazar Monitoring Program (VLBA-BU-BLAZAR; http://www.bu.edu/blazars/ VI BAproject.html). Derecha:
Imagen de OT 081 en el 6ptico. Crédito DSS2/tamafio 14’x14’. Tomada de Stefan (2011).

g) 3C454.3

3C 454.3 fue descubierto como una fuente de radio en 1959, como parte del 3. Cambridge Radio Survey.
Se encuentra a z = 0.859. En los anios 1960’s se observé su contraparte en el 6ptico como un objeto
estelar débil de magnitud 18, variable en longitudes de onda de radio y 6ptico. También fue detectado
como fuente de radio en 1980 y en rayos-y desde 1990’s (Stefan 2011), siendo una de las fuentes més
brillantes en rayos-y. Su emision presenta una fuerte correlacion entre las bandas del 6ptico y el IR,
con un retraso cercano a cero sugieren que estas regiones de emision son coespaciales (Sarkar et al.
2019). En agosto de 2015 mostr6 un incremento en su actividad multifrecuencia y fue estudiado por
Shah et al. (2017) en el periodo antes, durante y después del incremento, encontrando que la energia
de los fotones responsables del proceso de Compton externo era equivalente a una temperatura de
564 K, sugiriendo que region emisora se localizaba lejos de la BLR del blazar. Se estima que la masa
de su agujero negro central se encuentra en el rango 0.5 — 1.5 x 10° M, (ver por ejemplo, Sharrato
et al. 2012).


http://www.bu.edu/blazars/VLBAproject.html
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Figura 3.1.6: Izquierda: Imagen de 3C 454.3 a 43 GHz, por el Very Long Baseline Array. Tomada de VLBA-BU
Blazar Monitoring Program (VLBA-BU-BLAZAR; http://www.bu.edu/blazars/VLBAproject.html). Derecha:
Imagen de 3C 454.3 en el 6ptico. Crédito DSS2/tamatio 14’x14’. Tomada de Stefan (2011).

h) PKS 2255-282

PKS2255-282 (a z=0.92584) es una fuente brillante FSRQ que ha sido poco estudiada desde su
estallido observado en rayos-y en enero de 1998. Esta clasificada como un cuasar de baja polarizaciéon
(LPQ), con un porcentaje de 2 % (£ 0.4 %) y un angulo de polarizacion de 112° (£6°) (Impey & Tapia
1990). Las iméagenes VLBI a frecuencias de 15, 12 y 43 GHz revelan una estructura muy compacta
dominada por el nucleo, particularmente en las frecuencias de radio més altas como se observa en la
figura 3.1.7. En febrero de 2012, presenté un incremento significativo en su emisién gama, alrededor

de un factor 14 respecto al flujo reportado en el catdlogo 2FGL (Dutka et al. 2012).

Peak: 2543.6, RMS: 0.33 mJy/beam
Beam: 1.17 x 0.42 mas at —4.1 deg., Nat. Wgt. (no taper)

2255-282, 2013—-07-30, VLBA 15.4 GHz
MOJAVE Program

Relative Declination (mas)

Relative R.A. (mas)

Figura 3.1.7: Imagen de PKS 2255-282 a 15.4 GHz, por el Very Long Baseline Array. Tomada de Lister et al.
(2018).
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3.2. Observaciones en radio-mm

En las siguientes secciones se describen brevemente los surveys utilizados para construir la componente

de baja energia de la SED de la muestra, tomando como referencia la fecha de observacion de GTM.

3.2.1. El Gran Telescopio Milimétrico

El Gran Telescopio Milimétrico Alfonso Serrano (o Large Millimeter Telescope Alfonso Serrano, en
inglés) es el radio telescopio de plato tinico movible mas grande que existe actualmente ( figura 3.2.1).
Ubicado en la cima del Volcan Sierra Negra a 4600 m de altura, en el estado de Puebla, México, es un
proyecto en conjunto entre el Instituto Nacional de Astrofisica, Optica y Electronica y la Universidad

de Massachusetts.

Fue disenado para observar en longitudes de onda entre 0.85-4 mm, con una precisiéon mejor que 1

segundo de arco en condiciones de viento medias (v <5m/s).

Figura 3.2.1: Gran Telescopio Milimétrico Alfonso Serrano. Tomada de http://Imtgtm.org/general-2/gallery/
?lang=es.

Participa en el proyecto conjunto Event Horizon Telescope (EHT), con observaciones de interferometria
de base muy larga (VLBI, por sus siglas en inglés) en conjunto con otros radio telescopios. A pesar
de que actualmente no cuenta con un programa de monitoreo de AGNs, utiliza la base de datos
del Submillimeter Array (SMA) como fuentes de apuntado durante sus observaciones. En esta tesis
se utilizaron los flujos medidos a 1.1mm de blazares utilizados como fuentes de apuntado. Las
observaciones fueron realizadas durante el periodo de actividad de la camara AzTEC, y se reportan
en la tabla 3.2.1°.

2En el apéndice B se muestran algunos de los mapas de observacion.


http://lmtgtm.org/general-2/gallery/?lang=es
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ID Fecha Flujo [Jy]  Error [Jy|
0 J287 2015-11-30 3.800 0.760

4C +01.28 2016-01-24 3.132 0.626
3C273 2016-05-02 8.886 1.777
PKS1335-127 2018-04-02 2.353 0.470

0T 081 2016-03-15 2.221 0.44
3C454.3 2015-06-08 10.005 2.001
PKS 2255-282 2014-12-03 0.514 0.102

Tabla 3.2.1: Fecha de observacion y flujo medido con GTM en la longitud de onda de 1.1 mm. El valor
registrado es el bin de una noche, con un error esperado del 20 %.

3.2.1.1. Camara AzTEC

La Aztronomical Thermal Emission Camera (AzTEC), es un arreglo de 144 bolometros de SizNy
configurados para observar en la ventana atmosférica de 1.1 mm (270 GHz), y puede ser reconfigurado
para operar en las ventanas de 2.1 mm y 1.4 mm. El arreglo se divide en seis capas de silicio, cada una

con 24 detectores.

AzTEC (figura 3.2.2) fue desarrollada como un instrumento de primera luz para el Gran Telescopio
Milimétrico (Schloerb et al. 2003) y posteriormente fue instalada en el telescopio James Clerk Maxwell
(JCMT). Durante el periodo de actividad de AzTEC observo fuentes galacticas y extragalacticas con

el fin de contribuir al entendimiento de las propiedades de las regiones formacion estelar con polvo en

el universo. A pesar de que la reduccion de datos no es parte del trabajo en esta tésis, se presenta a
3

continuaciéon una breve descripcion del proceso

Figura 3.2.2: Camara de continuo a 1.1 m, AzTEC, instalada en el cuarto de instrumentos cientificos del
GTM. Tomada de http://Imtgtm.org/telescope/instrumentation/instruments/aztec/?lang=es.

3Para maés detalle sobre el funcionamiento y procesamiento de datos de AzTEC revisar la referencia Sanchez-Argiielles,
D. O. (2017)


http://lmtgtm.org/telescope/instrumentation/instruments/aztec/?lang=es
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3.2.1.2. Procesamiento de los datos

El anélisis de los datos obtenidos con la camara AzTEC es realizado con el Standard IDL AzTEC
reduction pipeline (Perera et al. 2008, Scott 2008, Austermann 2010). Los datos crudos son procesados
para poder obtener los mapas que se muestran en el apéndice C. Considerando que los blazares son

observados como fuentes puntuales, una breve descripcion del proceso se muestra a continuacion:
= Acondicionamiento de corrientes temporales

La cantidad de energia recibida por cada bolémetro de AzTEC se almacena en una serie de tiempo
(también conocida como datos ordenados por tiempo o una corriente de tiempo). El primer paso es
analizar las corrientes temporales observadas (corrientes temporales crudas) para detectar cualquier

falla instrumental y efectos de rayos cosmicos, lo que permite corregir por senales no validas.
= Apuntado del bolémetro

Se supone que la posicion del centro de la matriz de bolometros esté alineada con la senal de seguimiento
del telescopio en coordenadas horizontales. Para calcular cada posicién de un bolémetro en relaciéon
con el centro de la matriz (desplazamiento de posicion) se utiliza una observacion de calibraciéon
conocida como mapa de haz. El mapa de haces se realiza mediante el mapeo de una fuente brillante

no resuelta de posicion y flujo conocidos (generalmente un planeta o cuasar).
= Sustraccion de la atmosfera

Como la atmoéfera sufre fluctuaciones, la potencia observada también tiene variaciones que afectan
a la senal cruda. Debido a que esta sefial atmosférica se produce a escalas angulares mas grandes
que los objetos observados, es una senial de modo comiin para todos los bolémetros de la matriz, es
decir, afecta por igual a cada uno de ellos. Para restar la emisién a la atmodsfera, se realiza un analisis
de componentes principales (PCA, por sus siglas en inglés). Este analisis supone que la emision de
fuentes astronomicas, a diferencia de la atmosfera, no esta correlacionada con las corrientes de tiempo
sin procesar. Asi, se pueden remover los modos con mayor correlaciéon y reconstruir la emisiéon de la

fuente astronémica. Como resultado se obtienen las corrientes temporales limpias.
= Calibracion

