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Resumen

Desde hace mas de 20 anos, se han realizado investigaciones donde, utilizando
imagenes del Telescopio Espacial Hubble (HST') con resoluciones angulares de hasta
~ 0.05”, han estudiado la regiéon circunnuclear de galaxias activas y no activas con
el proposito de encontrar una conexion fisica entre el nucleo de galaxia activo (AGN,
por sus siglas en inglés) y la materia circunnuclear. Estos trabajos se basan en la idea
de que el material circunnuclear de la galaxia huésped esté conectado evolutivamente
con el que alimenta al agujero negro supermasivo (SMBH, por sus siglas en inglés).
Al estudiar la morfologia de las estructuras de polvo circunnuclear, se ha encontrado,
de manera cualitativa, una conexion entre el polvo y el AGN.

Esta investigacion tiene como objetivo principal cuantificar esta relacion entre la
galaxia y el AGN. Para ello utilizaremos, como parametros cuantificables, las masas
de polvo nuclear y circunnuclear. Mediante ajustes de la distribucion espectral de
energia (SED) en el rango 5 — 30 um con modelos del toro de polvo, se estimo la
masa de polvo nuclear Myqust para aquellas galaxias de la muestra con espectros
disponibles de Spitzer /IRS. Este pardmetro puede ser obtenido de manera robusta,
independientemente del modelo de polvo de AGN utilizado.

Para el caso de la masa de polvo circunnuclear (objeto principal de nuestro ana-
lisis), la estimamos mediante observaciones del HST, modelos de brillo superficial y
simulaciones de transferencia radiativa. El objetivo final es explorar la relaciéon entre
la masa de polvo circunnuclear Monqust vV 12 masa de polvo nuclear Mygust €n una
muestra de AGNs.

La muestra utilizada en este trabajo ha sido seleccionada de entre los AGNs cer-
canos (z < 0.01) con imégenes disponibles en los filtros F547M y F814W del HST.
Utilizamos estos filtros principalmente porque son los que tienen mayor cantidad de
imagenes de la muestra. Ademaés, proporciona un buen cociente de senal a ruido (S/N)
y lLas estructuras de polvo son claras debido a que las particulas de polvo producen
absorcién con una eficiencia importante en longitudes de onda del 6ptico.

Todos los valores de masa de polvo nuclear, Myqust, Obtenidos mediante el ajuste
de los espectros de Spitzer, estan restringidos por ambos limites. |Gonzalez-Martin
et al. [2019] encontraron que el modelo de |[Nenkova et al.| [2008a] [Nenkova08| tiende
a mostrar mayores Myqust (2 < log(Mnaust/Ms) < 8), mientras que los modelos de
Fritz et al| [2006] [Fritz06], Honig and Kishimoto [2010] [Hoenigl0], Stalevski et al.
[2016] [Stalev16] y Honig and Kishimoto [2017] [Hoenigl7] se superponen en sus es-
timaciones de Myquss en el rango 0 < log(Myqust/Me) < 4. Esto concuerda con
nuestros resultados, en el sentido de que [Nenkova08| ofrece valores de Mygust ma-
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yores que los otros modelos. Sin embargo, en general obtuvimos valores de Myqust
méas pequenos que |Gonzalez-Martin et al. [2019]. Esto puede deberse al tipo de obje-
tos seleccionados en nuestra muestra, ya que contiene AGNs de baja luminosidad y
hospedados en galaxias elipticas.

Para el estudio del polvo circunnuclear, aplicamos la técnica ‘sharp-divided’ (o
‘unsharp masking’) para obtener iméagenes que identifican las estructuras de polvo
circunnuclear. De manera complementaria también se utilizaron mapas de color y
mapas de residuos para verificar la morfologia de dichas estructuras. Se realiz6 una
clasificaciéon basada en las morfologias del polvo circunnuclear; estas se agrupan en
diversas clases, tales como espirales, discos y caminos de polvo. Obtuvimos que un
~ 42% de los 19 objetos de la muestra tienen estructuras de polvo circunnuclear
regulares con morfologias de disco y espirales, mientras que un ~ 58 % tienen es-
tructuras de polvo circunnuclear irregulares de tipo filamentoso o caminos de polvo.
Simoes Lopes et al.|[2007] obtuvieron que la mayoria de las caracteristicas de pol-
vo en la muestra de galaxias de tipo temprano que estudiaron estdn dominadas por
caminos de polvo y en muchos casos estos caminos trazan cierta estructura espiral
que indica la presencia de un disco de polvo. Mencionan que al menos la mitad de su
muestra exhibe evidencia de discos de polvo y que el 25 % de estos tienen espirales
fuertemente enrolladas. Por iltimo, en una muestra de galaxias de tipo temprano y
tipo tardio, Gonzalez Delgado et al.| [2008] obtuvieron un 37 % de estructuras con
morfologia espiral, 42 % con morfologia caotica (filamentos y caminos de polvo) y 9%
con morfologia de disco. Estos resultados concuerdan con los nuestros.

Después realizamos modelos de brillo superficial con GALFIT ajustando el perfil
de la distribucion de luz de las estrellas para parametrizar el sistema estelar de cada
galaxia. Principalmente utilizamos la funcién Sérsic debido a que es la que mejor
se ajusta al perfil de brillo superficial de una galaxia eliptica. Sin embargo también
se intentd ajustar la funcion Nuker para los casos donde el perfil se aplana hacia el
ntucleo, mejor conocidos como galaxias con ‘core’. En cuatro objetos la funcion Nuker
brindé un buen ajuste al igual que la funcién Sérsic. Sin embargo, debido a que
necesitamos el codigo de transferencia radiativa SKIRT para modelar las estructuras
de polvo y que éste no permite utilizar la funciéon Nuker, utilizamos dos funciones
Sérsic para ajustar, y por tanto parametrizar, los casos core. Utilizamos doble Sérsic
sisteméaticamente para ajustar los perfiles de brillo superficial de toda la muestra
obteniendo mejores resultados que para una funcién Sérsic individual. De acuerdo al
valor de x? y los residuos obtenidos, en 7 casos el doble Sérsic es preferido: NGC 404,
NGC 1161, NGC2974, NGC 4374, NGC 4472, NGC 5077 e I1C 1459.