Las corrientes temporales limpias son entonces calibradas utilizando el factor de conversion de flujo
calculado a partir de observaciones de mapas de haz. Este factor hace la conversiéon de la potencia
electrénica medida a densidad de flujo medida en mJy beam™!. También se corrige por extincién
atmosférica, los datos son escalados por un factor e”, donde 7 es la opacidad efectiva promedio de

1.1mm. La incertidumbre esperada por calibracion es ~ 20 %.
= Estimacion del Kernel

Se conoce como kernel a la estimaciéon de la pérdida de flujo causada por el proceso de sustraccién
de la atmosfera a una fuente puntual. El kernel se calcula mediante el mapeo de vuelta en el tiempo
del bolémetro que transmite una fuente sintética de 1 Jy. Para cada bolémetro, esta fuente puntual
sintética se modela como un perfil Gaussiano bidimensional con los valores de FWHM obtenidos de

los mapas de haz de calibracion (valores que se observan en los mapas del apéndice B).
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= Elaboraciéon de los mapas

En una cuadricula bidimensional que se construye apartir de las senales apuntadas, se proyectan las
corrientes temporales limpias y calibradas. A esto se le conoce como el mapa de senal. El valor de
flujo para cada pixel en el mapa de senales se calcula mediante un promedio ponderado de todas las
muestras de bolémetros dentro del area de pixeles. Por otra parte, el pipeline crea una estimacion
estadistica de la confianza en cada pixel conocido como el mapa de peso. De la misma forma se crea

también un mapa del kernel.
= Simulacién de ruido

Para evaluar cualquier fuente de ruido correlacionado en el mapa resultante, se crea una serie de mapas
de ruido simulado. Para caracterizar las propiedades de ruido se crea un conjunto de 5 mapas de ruido
simulados. Después de que las observaciones individuales son convertidas en mapas, el pipeline genera
un mapa de senal que se crea con el promedio ponderado de la senal individual. Se utiliza un esquema
de filtrado 6ptimo para reducir las variaciones de pixel a pixel y, aumentando la relacion senal a ruido
de las fuentes astronémicas puntuales en el mapa. Para cada mapa de ruido se calcula su densidad

espectral de potencia (PSD).

Las salidas principales del pipeline AzTEC son dos mapas. El mapa de sefial filtrada (S), que contiene
el flujo de las fuentes astronémicas y el mapa de peso filtrado (W), que es una estimacién estadistica

de la confianza en el flujo para cada pixel.

3.2.2. The Submillimeter Array

El conjunto SMA, es un arreglo interferométrico que consta de 8 platos de 6 m de didmetro que operan
en conjunto (ver Figura3.2.3). Esta ubicado en Maunakea, Hawai y es operado por el Smithsonian

Astrophysical Observatory y la Academia Sinica Institute of Astronomy and Astrophysics en Taiwan.

Figura 3.2.3: The Submillimeter Array. Imagen tomada de http://smal.sma.hawaii.edu/smaoc.html

Un interferémetro es un instrumento que muestrea la funciéon de visibilidad, que es una funcién de
la posicion en el plano u — v V(u,v), donde u y v son las coordenadas que describen la separacion
vectorial entre cada par de elementos del interferometro (cada antena), medidas en longitud de onda,
vistas desde la funte. La visibilidad es la transformada de Fourier de la distribucion de brillo. El

interferometro SMA se comporta como un telescopio de hasta 500m de diametro, y al igual que GTM


http://sma1.sma.hawaii.edu/smaoc.html
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forma parte del EHT. Opera en un rango de frecuencias de 180-418 GHz y cuenta con un programa de
monitoreo de AGNs.

Para construir la distribucion espectral de energia de la muestra de blazares considerados en esta tésis,
se han utilizado los flujos medidos por SMA en la longitud de onda de 1mm, los cuales se encuentran

disponibles en la seccion de Submillimeter Calibrator List* de la pagina del proyecto.

3.2.3. Atacama Large Millimeter /submillimeter Array

El Atacama Large Millimeter /submillimeter Array (ALMA), es un interferometro que consiste de un
arreglo de antenas de 12m de diametro (ver figura 3.2.4), formando lineas de base de hasta 16km.
Cuenta también con un arreglo compacto (ACA, por sus siglas en inglés), de 12 antenas de 7m y 4 de
12m de didmetro, utilizadas para obtener imégenes de estructuras a gran escala que no se pueden
obtener con el arreglo de 12m, conformando un arreglo total de 66 antenas. Observa en diferentes
bandas de frecuencia, siendo por ahora desde la banda 3 que comienza en 84 GHz, hasta la banda 10

que alcanza los 950 GHz, tomando datos dentro de una sola banda al mismo tiempo.

= —— - e

Figura 3.2.4: Antenas de Atacama Large Millimeter/submillimeter Array. Estructuras tunicas. Imagen de
https://www.almaobservatory.org/es/Images/estructuras-unicas/

Cuenta con un catalogo de fuentes astronémicas en el rango del mm y sub-mm °. Contiene alrededor
de 11000 mediciones de 1800 fuentes, siendo en su mayoria cuasares brillantes. Proporcionan entre
otras propiedades, la densidad de flujo y su incertidumbre a una frecuenca dada y mediciones de
polarizacion (para algunas fuentes). En este caso se han utilizado los flujos medidos en las bandas; 3
con frecuencia central 91.5 GHz y 103.5 GHz, banda 6 a 233 GHz y de la banda 7 a 343.5 GHz.

3.2.4. Owens Valley Radio Observatory

El telescopio Owens Valley Radio Observatory (OVRO), es un radio telescopio de 40m de didmetro
que monitorea mas de 1800 blazares donde cada fuente se observa al menos dos veces por semana.
Observa a una frecuencia de 15 GHz, contribuyendo en el entendimiento de los mecanismos de emision

que se producen en los centros de los AGNs, comparando sus mediciones con los datos en rayos-vy de

4http://smal.sma.hawaii.edu/callist/callist.html
Shttp://smal.sma.hawaii.edu/callist/callist.html
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Fermi. Los datos utilizados en la presente se obtuvieron de la base datos publica que se encuentra en

la, pAgina del proyecto °.

Figura 3.2.5: Radiotelescopio Owens Valley Radio Observatory (OVRO), cerca de Bishop, California. Tomada
de http://www.astro.caltech.edu/research /observatories.html

3.2.5.

Distribuciéon espectral de energia en la banda del radio-mm

Se construyo la distribucion espectral de energia en un rango de longitudes de onda desde 0.9-20 mm,
contando con observaciones de GTM, SMA, ALMA y OVRO. La SED construida para cada fuente se

muestra en las figuras 3.2.6, utilizando los flujos de la tabla 3.2.2.
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Figura 3.2.6: Distribucién Espectral de Energia en las bandas del radio y milimétrico de OJ 287 y 4C + 01.28.

Shttp://www.astro.caltech.edu/ovroblazars/data.php?page=data_query
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Figura 3.2.7: Distribucion Espectral de Energia en las bandas del radio y milimétrico de 3C 273, PKS 1335-127,
OT 081, 3C 454.3 y PKS 2255-282.



Objeto Fecha

15

91.5

103.5

Frecuencia [GHz]

214.71 218.95

224.89

225.45 233

229.53

272.53

343.5

0J 287 2015-11-24
2015-11-25

2015-11-29

2015-11-30

4C 401.28 2016-01-21
2016-01-22

2016-02-24

2016-01-26

3C 273 2016-04-30
2016-05-02

2016-05-03

2016-05-04

PKS 1335-127 2018-03-31
2018-04-02

2018-04-04

2018-04-12

OT 081 2016-03-10
2016-03-13

2016-03-15

2016-03-18

2016-04-26

2016-04-27

2016-05-01

3454.3 2015-06-03
2015-06-05

2015-06-08

2015-06-14

PKS 2255-282 2014-12-03
2014-12-09

3.103 + 0.038

6.149+0.074

22.18740.197

5.036+0.073

2.981+0.024

3.288+0.034

3.96 £ 0.10

4.5240.19

19.0540.54

4.3240.09

2.714+0.07

2.65+0.05

16.54+0.2
0.9840.04

18.66+0.6

4.09+0.09

2.7340.07
2.6240.05

16.2+0.13

0.91£0.01

1.986+0.10

11.875+0.594

12.164+0.61

2.90 £0.08

3.01440.160
2.58+0.08

1.784+0.10

2.972+0.150

2.045+0.41

3.80 + 0.76
3.132+0.626

8.886+£1.77

2.353240.470

2.221+0.44

1.4340.06

10.005+2.001

0.514+0.102

2.86 £0.11

1.984+0.13
8.22+0.25

1.41+0.12

9.1240.16

0.2940.04

Tabla 3.2.2: Observaciones en las bandas del radio y milimétrico. Flujos y error en unidades de Jy, medidos en las fechas indicadas para cada fuente.
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3.3. Observaciones Optico/IR

De la muestra original que constaba de 7 fuentes, tnicamente los blazares OJ 287, 3C 273 y 3C 454.3
contaron con observaciones cuasi-simultdneas en el 6ptico e IR, en adicién al radio y mm. Se
incorporaron observaciones de la base de datos del Small and Moderate Aperture Research Telescope
System (SMARTS) 7 cubriendo el rango del IR al éptico para construir la componente de baja energfa
de la SED.