Una vez obtenido el mejor modelo de GALFIT para cada galaxia, utilizamos los
modelos de brillo superficial como entrada para realizar simulaciones de transferencia
radiativa con SKIRT para modelar los sistemas de polvo y estelar de cada galaxia.
Hicimos un estudio detallado del objeto NGC 4261 debido a que presenta una mor-
fologia de disco clara que puede ser modelada con SKIRT mediante geometrias bien
definidas. Este objeto lo utilizamos como ejemplo de todos los pasos utilizados en la
metodologia para estimar la masa de polvo. También lo utilizamos para probar c6mo
puede producir errores en la estimacion de la masa la utilizacion del perfil de Sérsic o
el doble Sérsic, o el uso de un mapa de polvo en lugar de una geometria establecida.
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En el caso de NGC 4261 encontramos que la estructura de polvo circunnuclear es
mejor modelada con una geometria de anillo de radio interno Ry = 0.15pc, ancho
radial w = 55 pc, y escala de altura vertical h, = 16 pc. Minimizando los residuos
entre la imagen y la malla de modelos de SKIRT utilizados para obtener el mejor
modelo de NGC 4261, obtuvimos una estimaciéon de la masa de polvo circunnuclear
de log(Mcnaust/Me) = 4.541552 utilizando doble Sérsic para la componente este-
lar y una geometria de anillo para la componente de polvo. Comparada con la masa
log(MeNaust/Me) = 4.6440.88 estimada por |Goudfrooij and de Jong| [1995], podemos
observar que ambas estimaciones son muy similares entre si, pero nuestra restriccion
de la masa de polvo circunnuclear es mas precisa. Para este objeto demostramos
que, los valores de Menqust Obtenidos utilizando doble Sérsic y mapas de polvo son
consistentes con el obtenido con la geometria definida y el ya reportado en la lite-
ratura, mientras que utilizando un Sérsic, ya sea con geometria definida o mapa de
polvo, la masa se sobrestima. Por otro lado, Bonfini et al.| [2018] realizo modelos de
brillo superficial con GALFIT y simulaciones de transferencia radiativa con SKIRT
para modelar los sistemas estelar y de polvo, al igual que en esta tesis. Ellos esti-
maron log(Mcondust/Me) = 2.97%8 para NGC 4552, mientras que nosotros obtuvimos
log( Mengust /M) = 2.857022, siendo ambos resultados consistentes entre si. Pero a
diferencia de Bonfini et al. [2018], nosotros logramos restringir el valor de McNgust
para NGC 4552 en un limite inferior y reducir el limite superior publicado por estos
autores.

Para el resto de las galaxias utilizamos un mapa de polvo para parametrizar la
geometria en las simulaciones de transferencia radiativa, debido a que la complejidad
de las estructuras de polvo encontradas no permiten utilizar una geometria sencilla.
Minimizando los residuos entre la imagen y la malla de modelos utilizados para cada
objeto, obtuvimos una estimacion de la masa de polvo circunnuclear, Mongust, para
10 objetos de la muestra, para los que pudimos estimar también la masa de polvo
nuclear. Entre ellos, para cinco casos obtuvimos una medida acotada de la masa,
mientras que en los otros cinco se trata de un limite superior. El rango de Mcngust
obtenido es de log(Mcnaust/Me) = [2.48 — 5.03]. Utilizando modelos de polvo de
Draine et al. [2007] para estimar la masa de polvo total a través de datos fotométricos
en el infrarrojo de los instrumentos de Spitzer: IRAC y MIPS, [Martini et al.| [2013]
obtuvieron que el rango de masa de polvo para una galaxia tipica de tipo temprano
detectada con MIPS (infrarrojo lejano) es de log (M /M) = [5 — 6.5], mientras que
las que solo se detectan con IRAC (infrarrojo cercano) tienen un rango de masas
de log (M /M) = [4 — 5]. Nuestro rango de masas tiene un limite inferior 2.5 y 1.5
ordenes de magnitud menor, respectivamente, a los limites inferiores de los rangos
obtenidos por Martini et al.| [2013], mientras que nuestro limite superior solo coincide
con el rango de masa para las galaxias detectadas en el infrarrojo cercano, lo que
podria indicar que a menor longitud de onda la masa de polvo circunnuclear total es
subestimada. El rango de valores de Myqust 0Obtenido es més amplio que para Mengust,
pues log(Myaust/Me) = [—0.27 — 3.68], sin embargo la masa de polvo nuclear es
consistente con ser siempre menor que la masa de polvo circunnuclear excepto para
un caso.

No encontramos una relaciéon clara entre Monqust V Mnaust- Concluimos que las
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estimaciones de masa de polvo circunnuclear donde se utilizaron mapas de polvo (la
mayoria) en las simulaciones de transferencia radiativa estan afectadas, por un in-
debido uso de los parametros de esta geometria, por lo que es importante explorar
dichos parametros y qué tanto afectan a las estimaciones. Nuestras estimaciones de
masa de polvo circunnuclear son significativamente menores que las obtenidas por
otros autores que utilizan métodos distintos como la extinciéon en el 6ptico y observa-
ciones en infrarrojo. Pensamos que estas diferencias son debido a las consideraciones
en cada método y al tipo de galaxia que se esta estudiando. Comparando, objeto por
objeto, nuestras estimaciones de masa de polvo circunnuclear con las masas de polvo
de estos autores, encontramos que en pocos casos nuestro resultado es consistente
con el de ellos. Como ya lo mencionamos, esto puede ser debido al método utilizado
y/o a los mapas de polvo utilizados en las simulaciones de transferencia radiativa.
Utilizando nuestras estimaciones de masa de polvo nuclear y las masas de polvo ob-
tenidas por los autores mencionados exploramos la relacion Mendust - MNdust, PEro
tampoco encontramos una relacion clara. También, nuestras estimaciones de masa de
polvo nuclear son significativamente menores que las obtenidas por |(Gonzalez-Martin
et al|[2019] para una muestra méas amplia de fuentes. Para entender estos resultados,
recopilando datos de la literatura (Ly, vy Mpy) para estos 10 objetos y NGC 4494
(estudiado por Bonfini et al.|[2018]), calculamos sus cocientes de Eddington (tasas de
acrecion). Obtuvimos que esta pequena submuestra de 10 objetos, que comenzaron
siendo 21, quedo sesgada a 10 galaxias elipticas con AGN de (extremamente) baja
luminosidad (< 10*? erg s7') y muy bajas tasas de acrecimiento (Lagn/Lgaa < 107°).
Estos valores ofrecen la sospecha de que el toro de polvo y la BLR en estos objetos
hayan desaparecido [Elitzur and Netzer, 2016]. Esto explica los valores bajos de masa
de polvo nuclear, pues es muy probable que el polvo medido a través de los espectros
nucleares de Spitzer /IRS no esté relacionado con el toro de polvo del AGN. Este esce-
nario también explicaria (cualitativamente) la falta de relacion entre el polvo nuclear
y circunnuclear de los objetos de la muestra.
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Capitulo 1