3.3.1. Small and Moderate Aperture Research Telescope System

El Small and Moderate Aperture Research Telescope System (SMARTS), es un consorcio conformado
por un grupo de universidades y organizaciones. Esta dirigido por el Prof. Charles Bailyn de la
Universidad de Yale y el National Optical Astronomy Observatory, (NOAO) es uno de los miembros.
Opera cuatro telescopios (1.5m, 1.3m, 1.0m y 0.9m) ubicados en el Cerro Tololo Inter-American
Observatory. Cuentan con un programa de monitoreo diario de blazares con el telescopio SMARTS
1.3m y la camara ANDICAM (A Nowvel Dual Imaging CAMera), que toma de manera simultanea

datos en el optico e infrarrojo (0.4-2.2 pm).

Figura 3.3.1

Las observaciones cuasi-simultédneas en el 6ptico/IR se presentan en la tabla 3.3.1%.

1D Fecha Bimag Vinag Rimag Jmag Kmag
0J287 2015-11-27 15.0774£0.005 14.55740.004 14.00240.003 12.867+0.004 11.137+0.003
3C273  2016-05-03 13.0534+0.057 12.8914+0.019 12.786+0.015
3C454.3 2015-06-08 15.82+0.007 15.212+0.006 14.724+0.005 13.020£0.006 11.058+0.003

Tabla 3.3.1: Oservaciones en Optico/IR tomadas por SMARTS.

Thttp://www.astro.yale.edu/smarts/glast/home.php

8Datos tomados de http://www.astro.yale.edu/smarts/glast/home.php. Convertidos a unidades de ergcm utilizando
la magnitud del punto cero del sistema Johnson UBVRI+, con la herramienta disponible en http://ssc.spitzer.caltech.
edu/warmmission/propkit/pet/magtojy/ref.html

—24-1


http://www.astro.yale.edu/smarts/glast/home.php
http://www.astro.yale.edu/smarts/glast/home.php
http://ssc.spitzer.caltech.edu/warmmission/propkit/pet/magtojy/ref.html
http://ssc.spitzer.caltech.edu/warmmission/propkit/pet/magtojy/ref.html
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3.3.2. Distribuciéon espectral de energia del radio-6ptico

La SED de baja energia de las fuentes OJ 287, 3C 273 y 3C 454.3, construida con observaciones del

radio al 6ptico, se muestra en la figura 3.3.2.
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Figura 3.3.2: Distribucion Espectral de Energia de OJ 287 (a), de 3C 273 (b) y de 3C454.3 (c). Utilizando los
datos de las tablas 3.2.2 y 3.3.1.
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Capitulo 4

Modelaciéon de la SED de baja energia

de la muestra de blazares

En este capitulo se presenta el ajuste de la componente de baja energia de la SED de los blazares
0J287,3C 273 y 3C 454.3, con observaciones cuasi-simultaneas. Se realiz6 un ajuste analitico utilizando
el codigo JetSeT (descrito en el apéndice A) para modelar la forma de la SED. En cada caso se obtuvo
la frecuencia pico sincrotrén (Vf ) v la energfa correspondiete, ademés de la curvatura y la clasificacion
LSP /ISP /HSP segtn la frecuencia pico.

4.1. 0OJ 287

En la figura 4.1.1 se muestra el ajuste en cada banda de energia, del radio al UV de donde se obtienen
los indices espectrales de la componente de baja energia de la SED de OJ 287. Los indices espectrales

se reportan en la tabla 4.1.1.
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Figura 4.1.1: Evaluacién de los indices espectrales de la componente de baja energia de la SED de OJ 287.
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Radio-mm mm-IR IR-Opt Opt-UV BBB UV-X
log(Hz) 9.6-11.4 11-13 12.3-14.7 14-16 14.6-16.4  14.6-17.9
@ 1.00 0.95 -0.002 -0.036 -0.32 -0.32
K -22.54 -21.96 -10.49 -10.00 -5.68 -5.68

Tabla 4.1.1: Indices espectrales. Donde « es la pendiente y K la constante del ajuste log-lineal en unidades de

erg cm~2s~ 1.

Para esta fuente se utiliz6 una funcion log-parabodlica para modelar la emision de la componente de

baja energia. El ajuste se muestra en la figura 4.1.2, y los pardmetros en la tabla 4.1.2.

log(E) (eV)
-2 2

-9.0
4 0)287-2015
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—10.51 T e %
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—12.0
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—12.51

-13.0 . - . .
8 10 12 14 16 18
log(v) (Hz)

Figura 4.1.2: Ajuste log-parabélico del componente de baja energia de la SED de OJ 287.

log(vp) log(vpFy,)  Curvatura x2,;, d.of. Clase
Hz erg/cm?s
13.55+0.04 -10.45+0.08 -0.16+0.01 2.59 7 LSP

Tabla 4.1.2: Parametros del ajuste log-parabolico de la componente de baja energia de la SED de OJ 287.

4.2. 3C 273

En la figura 4.2.1 se muestra el ajuste en cada banda de energia, del radio al UV-X de donde se
obtienen los indices espectrales de la componente de baja energia de la SED de 3C 273. Los indices se

reportan en la tabla 4.2.1.

Radio-mm mm-IR IR-Opt Opt-UV BBB UV-X
log(Hz) 9.9-11.1 11-13 12.2-14.8 14-16 14.6-16.4 14.8-17.7
@ 0.92 0.31 0.63 0.74 1.25 -0.25
K -20.9 -14.11 -19.19 -20.76 -28.2 -4.57

Tabla 4.2.1: Indices espectrales. Donde « es la pendiente y K la constante del ajuste log-lineal en unidades de

erg cm~ 2571,
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Figura 4.2.1: Evaluacion de los indices espectrales de la componente de baja energia de la SED de 3C 273.

En esta fuente se puede notar un exceso de emision en el 6ptico. En esta banda se tiene la contribucion

del disco de acrecion y el BBB. En la figura 4.2.2 se observa el ajuste log-parabélico de la componente

sincrotron, mientras que en la figura 4.2.3, se modela también la componente térmica del disco de

acrecion. Los parametros de ajuste se presentan en las tablas 4.2.2, 4.2.3, respectivamente.

= Ajuste log-parabdlico

log(E) (eV)
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Figura 4.2.2: Ajuste log-parabdlico de la componente de baja energia de la SED de 3C 273.

log(yg) log(ugFug) Curvatura x2,, dof.  Clase
Hz erg cm~2s~ 1
13.77+0.05 -9.85+0.02 -0.154£2.1x1073  1.31 7 LSP

Tabla 4.2.2: Parametros del ajuste del pico sincrotréon de 3C 273 utilizando un modelo log-polinomial.
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= Ajuste log-parabdlico + Disco
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Figura 4.2.3: Ajuste log-parabdlico de la SED de baja nergia de 3C 273, con la componente de disco de acrecion.

log(l/g log(ungg) Tpise log(vp Fu, ) Disc Curvatura xfad d.o.f. Clase
Hz ergcm 25! erg cm— 251
13.463+0.38 -9.954+0.13 2.91x10% -9.16+0.11 -01.3742.9x10~2  0.57 5 LSP

Tabla 4.2.3: Parametros del ajuste del pico sincrotrén de 3C 273 utilizando un modelo log-polinomial mas la componente
del disco de acrecién.

En este caso, notamos que la frecuencia pico estimada es menor que en el ajuste anterior, clasificando
al objeto como LSP. Cabe recalcar que la emision producida por el disco de acreciéon es radiacion

térmica, la cual no contribuye al espectro de sincrotrén que es radiacién no térmica.

4.3. 3C 454.3

En la figura 4.3.1, se presenta el ajuste para obtener los indices espectrales de la primer joroba de la

SED, los cuales se reportan en la tabla 4.3.1.

Radio-mm mm-IR IR-Opt Opt-UV BBB UV-X
log(Hz) 9.6-11.4 11-13 12.3-14.7 14-16 14.6-16.4 14.6-17.9
«a 0.62 0.53 -0.64 -0.55 -0.37 -0.37
K -17.70 -16.62 -1.46 -2.6 -5.25 -5.25

Tabla 4.3.1: Indices espectrales. Donde « es la pendiente y K la constante del ajuste log-lineal en unidades de

erg cm 251,
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Figura 4.3.1: Evaluacion de los indices espectrales de la componente de baja energia de la SED de 3C 454.3.

En la figura 4.3.2, se muestra el ajuste log-paraboélico de la componente sincrotréon. La frecuencia pico
y el flujo correspondiente se reportan en la tabla 4.3.2, junto con la curvatura espectral. Esta fuente

se clasifica como LSP dado que su frecuencia pico es menor a 10'4 Hz.
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Figura 4.3.2: Ajuste log-parabola de la componente de baja ergia de la SED de 3C 454.3.

log(vp) log(vp Fy,,) Curvatura x%,, dof.  Clase
Hz erg/cm?s
12.85+5.48x103  -10.20£7.30x10~3  -0.174£2.39x10~3  2.36 7 LSP

Tabla 4.3.2: Parametros del ajuste log-parabdlico de la componente de baja energia de la SED de 3C 454.3.
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En la tabla 4.3.3, se muestran las frecuencias pico de sincrotron reportadas en el articulo de Abdo
et al. (2010) para las fuentes estudiadas. Los valores son obtenidos ajustando la SED con un polinomio
de tercer grado. Estos datos nos serviran como referencia para analizar las posibles variaciones de los

parametros obtenidos con JetSeT utilizando los datos cuasi-simultdneos presentados en este trabajo.

1D log(vp) log(vpFu,) Clase
Hz erg/cm?s

0J 287 13.4 -9.8 LSP

3C273 13.5 -9.8 LSP

3C454.3 13.6 -9.5 LSP

Tabla 4.3.3: Frecuencia pico de la componente de baja energia de la SED reportada en Abdo et al. (2010), para OJ 287,
3C273 y 3C454.3.
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Capitulo 5

Modelaciéon de la SED

multifrecuencias de 3C 273

En este capitulo mostramos la modelacion de la SED multifrecuencia de 3C 273, desde el radio hasta
los rayos-y, con datos cuasi-simultaneos que incluyen las observaciones del GTM obtenidas para el
blazar 3C 273.

En la seccién 6.1 se presenta una pequena recopilaciéon de modelos publicados en la literatura, que se

han implementado para modelar la SED de este blazar.

5.1. Estudios previos multifrecuencia de 3C 273

The high energy spectrum of 3C 273 (Esposito et al. 2015)

En este articulo presentan la modelacion de la componente de alta energia de la SED de 3C 273, con
observaciones de: RXTE-PCA (0.2-75 keV), JEMX, INTEGRAL (3 keV-1 MeV) con ISGRI y SPI, y
Fermi-LAT (100 MeV-100 GeV). Encuentran que el mejor ajuste se obtiene con un modelo de dos
componentes, que pueden interpretarse como un componente tipo Seyfert que domina la emisién de

rayos-X y un componente tipo blazar que domina en los rayos-.

Modelan la SED en dos estados de actividad distintos definidos como la época PCA y LAT, probando
tres modelos diferentes. Para cada estado contribuyen la SED desde los rayos-X a los rayos-, y en su
discusion hacen una comparacién con la SED obtenida de la campana multifrecuencia realizada en

1991 (Lichti et al. 1995). Los tres modelos utilizados son los siguientes:
= Broken powerlaw
El modelo de broken powerlaw esta dado como:

N(E) =

Nyp BT E<E
{ bp N ’ (5.1.1)

NypE> BT a E > E,.
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donde FEj, es la energia del quiebre.

Los parametros del mejor ajuste se presentan en la tabla 5.1.1. La figura 5.1.1 muestra el ajuste y sus

residuos.
SED T, E, (MeV) T, Nop X
LAT 1.5540.02 (7.871%) 2.62+0.04 (2.64T003)x1077 1.376
PCA 1.65+0.02 (1.675%) 2.4175:09 (3.8040.02)x1072  1.987
CGRO 1.6240.01 (2.272:9) 2.43%017 (0.9140.03)x1072  0.718

Tabla 5.1.1: Parametros del ajuste broken powerlaw. Tabla tomada de Esposito et al. (2015).

broken powerlaw model
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Figura 5.1.1: Ajuste con un modelo broken powerlaw de la SED en tres épocas diferentes de 3C 273. El panel
superior muestra la SED de cada época y el mejor ajuste (linea continua), el panel inferior muestra los residuos
del ajuste. Tomada de Esposito et al. (2015).

= Log-parabolico

Al notar que el modelo broken powerlaw no describia de forma 6ptima a la SED, realizan un ajuste

con un modelo log-parabolico. En la figura 5.1.2 vemos el ajuste del modelo con sus residuos.

Eo 2
SED (keV) a B Nip X
LAT 1 1.2440.03  0.107+0.004 (1.58T01T)x 1072 2.311
PCA 1 1.4140.02  (9.747335)x1072 (2.907035)x 1072 1.060
CGRO 1 1.3840.03  (9.8173:85)x1072 (0.7040.03)x 102 1.290
Tabla 5.1.2: Parametros del mejor ajuste log-paraboélico. a denota la pendiente a E = Ey; (8 la

curvatura de la log-parabola; Ny, es el flujo de fotones a E = Ej. Tomada de Esposito et al. (2015).
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Figura 5.1.2: Ajuste con un modelo log-parabola de la SED en tres épocas diferentes de 3C 273. El panel
superior muestra el mejor ajuste del modelo (en linea continua), y el panel inferior muestra los residuos del
mejor ajuste. Tomada de Esposito et al. (2015).

= Cutoff powerlaw + log-parabola

Anadieron una componente extra para modelar la emision en rayos-X de forma similar a como se hace
para galaxias Seyfert. Ya que notaron que el modelo log-parabélico por si solo no proporcionada un
buen ajuste para la época PCA pero la estadistica obtenida para LAT no era buena. De esta forma,
modelando los tres conjuntos de datos de la misma forma, obtienen los parametros reportados en la

tabla 5.1.3 mejorando la calidad del ajuste, como se ve en la figura 5.1.3.

SED T E. (keV)  Nep Eo (keV) « B Nip X’

LAT 1.7 150 0.028 1 0.75700%  0.16+£0.01  (2.0£0.4)x10°? 0.971
PCA 1.7 150 0.028 1 1107052 0.13£0.01  (6.3£1.0)x10~* 1.266
CGRO 1.7 150 0.009 1 0.617059  0.1940.03  (0.347938)x10™®  0.098

Tabla 5.1.3: Pardmetros del mejor ajuste utilizando un modelo Cutoff powerlaw-+log-parabola. Tabla
tomada de Esposito et al. (2015).
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cutoff powerlaw + log-parabola model
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Figura 5.1.3: Ajuste con un modelo cutoff powerlaw + log-parabola de la SED en tres épocas diferentes de
3C273. El panel superior muestra el mejor ajuste del modelo (en linea continua), y el panel inferior muestra
los residuos del mejor ajuste. Tomada de Esposito et al. (2015).

Sin embargo, notaron que la componente cutoff powerlaw del modelo podia tener parametros distintos
para cada época. Por lo que deciden ajustar de forma independiente la SED de la época LAT,
obteniendo los parametros de la tabla 5.1.4. Finalmente, con estos nuevos parametros modelan ambas

épocas (LAT y PAC), obteniendo los valores reportados en la tabla 5.1.5.

T E. (keV) Nep Eo (keV) o 8 Ny, x>
1.5540.04 (3.7730)x10%7  (2.527532)x1072 100 233 019  2.63x10° " 0.934

Tabla 5.1.4: Parametros del modelo cutoff powerlaw+ log-parabola de la época LAT. Los parametros
de la log-parabola fueron obtenidos ajustando tinicamente los datos de LAT. Tabla tomada de Esposito
et al. (2015).

SED T E. (keV)  Ngp Fo (keV) « B Nip X

LAT 1.55 370 0.0252 1 0.39750s  0.1940.01  (1.6707)x10~* 0.859
PCA 1.55 370 0.0252 1 1.341020  0.08T00%  (3.51T79)x107® 2.057
PCA 1667002 370 0.0252 1 1.27H00%  0.1140.01  (8.07}5)x107® 1.021

Tabla 5.1.5: Parametros del mejor ajuste utilizando el modelo cutoff powerlaw + log-parabola. Utilizando
los parametros de la tabla 5.1.4 para la componente cutoff powerlaw. Tabla tomada de Esposito et al.
(2015).
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The spectral energy distribution of Fermi bright blazars (Abdo et al. 2010)

En este articulo realizan el analisis de la SED de una muestra de blazares observados por Fermi.
Dentro de la muestra se encuentra el blazar 3C 273. En la figura 5.1.4 se observa la SED de esta fuente,
como se reporta en el articulo. Los puntos en rojo son observaciones cuasi simultaneas y los puntos en
gris son mediciones multifrecuencia no simultaneas incluidas para aumentar la covertura en algunas

bandas de energia e ilustrar la variabilidad histérica diferentes frecuencias.
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Figura 5.1.4: Distribucién espectral de energia de 3C 273. Tomada de Abdo et al. (2010).