Introduccion

Para poner al lector en el contexto de esta tesis, en este capitulo relatamos las pri-
meras investigaciones en las que se encontraron objetos con caracteristicas que dieron
lugar al estudio de los ntcleos galacticos activos (AGNs). Presentamos la definicion
técnica de un AGN (sec., algunas maneras tanto antiguas como recientes de cla-
sificarlos (sec., las caracteristicas principales de cada una de estas clases (o tipos)
de AGNs , las componentes de estos que se han determinado mediante observaciones
y modelos a través de su distribucion espectral de energia (sec., y el modelo unifi-
cado (sec.[L.4), el cual sugiere que la clasificacion de los AGNs puede unificarse en un
solo modelo que depende de ciertos parametros fisicos. También dedicamos una sec-
cion para presentar los conocimientos de frontera acerca del polvo en AGNs (sec.
que se han obtenido utilizando telescopios terrestres y espaciales que observan en el
rango infrarrojo del espectro electromagnético y también mediante modelos teéricos
de uno de los componentes del AGN, el toro de polvo. Presentamos también traba-
jos en los que se ha estudiado la region circunnuclear en AGNs (sec., los cuales
han encontrado diferentes caracteristicas morfologicas del polvo circunnuclear y han
propuesto de manera cualitativa la existencia de una conexién entre este polvo y el
AGN. Por tltimo, incluimos una seccion en la que se mencionan algunos trabajos que
han utilizado métodos distintos para la estimacion de la masa de polvo circunnuclear
en galaxias (sec.[1.6.2)). Uno de estos métodos utiliza simulaciones de transferencia
radiativa (sec., el cual fue la base para metodologia de seguida en esta tesis
para la estimacion de la masa de polvo.

1.1. Historia de los Nicleos Galacticos Activos

En 1908, estudiando el espectro de las que en ese entonces se conocian como ‘nebu-
losas espirales’ pero que actualmente llamamos galaxias, Fath [1913]| encontr6 que la
mayoria presentaban caracteristicas producidas por las estrellas (lineas de absorcion)
que las conforman, pero una de ellas, NGC 1068, mostraba seis lineas de emisiéon muy
brillantes. Posteriormente, [Hubble [1926] registro las lineas de emision de ésta y otras
dos galaxias. Pero no fue hasta 1943 cuando Karl Seyfert reporté6 que un pequeno
porcentaje de galaxias tienen nicleos muy brillantes, los cuales son los causantes de
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estas lineas de emision encontradas por los otros dos astronomos [Seyfert|, 1943]. En
su honor, hoy en dia a estas galaxias se les conocen como galaxias Seyfert.

Por otro lado, al final de 1950s, utilizando radiotelescopios, se habian descubierto
un nimero importante de objetos que se registraban como ‘radio fuentes’ debido a
que se detectaban su radiacion electromagnética emitida en longitudes de onda de ra-
diofrecuencias. En (1963, Matthews y Sandage estaban buscando la contraparte 6ptica
de la radio fuente llamada 3C48. Cuando la encontraron, el objeto era visualmen-
te similar a una estrella, pero su espectro era distinto, lo cual fue muy raro, pues
nunca habian visto un espectro de una estrella como ese. Un ano mas tarde, Sandage
[1964], encontré otra radio fuente con apariencia estelar, 3C 273 (ver figura[l.1]). Estas
dos fuentes y otras después descubiertas fueron clasificadas como radio fuentes cuasi-
estelares (quasi-stellar radio sources, QSRs, en inglés, mejor conocidos como QSOs).
La pronunciacion del acronimo ‘QSRs’ en inglés suena como la palabra ‘quasars’, por
lo que, en espaniol, a estos objetos se les conoce como cuésares.

Cuasar

Agujero

» N ® . negro

Disco /

de acrecion

Figura 1.1: A la izquierda se observa una imagen optica del cuasar 3C 273. Su emision es puntual
como la de una estrella. A la derecha se muestra una representaciéon artistica de la apariencia de
la region mas interna de un cuasar o AGN, en general. Créditos de 3C 273: ESA /Hubble. Créditos
representacion artistica: NASA /CXC/M. Weiss.

En esta misma época, Schmidt| [1963| reconocié que el patron de las lineas de
emision del cudsar 3C 273 era el mismo que el patron producido por los atomos de
hidrégeno presentes en nebulosas de emision, pero estaban desplazadas a longitudes
de onda hacia el rojo debido al efecto Doppler. En otras palabras, estas lineas de
emision permitieron determinar que 3C 273 se esta alejando de la Tierra a una ve-
locidad de casi el 15% la velocidad de la luz debido a la expansion del universo y
que se encuentra a una distancia de 620 Mpc. De la misma manera (Greenstein and
Schmidt [1964] calcularon la distancia del cuésar 3C 48, obteniendo una distancia
de 1,267 Mpc, jEl objeto més lejano descubierto en ese momento! Considerando la
distancia a la que se encuentran estos objetos, los astronomos concluyeron que tenian
que ser excepcionalmente muy luminosos para poder ser vistos desde la Tierra con
los telescopios de esa época. Actualmente, se sabe que la luminosidad de 3C 273 es de
~ 10%7 erg/s, que equivale a 26 billones de veces la luminosidad del Sol, por lo que
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los astronomos estuvieron en lo correcto.