Hacen una estimacion de la frecuencia pico de sincrotron con dos métodos distintos (ver tabla 5.1.7):
= Ajustando un polinomia de tercer grado.

Estiman el pico de energfa (1) y el pico de intensidad (v F(v)) de la potencia sincrotron a partir
de la SED de la figura 5.1.4. Obtienen los valores de la tabla 5.1.6, ajustando la parte de la SED

dominada por emisién sincrotrén utilizando un poliomio de tercer grado:

vE, =a- 1  +b- v +cv+d (5.1.2)

log (1/5) log (1/5 Fl/;f )

Hz ergcm 2571

13.5 -9.8

Tabla 5.1.6: Frecuencia e intensidad pico de sincrotrén, obtenido del ajuste polinomial. Valores
tomados de Abdo et al. (2010).

= Método empirico a partir de las pendientes espectrales en radio.

El pico de la potencia sincrotrén 1/5 in la SED de un blazar determina su posiciéon en el plano gz — e

Estiman la 1/;? a través de la siguiente relaciéon analitica.
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13.85 + 2.30X si X <0y Y <03

(5.1.3)
13.15 + 6.58Y en otro caso.

log(v,) = {

donde X = 0.565 — 1.433 - o +0.155 -, y Y = 1.0 — 0.661 - o — 0.339 - v

Este método supone que los flujos en el 6ptico y rayos-X no son contaminados por emision térmica del
disco de acrecion. En blazares donde los componentes de flujo térmico no son despreciables (ocurre
mas frecuentemente en fuentes de baja luminosidad en radio), se puede estimar el flujo pico 1/;? F,s

P

con la siguiente relaciéon:

log(v5 F,s) = 0.5 log(v5) —20.4 + 0.9 -log(Rscr=), (5.1.4)

donde Rsap. es la densidad de flujo en radio a 5GHz en unidades de mJy. Los valores obtenidos se

presentan en la tabla 5.1.7.

ar log(ug log(uzf F”E)
Hz ergem 251
-0.158 13 -9.7

Tabla 5.1.7: En la primer columna se tiene el indice espectral evaluado en el rango 1-100 GHz.
Frecuencia e intensidad pico de sincrotron estimados del plano a,; — . Valores tomados de Abdo
et al. (2010).

Estiman la frecuencia pico de la componente de Compton inverso como el valor que maximiza vF,, en

la ecuacion 5.1.2, y de la relacion:

log(v}€) = —4.0-T + 31.6 (5.1.5)

Obteniendo los valores estimados de la tabla 5.1.8.

log(v1€)  log(vi® Fyéc)
Hz ergem 2571

21/20.7 -9.6

Tabla 5.1.8: Estimacion de la frecuencia pico de IC. En la primera columna se reporta el valor estimado
de la maximizacion del polinomio de tercer grado, y el estimado de la ecuacién 5.1.5, respectivamente.
Valores tomados de Abdo et al. (2010).
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The multiwavelength variability of 3C 273 (Soldi et al. 2008).

En la figura 5.1.5 observamos la SED promedio de 3C 273 del radio al UV, construida con observaciones
en un rango de ~ 40 anos. En donde se muestra el ajuste que realizan para modelar la emisién de la

componente de baja energia.

Identifican una componente roja (R) que domina el rango del éptico y una componente azul (B) que
domina la regién ultravioleta. La emision de sincrotron, extrapolada de la banda mm, y el polvo
explican la emision de IR lejano y medio, pero mencionan que se requiere un corte en la radiacion
sincrotrén para evitar sobreestimar el flujo IR cercano. Por lo que ajustan la region mm-IR con una
cut-off power law exponencial (K, v¥™m e_VLc), y modelan la componente R con una broken power
law con pendientes de -0.4 y -1.5, antes y después del quiebre, respectivamente. El ajuste final resulta
en una x2,, = 1.5 debida principalmente a la desviacién de los puntos en el cercano IR respecto al
modelo. Posteriormente anadieron una componente de cuerpo gris isotérmico para mejorar la emisién

del polvo, consiguiendo una X72"ed = 0.36 y los parametros que se presentan en la tabla 5.1.9.

El cuerpo gris isotérmico a una temperatura 7 emite a la frecuencia observada v,,s un flujo de

densidad dada por:

F% (Uops) = (14 2) Agust D% (1 — €7™) BE™ Ve, T) (5.1.6)

donde BE™ (Verm, T') es la funcion de Planck para un cuerpo negro a temperatura T, Dy, es la distancia
de luminosidad, Ag,st es el area de la fuente proyectada, 7, es la profundidad éptica que puede
expresarse como una funcion del indice de emisividad del polvo (), y de la frecuencia a la cual la

profundidad optica es igual a 1, 7, = (Vem/vr=1)%.".

Omm kmm Ve Tdust Adust
0.7440.06 1.9x10~11  5x108Hz 11564+92K 1.540.5pc?

Tabla 5.1.9: Parametros del mejor ajuste de la primer joroba de la SED de 3C 273. El valor de ky,m fue medido a
10! Hz. Valores tomados de Soldi et al. (2008).

Obtienen una cota inferior para el valor del campo magnético responsable de la emision del radio-mm
de Bpin = 0.089 +0.003. Suponen que las escalas de tiempo de variabilidad en esta banda representa
una cota superior para el tiempo de enfriamiento de los electrones a través de la emision sincrotron,

ajustando la siguiente ecuacion:

Tmaz (V) = teoor ~ 6 x 108B73/2,=1/2p=1/2 4 (5.1.7)

donde t.,o; esta en segundos, B en Gauss, v en MHz y D es el factor Doppler del jet. 2.

LUtilizaron los valores del indice de emisividad y la frecuencia a la cual la profundidad 6ptica es igual a 1 tomados de
Tiirler et al. (2006)
2¢l valor de Byin lo obtienen para D=5 tomado de Savolainen et al. (2006)
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Figura 5.1.5: El mejor ajuste de la region mm-IR (linea continua) es obtenida con una ley de potencias con corte
(linea discontinua), la contribucién de un cuerpo gris para el polvo (curva punteada), y una broken-power-law (lineas
punteadas rojas). En la banda del 6ptico-UV la linea continua es la suma de las componentes R y B (linea azul
discontinua-punteada). Tomada de Soldi et al. (2008)

5.2. Analisis de la SED del blazar 3C 273 con el c6digo JetSeT

En esta secciéon presentamos la modelacion la SED utilizando el codigo JetSeT. Se modela la SED de
3C 273 con observaciones del 2016, que son los datos presentados en la presente. Asimismo, se modelo
la SED promedio construida con las observaciones reportadas en Soldi et al. (2008). Para cada ajuste

se tomaron valores reportados en la literatura para establecer los parametros iniciales.

5.2.1. Analisis de la SED promedio de 3C 273

Con proposito de verificar los parametros obtenidos con JetSeT, con los obtenidos en Soldi et al.
(2008). Se modelo la componente de baja energia de la SED de los mismos datos publicados en el
articulo mencionado. Definiendo una distribucién de electrones del tipo broken power law, se modelo
la SED considerando las contribuciones del disco de acreciéon en el rango del UV y del toro de polvo
en el IR como se puede ver en la figura 5.2.1. Los parametros del mejor ajuste se muestran en la tabla
5.2.1.

B 4 Ve Ty Ty Tpr Lpise Tpisc X2,y dof.
0.089+0.26 17.6+£0.9 4.43+0.89 2.69 1.58 1042.9+130 2.03e+46 2.266e+04 0.81 13

Tabla 5.2.1: Parametros del mejor ajuste de la SED de baja de baja energia de Soldi et al. (2008) de 3C273 utilizando
el codigo JetSeT. Donde B es el campo magnético en unidades de Gauss. v.: la energia de corte de la distribucion de
electrones en logaritmo. I'1: la pendiente espectral de baja energia. I's: la pendiente espectral de altas energias. Tpr: la
temperatura del toro de polvo en K. Lp;g.: la luminosidad del disco en erg s~!. Tp;sc: la temperatura del disco en K.
Xzed: la chi cuadrada reducida y los grados de libertad.
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Figura 5.2.1: Ajuste con el codigo JetSeT de la SED de baja energia de 3C 273 obtenida de Soldi et al. (2008).
Con la contribucion del disco de acrecion y toro de polvo modelados como cuerpo negro.

No obstante, el modelo difiere al utilizado en Soldi et al. (2008), la temperatura del toro de polvo
obtenida en nuestro ajuste Tpr = 1042.9 £ 130.7K es consistente con valor reportado por ellos,
Tpr = 1156 + 92K. Al igual que la magnitud del campo magnético B = 0.0892 + 0.26, siendo
B = 0.089 £ 0.003 la cota inferior que reportan.

Ajustando la SED desde el radio hasta los rayos-v, utilizando de igual forma un modelo SSC con EC,
donde los fotones externos provienen del disco y del toro de polvo (DT), se obtuvo el ajuste que se

muestra en la figura 5.2.2.

Los parametros del ajuste se muestran en la tabla 5.2.2. No obstante el ajuste es estadisticamente
bueno, al modelar la SED completa no se obtiene una temperatura realista del toro de polvo. Atn
restringiendo los valores esperados para la temperatura del DT segtn la literatura el ajuste no mejoroé.

Por lo tanto, se decidi6é quitar esta componente del modelo.

B ) Eo s r Tpr Lpise Tpisc R

1277307 13.007037 289  2.697002 0277003 2307017 2550446 3.0l1e+04 1.79¢+16

Tabla 5.2.2: Parametros del mejor ajuste de la SED de 3C273 utilizando el codigo JetSeT. Donde B es el campo
magnético en unidades de Gauss; § el factor Doppler; Eg a energia de corte de la distribuciéon de electrones ; s la
pendiente espectral de baja energia; r la curvatura espectral de la distribucién de electrones; Tpr la temperatura del
toro de polvo en K; Lpjs. la luminosidad del disco en erg s™1; Tp;s. su temperatura en K; R el tamafio de la region
emisora en cm.
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Figura 5.2.2: Mejor ajuste de modelo SSC+EC realizado con JetSeT a la SED de 3C 273 del radio a
los rayos-v, obtenida de Soldi et al. (2008).

El modelo que mejor ajusté la SED promedio de 3C 273, fue obtenido con un modelo SSC con EC
por un campo externo de fotones provenientes del disco de acrecion (ver figura 5.2.3). En este ajuste
se utilizé6 una distribucién de electrones descrita por una log-parabola. De acuerdo a pardmetros
reportados en la literatura para esta fuente, como valores iniciales se utilizo un factor Doppler § =10,
un rango de campo magnético B = [0.089,2.2] G, tyqr = 4 d, y una distancia del agujero negro a la

region emisora Ry = 1 x 10'° cm. Los parametros del mejor ajuste se reportan en la tabla 5.2.3.

B 5 N s r Lpisc Tpise R X4 d.o.f

0.67701  7.00T07T  1.17x10% 2387005 021707 2.26x10*  2.20x10%  7.65x10'6  1x10' 35

Tabla 5.2.3: Parametros del mejor ajuste de la SED promedio de 3C273. Donde B es el campo magnético en unidades
de Gauss; § es el factor beaming; N la densidad de emisores en cm~3; s la pendiente espectral de baja energia; r la
curvatura espectral; Lp;sc la luminosidad del disco en erg s™1, y Tp;sc su temperatura en K. Se reporta la Xfed del
ajuste y los grados de libertad (d.o.f.).
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Figura 5.2.3: Mejor ajuste de la SED promedio de Soldi et al. (2008). Modelo SSC con EC producido
por el campo externo el disco de acreciéon. En la banda 6ptico-UV se observa la contribucion del disco

de acrecion.

5.2.2.

Analisis de la SED construida con las observaciones de 2016

Con el fin de complementar la SED 3C273 de la figura 3.3.2, se utilizaron las observaciones

multifrecuencia publicadas en el SED builder de la pagina del Space Science Data Center (https:

//www.ssdc.asi.it)?. Se construyé la segunda joroba de la SED, cubriendo un rango de frecuencias de

10'6-1025 Hz, con las observaciones que se muestran en la tabla 5.2.4. Al no ser observaciones cuasi

simultaneas puede haber variaciones en la forma de la segunda joroba debido al estado de actividad

de la fuente en cada época. Por lo tanto, el ajuste que se muestra es un estudio preliminar de esta

fuente?.

Fecha Frecuencia vy, Banda
2016-07-16  7.25e+16  2.12e-11 + 7.48e-14  0.2-0.5 keV
2016-07-17  1.32e+17  3.39e-11 + 2.07e-13 0.3-1 keV
2016-07-17  1.08e+18  7.16e-11 £ 4.53e-13 2-10 keV
2016-07-31  4.84e+22 7.95e-11£1.28e-12 200 MeV
2016-07-31  4.84e+23 1.80e-11 £6.45e-13 2 GeV
2016-07-31 1.45e+24 5.0le-1245.42e-13 6 GeV
2016-07-31 1.45e+25 7.76e-13£2.99e-13 60 GeV

Tabla 5.2.4: Observaciones de 3C273 de 2012. Tomadas de https://www.ssdc.asi.it.

3"Part of this work is based on archival data, software or online services provided by the Space Science Data Center -

ASL"

4Los datos cuasi simultaneas para 3C 273, en rayos-X y rayos-y tomados por los satélites Swift y Fermi, no se incluyen
en esta tesis. El procesamiento de los datos queda como trabajo a futuro


https://www.ssdc.asi.it
https://www.ssdc.asi.it
https://www.ssdc.asi.it

5.2. Analisis de la SED del blazar 3C 273 con el codigo JetSeT 55

Iog(%} (eV)

-6 -4 -2 6 8 10
-9.0 4 3C273.2016
jet_leptonic
——m-  -SYNC
— =051-— .s5¢C
=
] -~ -EC_Disk
n --— -Disk "
T -10.0 el Ji
= - | ¥ ¥
] S5C-EC-best-2016 . |
o ¥
5", 10.5 +]__ ‘
. t T }
W -11.0
=
> 1
|
= =11.5 ¥
=12.0 : H . — - — v v it
8 10 12 14 16 18 20 22 24
log(v) (Hz)
2.5
| J i -
4 00 -----------}--- . P— | P VRPN O — 1----+-+---
= [’T‘- l] 1 ] :
-2.5 . S . - - - - . v
8 10 12 14 16 18 20 22 24

log(v) (Hz)

Figura 5.2.4: Mejor ajuste de la SED de 2016 de 3C273. Utilizando un modelo SSC+EC con toro de
polvo y disco de acreciéon. En el panel inferior se muestran los residuos del ajuste.

Ajustando un modelo leptonico con una distribucion de electrones del tipo broken power law, compuesto
por un SSC mas Compton Externo producido por el toro de polvo y el disco de acreciéon, obteniendo el
mejor ajuste que se muestra en la figura 5.2.4, en donde se aprecia la contribucién de cada componente.
El ajuste se obtuvo con el minimizador minuit. Los pardametros del mejor ajuste se muestran en la

tabla 5.2.5.

B g Yoreak IR T TDT LDisc TDisc
0.2 0.24 0.07 0.05 0.02
039 6.72752, 3357527 2117007 3.97700%  0.81002  5.48et46  3.04e+04

Tabla 5.2.5: Parametros del mejor ajuste de la SED de 2016 de 3C273. Donde B es el campo magnético en unidades
de Gauss. La energia de corte de la distribucién de electrones, Eg, I'1 la pendiente espectral de baja energia y I's la
pendiente espectral de alta energia. Tpr la temperatura del toro de polvo en K, Lp;s. la luminosidad del disco en erg
s™1 vy Tpise su temperatura en K.

Aun cuando este ajuste es bueno estadisticamente hablando, verificamos que al igual que en el ajuste
de la SED promedio, se obtiene una temperatura del toro de polvo que no es fisicamente realista,

siendo la tnica forma de ajustar los puntos en radio.

Utilizando un modelo SSC més EC producido tinicamente por el disco de acreciéon. El mejor ajuste se
obtuvo para una distribuciéon de electrones del tipo log-parabola con una ley de potencias de baja
energia (lppl). Implementando un modelo SSC mas EC quitando la componente del toro de polvo,
como se muestra en la figura 5.2.5, en donde se aprecia la contribucién de cada componente. Como
parametros iniciales se utilizo un factor beaming 6 =9.5, un rango de campo magnético B = [0.089, 1.8]
G, tyar = 4 d, y una distancia del BH a la region emisora Ry = 1 x 10'® cm. El ajuste realizado con
el método MCMC se muestra en la figura 5.2.6 ,y los parametros del mejor ajuste se reportan en la
tabla 5.2.6.
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Figura 5.2.5: Mejor ajuste de la SED de 2016 de 3C273. Utilizando un modelo SSC+EC producido

por el disco de acrecion.
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Figura 5.2.6: Mejor ajuste de la SED de 2016 de 3C273. Utilizando un modelo SSC+EC producido por el
disco de acrecion. Ajuste con el método MCMC.
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B 1 N s r Tpise Lpisc R X?ﬂed d.o.f.

0.0957061 714709 150.873:2%  223705% 1017022 1.07x10*  1.37x10%  245x10'7 240 @ 4

Tabla 5.2.6: Parametros del mejor ajuste de la SED de 2016 de 3C273. Donde B es el campo magnético en unidades
de Gauss. N la densidad de particulas en unidades de cm~3. s la pendiente espectral de baja energia. r la curvatura
espectral. Tp;sc la temperatura del disco en K. Lp;s. la luminosidad del disco en erg/s. R el tamano de la regiéon en
cm. Se reporta la X%ed del ajuste y los grados de libertad (d.o.f.).