Las galaxias Seyfert y los cuasares mencionados anteriormente motivaron a los as-
tronomos a buscar galaxias con niicleos que tuvieran luminosidades tan grandes como
10*7 erg/s y que presentaran lineas de emisién en sus espectros. Tanto con telescopios
opticos e infrarrojos como con radiotelescopios, se descubrié una cantidad importante
de galaxias con caracteristicas que nunca antes se habian observado en las galaxias
‘normales’.

Utilizando telescopios construidos especialmente para mapear el cielo, tales como
el Sloan Digital Sky Survey (un telescopio de 2.5 metros ubicado en Nuevo Méxi-
co) se han detectado una amplia gama de galaxias con ciertas caracteristicas y que
ademas se encuentran ubicadas en un amplio rango de distancias. A los niicleos de
las galaxias que poseen luminosidades tan grandes y caracteristicas en su espectro
incapaces de ser producidas por las estrellas de toda la galaxia misma, se les conoce
como Ntcleos Galacticos Activos (Active Galactic Nuclei, AGN). Técnicamente, un
AGN esta definido como el niicleo de una galaxia que contiene un agujero negro su-
permasivo (SMBH) acretante con un cociente de Eddington Lagn/Lgaq > 107°; Lagx
es la luminosidad bolométrica y Lggq = 1.5 x 103 Mpy /Mg erg s~! es la luminosidad
de Eddington |Netzer| 2015].

1.2. Clases de AGNs

La forma de emision de los AGNs obedece a dos modos distintos: ‘modo radiativo”
y “modo jet” [Heckman and Best, 2014]. El modo radiativo es también conocido como
“outflow mode” o “modo de viento”. En el modo radiativo, la mayor parte de la energia
de salida esté en forma de radiacion electromagnética producida en los procesos del
disco de acrecimiento. AGNs de este tipo son: las galaxias Seyfert y los cuasares. Estos
son acretores muy eficientes con Lagn/Lgaqa > 0.01. También se denominan “AGNs de
alta ionizacion”. En el modo jet, la energia de salida esta en forma de paquetes de ener-
gia cinética que son transportados en jets. Los miembros de este grupo son: cuasares
y radiogalaxias de baja luminosidad y LINERS. También se denominan “AGNs de ba-
ja ionizacion . Realmente en los dos modos hay un disco aunque ligeramente distinto.

Una manera antigua de clasificar a los AGNs es mediante las caracteristicas de las
lineas de emision en el rango 6ptico del espectro electromagnético, la cual se presenta
a continuacion:

» Tipo-I: Estos muestran lineas de emision anchas (~ 10* km s™!) tanto permi-
tidas como semi-prohibidas y una brillante fuente puntual, no estelar, visible en
todas las longitudes de onda. En el espectro de muchos AGNs tipo-I de alta lu-
minosidad no se observan lineas de emision angostas. Ejemplos de AGNs tipo-I
son: las galaxias Seyfert y los cuasares.

» Tipo-II: Contienen intensas lineas de emisiéon angostas (~ 10 km s™') en
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longitudes de onda de cercano infrarrojo (NIR), 6ptico y ultravioleta (UV).
Estas lineas muestran que la fotoionizaciéon no es producida por una fuente
estelar. Este tipo de AGNs muestran una fuente puntual en rayos X.

» LINERSs: Estos estan caracterizados por baja ionizacién, y muestran lineas de
emision angostas del gas que esté ionizado por una fuente no estelar. Pueden
dividirse en tipo-I y tipo-II (de acuerdo a la anchura de las lineas). Algunos
LINER muestran fuentes de rayos X y UV puntuales [Maoz, [2007, Hernandez-
Garcia et al, 2013].

» AGNs sin lineas: Estos tienen lineas extremadamente débiles o indetecta-
bles en su espectro. Tienen una fuente no estelar y ocasionalmente presentan
variabilidad en el continuo.

Una manera eficiente de separar a las galaxias que hospedan a un AGN (galaxias
AGN) de las que tienen alta formacion estelar (galaxias HII) es utilizando “diagra-
mas de diagnostico” [Baldwin et al., [1981], Veilleux and Osterbrock, (1987, Kauffmann
et al., 2003, Kewley et al., [2006|. Estos comparan los cocientes de lineas que difieren
segin la naturaleza del continuo ionizante (estelar o no estelar). Las galaxias hués-
pedes de la mayoria de los AGNs son galaxias con formacion estelar (star-forming,
SF) |Rosario et al 2012, 2013|, que caen en la region de “fuentes compuestas” en los
diagramas de diagnostico. Para no afectar el censo local de AGNs tipo-II, sus lumino-
sidades y funciones de masa, es importante distinguir la diferencia entre una “galaxia
dominada por el AGN” y una “galaxia dominada por formaciéon estelar” mediante
estos diagramas de diagnostico.

Las diferentes caracteristicas encontradas en esta amplia gama de galaxias permitieron
a los astronomos realizar clasificaciones y sub-clasificaciones. Estas dependen de la
longitud de onda en que se observan dichas caracteristicas; con telescopios 6pticos
se observan las mas importantes: la anchura e intensidad de las lineas de emision;
con telescopios infrarrojos, la cantidad de luz emitida por polvo; con radiotelescopios,
l6bulos gigantescos de gas que emanan del nticleo. A estas tltimas se les conocen como
radiogalaxias, a las descubiertas en infrarrojo se les conoce como galaxias infrarrojas
ultraluminosas (Ultraluminous Infrared Galaxies, ULIRGs, en inglés). Ademas, dentro
de los AGNs descubiertos en el 6ptico tenemos las galaxias Seyfert y los AGNs de baja
luminosidad. En la figura[l.2] se muestra la clasificacion de AGNs mas utilizada en la
actualidad. Como se mencion6 anteriormente, cada tipo tiene una caracteristica que
la identifica. Esta puede estar presente en su espectro, en la forma de la galaxia o en la
cantidad de energia emitida en la longitud de onda en que se detecta. A continuacion
describimos brevemente las caracteristicas de este ‘zoologico’ de AGNs.

1.2.1. Galaxias Seyfert

Las galaxias seyfert fueron el primer tipo de AGN que se descubri6. Como se men-
cion6 anteriormente, se llaman asi en honor al astronomo Carl Seyfert, el primero en
informar sobre su existencia [Seyfert} [1943|. Lo que distingue a una galaxia Seyfert
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Figura 1.2: Diagrama que muestra las principales clasificaciones de galaxias con ntcleo activo.

de una galaxia ‘normal’ en una imagen, es el brillo de su niicleo con forma de punto
(point-like core, en inglés), y que este domina sobre el brillo de todas las estrellas
de la galaxia misma. En la figura[l.3] se puede observar un ejemplo claro de una ga-
laxia Seyfert cuyo ntucleo tiene forma de punto, mientras que esto no se observa en
una galaxia normal. Sin embargo, es dificil saber si una galaxia es Seyfert solo por
examinar su imagen. Actualmente, la identificacion de una galaxia Seyfert se reali-
za mediante su espectro 6ptico, que presenta lineas de emision de ciertos elementos
quimicos que no se observan en los espectros de las galaxias normales. Las galaxias
Seyfert se subclasifican en Seyfert 1, si tiene lineas de emision anchas, y en Seyfert 2,
si solo tiene lineas de emisioén angostas. Las galaxias Seyfert pueden ser tanto espirales
como elipticas, pero en el universo cercano se encuentran mayormente con morfologia
espiral.

1.2.2. Cuasares

Como se mencioné anteriormente, el término cuésar significa: fuente de radio cuasi-
estelar (QSRs, en inglés). Se llaman asi porque se detectaron mediante ondas de
radio y su emision optica es de forma puntual como las estrellas (ver ﬁgura. Sin
embargo, actualmente los astronomos saben que los cuasares son como galaxias Seyfert
tan distantes que solo es posible observar el brillo de su ntcleo y por ello se observan
como si fueran una estrella. Debido a su gran luminosidad, los cuasares son algunos
de los objetos mas distantes que se pueden observar, incluso con los telescopios mas
potentes de la actualidad. Esto los convierte en laboratorios que permiten estudiar
etapas tempranas del universo, por ejemplo, cuando tenfa un 10 % de su edad actual.
Los cuésares se subclasifican en radio-ruidosos (radio-loud, en inglés) y en radio-
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Figura 1.3: En el panel superior se muestran la galaxia Seyfert NGC 5548 y la galaxia normal M81.
Ambas son galaxias espirales, pero se puede apreciar que, a diferencia de M81, el brillo del ntcleo de
NGC 5548 tiene forma de punto. En el panel inferior se observan los espectros de otras tres galaxias.
A la izquierda se muestran espectros de galaxias Seyfert donde se destacan las lineas de emision, las
cuales son anchas en la Seyfert 1 y angostas en la Seyfert 2; mientras que, en el espectro de la derecha,
correspondiente a una galaxia normal, las lineas de emision no son prominentes. Créditos NGC 5548:
ESA /Hubble, NASA y Davide de Martin. Créditos M81: NASA, ESA, The Hubble Heritage Team,
A. Zezas and J. Huchra. Créditos espectros: William C. Keel.
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callados (radio-quiet, en inglés). En [2016|, Kellermann et al|sugirieron que la fuerte
emision en radio de los cuésares radio-ruidosos es debido a la emisiéon producida por
el jet del AGN, mientras que la débil emision en radio de los cuasares radio-callados
es causada por la formacion de estrellas en la galaxia que hospeda al cuésar (galaxia
anfitriona). La formacion estelar en estas galaxias es tan eficiente como en nuestra
galaxia, la Via Léactea.

1.2.3. Blazares

Los blazares son una subclase de los cuésares. En estos objetos, el jet mostrado en
la figura[l.1] estd4 apuntando en direcciéon (o muy cerca) de la linea de vision del
observador. La luminosidad de estos objetos es muy variable y también muestran
variaciones dramaticas en su emision a través de su espectro electromagnético. Estas
son las principales caracteristicas para encontrarlos e identificarlos [Shrader, [2012].
Estos se subdividen en dos grupos: objetos BL Lacertae (o simplemente BL Lacs) y
objetos violentamente variables en el 6ptico (OVV, en inglés). Los BL Lacs llevan
este nombre porque al principio se pensaba que su prototipo era la estrella variable
BL de la constelacion del lagarto (Lacertae). Los OVV, como su nombre lo indica,
son objetos que presentan una alta variabilidad en su emision observada en el 6ptico.

1.2.4. Radiogalaxias

Una radio galaxia es como un cuésar que no muestra su fuerte emisiéon nuclear, pero
presenta un par de jets y altas luminosidades que son observados mediante ondas de
radio. Estos objetos se subclasifican en dos grupos de acuerdo a la apariencia de la
emision extendida de radio |[Fanaroff and Riley, 1974]. Las galaxias clase I son las
Fanaroff-Riley de baja luminosidad (FR-I), que muestran una emisiéon compacta que
surge cerca del nicleo. La clase 11, las Fanaroff-Riley de alta luminosidad (FR-II) son
las que poseen radio l6bulos que dominan en toda su estructura y que presentan ‘hot
spots’ en los mismos. En la figura[l.4] se muestran las caracteristicas principales de
una radio galaxia y las diferencias entre las FR-I y FR-II. Cabe mencionar que estas
estructuras pueden llegar a medir de ~ 10 — 103 kiloparsec (kpc), mucho mayor que
la galaxia (recordemos que la Via Lactea tiene un tamano de alrededor de 30 kpc).