El mejor ajuste para la SED promedio y de 2016 se muestran en la figura 5.2.7, para poder visualizar

los cambios entre ambas épocas. Asi como los parametros del mejor ajuste en la tabla 5.2.7.

ID B é N S T Tpise Lpisc R
2016 0.095705T  7.14%09%  150.873:28 2237000 1017022 1.07x10* 1.37x10%  2.45x10'7
Promedio  0.67707  7.007577  1.17x10% 2387092 0217070 2.26x10*  2.20x10%  7.65x10'6

Tabla 5.2.7: Parametros del mejor ajuste de la SED promedio y de 2016. Donde B es el campo magnético en unidades
de Gauss. N la densidad de particulas en unidades de cm~3. s la pendiente espectral de baja energia. r la curvatura
espectral. Tp;sc la temperatura del disco en K. Lp;s. la luminosidad del disco en erg/s. R el tamano de la regiéon en
cm. Se reporta la Xzed del ajuste y los grados de libertad (d.o.f.).
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Figura 5.2.7: Mejor ajuste de la SED promedio y la SED de 2016, de 3C 273.

5.2.3. Estimacion de la frecuencia pico de las componentes Sincrotréon y

Compton Inverso.

Siguiendo los métodos descritos en la secciéon 5 del articulo de Abdo et al. (2010), se estimaron las
frecuencias pico de las componentes sincrotréon y Compton inverso de la SED de 2016 de 3C 273.
Utilizando el cédigo JetSeT, en la figura 5.2.8, se observa el ajuste de ambas componentes utilizando

una funcion log-parébola para la componente sincrotréon (la emision del BBB no se considera en este
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Figura 5.2.8: Ajuste log-parabélico de la componente sincrotréon, y log-polinomial para la componente de Compton
inverso de la SED de 3C273 con observaciones cuasi simultaneas de 2016.

ajuste, debido a que es radiacion térmica), y un polinomio de tercer grado para la componente de

Compton Inverso. Los valores obtenidos con ambos métodos se presentan en la tabla 5.2.8.

log(yz‘,g) log(ynys) log(uéc) log(V,{CF,,éc)

(a) (b) (c) (d)
14.86/13.77 -9.06/-9.85 20.72/20.56  -9.6/-9.58

Tabla 5.2.8: Los valores reportados del lado derecho de la diagonal se obtuvieron con JetSeT. Del lado izquierdo
(a): Estimacion a partir de las pendientes espectrales aro (15 GH - 0.55um), y aoe (0.55um - (0.3-1keV)). (b): Valor
derivado de la ecuacién 5.1.4. (c): Valor derivado de la ecuacién 5.1.5. (d): Valor obtenido al ajustar un polinomio de
tercer grado.

Finalmente, en la tabla 5.2.9 se hace una recopilacion del flujo y frecuencia del pico de la componente
sincrotron y Compton inverso, estimados para la SED de 3C 273 en tres épocas distintas. La SED
promedio de Soldi et al. (2008), la SED de 2016 con JetSeT, y los valores que se reportan en Abdo et al.
(2010) donde ajustan datos simultaneos de octubre a diciembre del 2008 con un modelo SSC, utilizando
un espectro de electrones log-parabolico para estimar la frecuencia pico de IC. Cabe mencionar que la
frecuencia pico de la componente sincrotron reportada en Abdo et al. (2010) es estimada sin considerar

la emision del disco de acrecion.

SED log(ug) log(VSF(VE)) log(u{,c) log(uz{CF(z/ch))
Promedio 15.28 -9.71 21.12 -9.61
2016 13.77 -9.85 20.55 -9.58
Abdo et al. 2010 13.5 -9.8 21 -9.6

Tabla 5.2.9: Frecuencia pico y flujo maximo de la componente sincrotrén e IC de la SED de 3C 273 en dos épocas
distintas.
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Capitulo 6

Resultados y Conclusiones

En esta tesis estudiamos una muestra de blazares observados por el Gran Telescopio Milimétrico
Alfonso Serrano, con el objetivo de caracterizar su distribucion espectral de energia, a través de la

modelacion de la SED mutlifrecuencia utilizando modelos leptonicos SSC con EC.

6.1. Resultados del analisis de la SED de baja energia de la

muestra

Se buscaron datos cuasi-simultaneos desde el radio al milimétrico para una muestra de siete blazares
observados con el GTM. No obstante, con estos datos no es posible caracterizar la primera joroba de

la SED, por lo cual buscamos en las bases de datos incluyendo las bandas del IR y 6ptico.

Las bases de datos utilizadas para construir la SED de baja energia son: OVRO, SMA, ALMA y
SMARTS. Por tanto, de la muestra inicial se encontraron observaciones desde el radio hasta el 6ptico
en solo tres blazares: OJ 287, 3C 273 y 3C 454.3.

Analizamos la SED del radio al 6ptico con observaciones obtenidas en las siguientes fechas(UT): 24-30
de noviembre del 2015 para OJ 287; 30 de abril-04 mayo de 2016 para 3C 273; 03-14 de junio de 2015
para 3C454.3.

Haciendo uso del codigo JetSeT para analizar la SED de baja energia (del radio al UV), estimamos la
frecuencia pico de la componente sincroton, ajustando funciones analiticas como polinomios de tercer

grado y parédbolas en el logaritmo de los valores.
La frecuencia pico sincrotron estimada para cada fuente se discute a continuacion.

= OJ287

Para esta fuente se estim6 una V;? ~10'3%% Hz ajustando una funcién log-parabélica a la SED

S

de 2015 presentada en este trabajo. Dado que su v, < 10 Hz, clasificamos a OJ 287 como una

fuente LSP. En Abdo et al. (2010) reportan una Vg ~ 10134 Hz, la cual estiman ajustando un

polinomio de tercer grado a la SED del afio 2008. OJ 287 es un blazar de la clase BL Lac. En el

escenario de la secuencia blazar, los objetos BL Lac muestran una 1/5 mas enrojecida cuanto

mayor es su luminosidad. Como se observa en la figura 6.1.1, la SED de 2015 corresponde a
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un estado de menor actividad de la fuente, con una luminosidad menor que en 2008, lo que es

consistente con la secuencia blazar ya que la frecuencia pico en 2008 es méas enrojecida.

log(E) (eV)
-2 2

4+ 0)287-2015
4 0)287-2008

sync, poly-fit
—— sync, poly-fit

8 10 12 14 16 18
log(v) (Hz)

Figura 6.1.1: SED de baja energia de OJ 287 reportada en Abdo et al. (2010) con datos del 2008, y la
SED de 2015 presentada en este trabajo.

= 3C273
Se estim6 una 1/5 ~ 10 Hz ajustando una funcién log-parabélica a la SED de 2016 presentada
en este trabajo. De igual forma que con OJ 287, clasificamos a 3C 273 como una fuente LSP.
En Abdo et al. (2010) reportan una uz*,g ~ 104 Hz, la cual estiman ajustando un polinomio de
tercer grado a la SED del ano 2008. 3C 273 es un blazar de la clase FSRQ. En el escenario de la
secuencia blazar, la SED de los objetos FSRQ se ve mas dominada por Compton cuato mas
luminosos son, manteniendo una l/g practicamente sin cambios. Como se observa en la figura
6.1.2, la SED en ambas épocas permanece sin cambios significativos, de forma consistente con la

secuencia blazar.

log(E) (eV)
-6 -4 -2

+ 3C273-2016
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—— sync, poly-fit

8 10 12 14 16 18
log(v) (Hz)

Figura 6.1.2: SED de baja energia de 3C 273 reportada en Abdo et al. (2010) con datos del 2008, y la
SED de 2016 presentada en este trabajo.
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» 3C454.3
Se estim6 una 1/1‘)9 ~10'2-85 Hz, clasificando a 3C 454.3 como una fuente LSP. Al igual que 3C 273,
éste es un blazar FSRQ. En la figura 6.1.3 podemos observar la SED de 2008 reportada en Abdo
et al. (2010), donde se puede apreciar que una diferencia en el estado de actividad respecto
a la SED de 2015 presentada en este trabajo. La 1/5' que reportan en Abdo et al. (2010) es
1/5 ~10'36 Hz, sin embargo en la figura 6.1.3 se puede observar que la 1/1;9 se alcanza a una
frecuencia menor, segun el ajuste realizado con JetSeT utilizando una funcién log-parabolica, de
donde se estima una VI*? ~10'27" Hz. Dada la estimacién con JetSeT de la frecuencia pico para
ambas épocas, podemos notar que aun cuando la luminosidad es diferente, la Vf permanece casi

constante en congruencia con la secuencia blazar.
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Figura 6.1.3: SED de baja energia de 3C 454.3 reportada en Abdo et al. (2010), y en este trabajo.