1.2.5. Galaxias infrarrojas ultraluminosas

Generalmente, las galaxias emiten en el infrarrojo cercano (NIR) debido a sus estre-
llas (la cola de la componente estelar se puede observar en la region NIR del espectro
electromagnético). Sin embargo, existen galaxias que son muy brillantes en el infra-
rrojo medio (A > 10um) debido al calentamiento del polvo y re-emision de la luz
proveniente ya sea de las estrellas (formacion estelar) o del AGN. A estas galaxias
con luminosidades de 11 < log(Lir/Le < 11.5 se les conoce como galaxias lumino-
sas en infrarrojo (LIG, en inglés), mientras que a las que tienen luminosidades de
11.5 < log(Lir/Le < 12, se les llaman galaxias muy luminosas en infrarrojo (VLIRG,
en inglés). Posteriormente, gracias al Satélite Astronomico Infrarrojo (IRAS) lanzado
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Figura 1.4: A la izquierda se muestra una imagen en escala de grises de la radio galaxia 3C 405, mejor
conocida como Cygnus-A, donde se senalan sus componentes principales. Esta es el mejor prototipo
de una radio galaxia FR-I. A la derecha se muestra la galaxia 3C 449, la cual es un prototipo de
una radio galaxia FR-II. Ambas imagenes fueron tomadas con el radio telescopio VLA. Créditos 3C
405: Carilli & Bartel, 1996. Créditos 3C 449: Perley et al., 1979.

en 1983, se descubrieron galaxias que emitian atin més radiaciéon infrarroja que las
anteriores, las galaxias ultraluminosas en infrarrojo (ULIRG, en inglés) con lumino-
sidades log(Lir/Le > 12. Ademas, IRAS descubrié no solamente las ULIRG, sino
también una gran cantidad de fuentes IR con luminosidad menor. Los astrénomos
encontraron que en el 70 % de estas galaxias se hospedaba un nucleo activo, por lo
que esto significaba que mientras que en las galaxias normales el polvo es calentado
por procesos de formacion estelar, en el caso de las ULIRGs una importante contribu-
cion del calentamiento del polvo proviene del AGN en el centro de la galaxia [Shrader,
2012].

1995-2%[8

Figura 1.5: Orbitas de las estrellas mas cercanas a Sagitario A*, La resaltada en amarillo es la 6rbita
de la estrella S2, con la cual se pudo calcular la masa del SMBH. Créditos: Keck/UCLA Galactic
Center Group.

1.2.6. AGNSs de baja luminosidad

Desde que se descubri6 el SMBH en el centro de nuestra galaxia, Sgr A* (ver figu-
ra|l.b)), se ha vuelto comun la idea de que al igual que las galaxias con nicleo activo,



CAPITULO 1. INTRODUCCION 9

las galaxias normales (con nucleo no activo) también poseen un SMBH. Esto es es-
pecialmente cierto para todas las galaxias con un bulbo desarrollado. Tal como en la
Via Lactea, hay casos en los que el SMBH parece estar sometido a una acrecimiento
ineficiente, y por lo tanto no emiten la luminosidad suficiente como para ser conside-
rados AGNs. Sin embargo, es posible que el niicleo haya estado activo en el pasado.
Este podria ser el caso del SMBH presente en la mayoria de las galaxias [Shrader,
. El ntcleo de nuestra galaxia tiene una luminosidad que es mil veces menor
que la luminosidad tipica de un AGN, por lo que se especula que deberian de existir
objetos con luminosidad intermedia que podria representar un enlace entre Sgr A* y
las galaxias Seyfert.

Figura 1.6: Galaxia del sombrero (o M104), es una de las galaxias clasificadas como AGN de baja
luminosidad mas cercanas. Se puede ver claramente el anillo de polvo que rodea al bulbo, el cual le
da razon a su nombre. Créditos: ESO/P. Barthel.

Los objetos que parecen llenar este hueco son las Regiones con Lineas de Emision
Nuclear de Baja Ionizacion (LINERs, en inglés) [Heckman), [1980], los cuales estan cla-
sificados como AGNs de baja luminosidad. Por ejemplo, |Gonzéalez-Martin et al.|[2006]
y \Gonzalez-Martin et al. [2009] han encontrado que el 60 y 80 % de una muestra de
LINERs, respectivamente, cumplen con las caracteristicas de un AGN. Actualmente,
la explicacion de los LINERs mediante la ionizacion producida por un AGN de baja
luminosidad es la mas aceptada. Sin embargo, han habido otras explicaciones para los
LINERs, como ionizacion por choques de gas [Heckman, 1980] o por estrellas jovenes
[Terlevich and Melnick, [1985]. Por ejemplo, [Singh et al. [2013] han concluido que no
todos los LINERs cumplen con las caracteristicas de un AGN y que ademés no todas
estas regiones de baja ionizacion se encuentran en el niicleo. Por lo tanto, los LINERs
pueden ser producidos no solo por el disco de acrecimiento alrededor de un SMBH,
sino también por procesos que involucran a las estrellas. En la figura[l.0] se muestra
la galaxia del Sombrero, una de las galaxias con ntucleo activo de baja luminosidad
mas conocidas.
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Figura 1.7: Representacion esquematica de la SED de un AGN. La linea negra representa la distribu-
cion espectral de energia (SED) total de un cuasar radio-callado y las lineas de colores representan
sus componentes individuales. La emision primaria del disco de acrecimiento (azul) tiene su pico en la
region optica-UV. La emision de la corona (cyan) abarca la region de rayos X. En esta se encuentran
también la componente “soft excess” (rosa) producida por Comptonizacion de los fotones originados
en el disco de acrecimiento, y en color verde las componentes de reflexion (la linea de Fe Ka y la
joroba de Compton) debidas al reprocesamiento de la emision primaria proveniente de la corona. La
emision del toro de polvo (rojo) tiene su pico en el IR. Los AGNs radio-fuertes tienen emision en
radio (naranja) que puede ser muchos érdenes de magnitud mayor que en los radio-callados. Figura
tomada de |Baldini| [2015].

1.3. Componentes de los AGNs

Un AGN tiene varias componentes:

» El agujero negro supermasivo (SMBH): Se encuentra justo en el nicleo
del AGN, es un objeto compacto que puede tener masas de entre 10° — 109 M.

= El disco de acrecimiento: Es una estructura axisimétrica de gas con tamanos
menores a 1 pc que rota alrededor del SMBH. Este puede ser Opticamente
delgado o grueso y geométricamente delgado o grueso. La tasa de acrecimiento
se caracteriza a través de la ya mencionada luminosidad de Eddington Lggq,
que es la cantidad maxima de energia por segundo que se puede transportar
mediante radiacion sin perder el equilibrio hidrostatico.

» La corona: También llamada corona caliente, es producida por inestabilidades
gravitacionales en el disco de acrecimiento. Es una nube de plasma caliente que
rodea al disco de acrecimiento, y que es responsable de la emision de rayos X
de los AGN.
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» La region de lineas anchas (BLR): Son nubes de gas de alta densidad que
se mueven alrededor del SMBH con velocidades keplerianas (~ 10* km s7!) a
una distancia de 0.01 — 1 pc del agujero negro. Dicho movimiento produce el
ensanchamiento de las lineas de emisién del gas por efecto Doppler. Dentro de
las lineas méas comunmente observadas se encuentran Lya, Ha y HES.

= El toro de polvo: Es una estructura de polvo axisimétrica que se encuentra a
0.1—10 pc del SMBH. Tiene densidades de alrededor de n ~ 10*—10°% cm™=3, por
lo que puede tener un gran rango de profundidades 6pticas. Clasicamente, estéa
asociado a una geometria toroidal cuyo radio interno esta definido por el radio
de sublimacion del polvo debido al campo de radiacién del AGN, aunque de
hecho su estructura puede clasificarse en tres tipos de acuerdo a la distribuciéon
de polvo, de la cual hablaremos mas adelante.

» Region de lineas angostas (NLR): Es gas ionizado de baja densidad y
velocidad (~ 10% km s™!), que se extiende de 10 a 1000 pc de largo de los conos
de ionizacion.

= Disco maser: Es un disco molecular méser muy delgado, con un tamano similar
al del toro de polvo.

= Radio jet: Es un chorro o flujo de particulas relativistas que producen emi-
sion sincrotron, por lo que cominmente es observado en longitudes de onda de
radio, aunque en algunos casos también puede observarse a longitudes de onda
menores. A los AGNs que presentan jet se les conoce como radio fuertes y a los
que carecen de este se les conoce como radio callados.

Cada una de estas componentes emite en un rango del espectro electromagnético
distinto y a través de emision en el continuo o en lineas. La Fig.[L.7] muestra la
distribucion espectral de energia (SED, en inglés) de un AGN y sus componentes
que pueden estudiarse en las diferentes longitudes de onda. Quizas la componente
mas relevante de los AGNs es el agujero negro supermasivo. Histéricamente, la
naturaleza de la fuerte emision en el niicleo de estas galaxias era un misterio. Cuando
se descubrieron, la hipétesis mas comin era que un gran nimero de estrellas provocaba
las caracteristicas observadas. No obstante, en (1959, Lodewijk Woltjer calcul6é que la
fuente de esa fuerte emision nuclear en las galaxias requeria una masa de 100 millones
de veces la masa del Sol. En esa época el término agujero negro ya era utilizado por
los fisicos, pues era un objeto tedérico que resultaba de las ecuaciones de la Teoria de
Relatividad General de Albert Einstein. Sin embargo, la masa propuesta por Woltjer
era extremadamente grande como para asociarla a un agujero negro estelar, por lo
que se acund el término SMBH.

Al mismo tiempo que se investigaba la existencia de los SMBHs, los astréonomos
aceptaron rapidamente que las galaxias con nucleo activo hospedaban un SMBH.
La idea es que alrededor del agujero negro, y bajo algunas condiciones, se forma un
disco de material que lo alimenta constantemente; a este se le conoce como disco de
acrecimiento. El material cae al agujero negro permitiendo que la energia potencial
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gravitacional del mismo se convierta en radiaciéon electromagnética. Mientras mayor
sea la tasa a la que el agujero negro se traga el material, mayor sera la cantidad
de energia que producird. Esto depende de la masa del agujero negro supermasivo
[Pringle et al., |1973| y otras condiciones fisicas, ya que no todos acretan material con
la misma eficiencia.

De entre los pardametros del SMBH, uno de los mas importantes y que ha sido
ampliamente estudiado es su masa. La técnica de Mapeos de Reverberacion (Rever-
beration Mapping, RM) utiliza el fenémeno de variabilidad de la luminosidad de la
fuente central para obtener informacién sobre la geometria y condiciones fisicas de
las regiones circundantes. La variabilidad de la fuente central ocasiona calentamiento
y la ionizacion del gas y el polvo circundantes en tiempos independientes. El tiempo
de retraso de la emisiéon que se produce en cada una de las diferentes regiones del
AGN (p. €j. la BLR y el toro) proporciona informacion sobre su tamano. Esta técnica
se ha utilizado para mapear el gas que produce lineas de emisién, sobre todo Hf,
en la BLR |Kaspi et al| 2000, [Bentz et al., 2013|. También se ha utilizado RM para
estimar los limites internos del toro de polvo usando la banda-K, a una longitud de
onda 2.2um |Koshida et al., [2014] que esta cerca del pico de la emision del polvo més
caliente (a la temperatura de sublimacion), es decir, el que estd méas cerca del disco
de acrecimiento.

1.4. El Modelo Unificado

Aunque no todos los AGNs presentan los componentes descritos anteriormente, existe
la idea de que las propiedades observadas en los diferentes tipos de AGNs mostrados
en la figurall.2] pueden ser explicadas por un pequeno nimero de parametros fisicos.
Es decir, que la clasificaciéon de los AGNs puede unificarse en un solo modelo que
depende de: la inclinacion del toro de polvo con respecto a la linea de vision (LOS)
del observador, la luminosidad de la fuente [Urry, |2003|, vy la existencia o no de jets.
A esta idea se le conoce como modelo unificado o esquema de unificacion [Antonucci,
1993, [Urry and Padovani) [1995].