6.2. Resultados del analisis de la SED del radio a los rayos-v
de 3C 273

Dada la necesidad de informacion en altas energias para poder ajustar modelos SSC en la SED de
3C 273 con el codigo JetSeT, recurrimos a las bases de datos para obtener datos cuasi-simultaneos en
rayos-X y rayos-vy. Cabe recalcar que las observaciones utilizadas para construir la primer joroba de la
SED fueron tomadas dentro de un rango de no méas de 10 dias alrededor de la fecha de observacién
del GTM, lo que hemos considerado cuasi-simultaneo. Sin embargo, las correspondientes a la segunda
joroba distan un par de meses de las mismas, lo cual debe tomarse a consideracién dado que el estado

de actividad de la fuente puede variar significativamente en ese periodo de tiempo.

Para verificar la validéz de los parametros obtenidos, modelamos la SED histérica promedio de 3C 273
reportada en Soldi et al. (2008). En esta fuente es evidente la emision producida por el disco de acrecion
en la region del optico y UV, asi como del toro de polvo en el IR reafirmando su comportamiento tipo
Seyfert. Considerando estas caracteristicas, se ajusté un modelo SSC + EC en un escenario leptonico,
donde los fotones externos provienen de las componentes del disco de acreciéon y del toro de polvo,
ambas modeladas como cuerpo negro. Utilizando el codigo JetSeT para modelar la primera joroba de

la SED promedio, estimamos una temperatura del toro de polvo Tpr = 1042.9 K, y una intensidad de
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campo magnético B = 0.089 G, siendo ambos valores consistentes con los reportados por Soldi et al.

(2008) confirmando la validéz del ajuste realizado.

Al ajustar este modelo a la SED promedio desde el radio hasta los rayos-y, notamos que la tnica
forma de obtener un buen ajuste que incluya la emision de los datos de radio, es considerando una
componente de polvo. Sin embargo, al hacer este ajuste obtenemos un valor para la temperatura
del toro de polvo que fisicamente no es realista, T' ~ 2 K. Una vez quitando esta componente del
modelo, el mejor ajuste se obtuvo utilizando una distribucion de electrones LP y un modelo SSC+EC
unicamente debida a la emision del disco de acreciéon. Sin embargo, el exceso de emision alrededor de
102! Hz, produce una curvatura que no puede ser ajustada de forma exitosa utilizando una distribucién
de electrones LP. Este resultado fue encontrado enateriormente por Massaro et al. (2006). No obstante,
aun utilizando diferentes distribuciones de electrones como una ley potencias (PL), o distribuciones
mas complejas como LPPL o broken power laws, no fue posible mejorar el ajuste de la segunda joroba.
Esto se debe a que las observaciones colectadas fueron obtenidas a lo largo de un periodo de més de
30 afios donde la fuente pasé por diferentes estados de actividad (razon por la que las barras de error

son tan grandes), lo que dificulta la modelacién de esta parte de la SED.

Analizando la SED de 2016 presentada en este trabajo, consideramos que la emision de la primer
joroba se interpreta como radiacién sincrotréon, mas la contribucion del disco de acrecién modelada
como cuerpo negro. Por otra parte, la emision de la segunda joroba se asocia a procesos de Compton
Inverso debido a diferentes campos de radiaciéon. Por lo tanto, al igual que en la SED promedio, al
modelar la SED desde el radio hasta los rayos-y fue necesario introducir un escenario EC con campos
de fotones externos en un rango del IR al UV. Este resultado es consistente con lo reportadado por
Abdo et al. (2010), donde concluyen que las fuentes tipo FSRQ requieren de modelos SSC + EC para
modelar su SED.

De manera similar al ajuste obtenido para la SED promedio, los datos de 2016 se ajustan mejor
incluyendo la componente del toro de polvo con temperatura Tpr =~ 1K. Por lo tanto, decidimos
considerar de igual manera un modelo SSC + EC donde el EC es producido tnicamente por el disco
de acrecidn, en este caso con una distribucién de electrones LPPL, notando que el modelo es exitoso
para ajustar la segunda joroba de la SED. A diferencia de la SED promedio se tiene una curvatura
suave que es posible modelar tanto con una distribucién LPPL, como con una LP o incluso una broken

power law, sin obtener variaciones significativas en sus parametros.

La SED de 3C 273 modelada con observaciones del radio a los rayos-y muestra la forma tipica de la
SED de los blazares, es decir, presenta dos jorobas. En la primera joroba, es notable la contribucién
térmica del disco de acrecion en la region del 6ptico al UV, lo que es una caracteristica tipica de AGN
tipo Seyfert. Asimismo, indica que el blazar no se encontraba en un estado de alta actividad, de lo
contrario serfa menos notoria o incluso ausente. En la segunda joroba domina la emisiéon dentro de un
escenario leptonico SSC + EC caracteristico de los jets relativistas. Por lo tanto, podemos confirmar la

naturaleza Seyfert-blazar de la fuente 3C 273.

Como resultado de los modelos ajustados notamos una posible desconexion entre la emision en la
banda del radio con el resto de la SED, debido a que no fue posible ajustarla. Sin embargo, reiteramos
que las observaciones de la segunda joroba no son cuasi-simultdneas a la primera lo que puede influir en

el ajuste. Por lo tanto, enfatizamos la importancia de las campafias de observacion en multifrecuencias,
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sobre todo para estudios de fuentes tan variables como los blazares, donde es muy util contar con

observaciones cuasi-simultaneas para analizar su estado de actividad en una época dada.

Las observaciones a 1.1 mm realizadas con el GTM-AzTEC, son importantes para mejorar los ajustes
de la SED de baja energia, en consecuencia, el ajuste final de toda la SED. En particular, utilizando
los datos obtenidos por ALMA, SMA y GTM, fue posible estimar el tamafnio de la regién emisora,

R = 107 cm, y su distancia al agujero negro central, Rz = 10'® cm (~3.2 pc).

En un estudio realizado con el VLBA por Lisakov et al. (2017) de 3C 273, en un rango de frecuencias
5-43 GHz, analizan un flare en la banda de los rayos-v detectado por Fermi-LAT. El maximo de la
emisiéon gamma ocurrié el dia 10 de enero de 2010. En su estudio encuentran que el angulo del jet
respecto al observador es = 9.3°. Con este valor se estima un factor Doppler de § ~ 6, y encuentran
que el nicleo milimétrico a 7mm se localiza dentro de 2-7pc de distancia de la regiéon emisora de

rayos-, cerca de la base del jet.

Del ajuste de la SED de 2016 realizado con JetSeT, se encuentra un factor Doppler § = 7.14, un
angulo 6 ~ 8° ( considerando senf = 1/T', con § ~ T'), y se estima que la region emisora se localiza a
~3.2 pc del agujero negro. Segun Hovatta & Lindfors (2020), se suele esperar que los valores del factor
Doppler estimados al modelar la SED sean mayores que los derivados de observaciones en radio, lo
que es consistente haciendo una comparacion entre los pardmetros obtenidos en este trabajo y los
reportados en Lisakov et al. (2017). Probablemente el valor real en esta época sea incluso inferior,
pues es de esperarse que cuando se observa un flare exista un aumento en el factor Doppler §, un

incremento en la tasa de acrecion o en la eficiencia de la aceleracion de las particulas.

Finalmente, observando los parametros obtenidos del ajuste de la SED promedio y de 2016, podemos
notar que aunque se esta utilizando un modelo SSC+EC con las mismas componentes en ambos
casos, los parametros no son los mismos. Vemos, por ejemplo, una caida en el campo magnético y
en la densidad de particulas de 2016 respecto a la SED promedio, y variaciones en la pendiente y la
curvatura espectral. Lo anterior nos indica que el modelo describe dos estados de actividad distintos,

por lo que no hay degeneraciéon en el ajuste.
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Trabajo a futuro:

Como trabajo a futuro, analizaremos la SED multifrecuencia cuasi-simultanea del radio a los rayos-v de
los blazares OJ 287 y 3C 454.3, haciendo uso nuevamente del codigo JetSeT. Utilizaremos observaciones
de Swift y Fermi-LAT, para mejorar la construccion de la segunda joroba de la SED (como se observa
en la figura 6.2.1, su cobertura en frecuencias es importante para la construir la componente de altas
energias). Conociendo su estado de actividad en altas energias podremos discutir el mismo dentro del
escenario de la secuencia blazar. Esto complementara el analisis de la SED de baja energia realizado
en la presente tesis y podremos hacer una comparaciéon con la modelacion reportada en el articulo de
Abdo et al. (2010).
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Figura 6.2.1: Secuencia blazar adaptada de Fossati et al. (1998). Las franjas amarillas corresponden a
las bandas observadas por Swift y Fermi/LAT. Imagen tomada de Ghisellini (2015).

Se propondré un monitoreo de los blazares utilizados como fuentes de apuntado por el GTM. Motivando
la seleccion de fuentes especificas para cada época del ano, dentro de su ventana de observacion.
De esta forma, teniendo una muestra de blazares siendo observada con regularidad enriqueceria
significativamente los estudios multifrecuencia, favoreciendo la construccion de la SED en diferentes
épocas y los estudios de variabilidad de la misma. Asimismo, se podrian construir curvas de luz en la

frecuencia de observacion del GTM.
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