La figura muestra una idea de este esquema de unificaciéon. Una clave del
modelo es que la componente del toro de polvo oscurece solo algunas lineas de vision;
asi un AGN visto de cara (sin que el jet apunte directamente al observador) muestra
tanto lineas anchas como delgadas provenientes de la BLR y NLR, mientras que un
AGN visto de canto muestra solo lineas delgadas en su espectro, ya que la emision de
la BLR esté siendo absorbida por el toro de polvo.

Segun el esquema de unificacion, el toro de polvo alrededor del SMBH y el disco
de acrecimiento tiene gas ionizado en el radio interior y, a mayor radio, contiene gas
molecular con polvo. Las consecuencias previstas de esta estructura geométrica son
las siguientes:

1. Una dependencia de la columna de obscurecimiento a la inclinacién de la linea de
vision. Las inclinaciones pequenas permiten una vision clara de la fuente central,
mientras que las inclinaciones altas dan como resultado un gran obscurecimiento
en las longitudes de onda UV y 6pticas.
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Figura 1.8: Modelo Unificado. Dependiendo del dngulo de la linea de visién entre el observador y la
fuente pueden o no verse algunas de sus componentes. Las flechas azules sefialan las componentes
del AGN: El SMBH, el disco de acrecimiento, el toro de polvo y el jet. Las flechas verdes indican la
direccién de la LOS. Créditos de la imagen: B. Saxton NRAO/AUI/NSF.

2. La radiacion reflejada por los granos de polvo y los electrones libres esti po-
larizada. Por lo mismo, los objetos sin lineas anchas polarizadas que no estan
obscurecidos no tienen gas en la BLR.

La existencia de un toro de polvo implica un patréon de radiacién ionizante de
forma conica anisotropica a ambos lados perpendiculares al toro. La identificacién de
tales conos ha sido 1til para deducir la inclinacion del toro [Pogge, [1988| Tadhunter
and Tsvetanov, 1989, Mulchaey et al., [1996]. En general, el &ngulo de inclinacion con
respecto a la LOS, es mayor en los AGN de tipo II, lo cual es consistente con la idea
de que estas fuentes se ven de canto. Un hallazgo interesante es un fuerte aumento
de la densidad columnar de rayos X con el aumento de la distancia angular desde el
eje biconico, que apoya la unificacion de los tipos de AGNs |Fischer et all 2013)].

Sin embargo, los modelos unificados presentan algunos problemas. Por ejemplo, el
oscurecimiento por caminos de polvo es mas comin en los AGNs de baja luminosidad
tipo-11. Esto apoya que un toro central no es requerido para una unificaciéon de AGNs
a baja luminosidad |Prieto et al., 2014]. Ademas, existe la posibilidad de que no solo
el polvo cause obscurecimiento, sino también gas sin polvo dentro de la BLR que
afecta la absorcion de rayos X |Netzer], 2015].

La idea de un radio de sublimaciéon dependiente de la luminosidad también se ha
utilizado para argumentar que por debajo de una determinada L gy, es probable que
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el toro cambie sus propiedades e incluso desaparezca. Esta idea es llamada “toro en
acercamiento” (approaching torus) [Laor] 2003, |[Elitzur and Shlosman, 2006, Elitzur
and Ho| 2009]. Ademas, se ha sugerido que la salida de gas del disco, fuera de la region
dominada por la presion de radiaciéon, puede provocar la desaparicion de la BLR a
muy bajas tasas de acrecimiento Lagn/Lgaa |[Nicastro, 2000, implicando no solo la
desaparicion de las nubes de la BLR sino también la de los grandes grumos de polvo
que conforman al toro |[Elitzur and Shlosman, 2006, |[Elitzur and Hol 2009].

1.5. Conocimientos de frontera acerca del polvo en
AGNs

Para explicar las caracteristicas de muchos AGNs es necesario invocar la existencia
de una estructura de polvo que rodea al disco de acrecimiento: a esta estructura se le
conoce como toro de polvo. De hecho, el obscurecimiento es comtn en muchos AGNs
[Lawrence and Elvis, 1982, |Antonucci, 1993, Malkan et al., (1998, |Prieto et al., 2014].
En la literatura se utiliza la terminologia “disco central”, “toro central” y “disco de
acrecimiento central” de una manera muy flexible; sin embargo cuando se habla del
disco de acrecimiento interno (inner accretion disk), se refiere al flujo de acrecimiento
dentro del radio de sublimacién. Muchos AGNs, deberian de tener una estructura
con forma de disco més grande, con tamanos de 1 — 100 pc, que conecte el disco
de acrecimiento interno con la galaxia huésped. La parte central de esta estructura
puede tener una geometria gruesa en cuyo caso se convierte en el toro interior. A la
estructura entera que puede estar extendida més allé del toro, se le conoce como disco
central |Netzer, 2015].

Debido a que se espera que el toro de polvo se concentre dentro de los primeros
~ 5 —10 pc (desde el centro) del AGN |[Ramos Almeida et al., [2009, |Alonso-Herrero
et al., |2011} |Burtscher et al., 2013|, es casi imposible obtener iméagenes con los te-
lescopios de un solo espejo actuales. El desarrollo de la interferometria ha permitido
resolver espacialmente la estructura nuclear en una escala de milisegundos de arco. En
longitudes de onda del sub-mm esto se ha intentado utilizando el radio-interferémetro
ALMA pero se encuentra con dificultades debidas a la contribucion del jet |Pasetto
et al., [2019].

El rango ideal para resolver el toro es el infrarrojo medio puesto que el polvo del
AGN tiene su maximo de emision a estas longitudes de onda. Los resultados mas
significativos se han obtenido con tres instrumentos: mid-infrared interferometric ins-
trument (MIDI) [Jaffe et al. 2004, Kishimoto et al., [2011a) |Burtscher et al., 2013
Honig et al., 2013|; Keck Interferometer (KI) [Swain et al., 2003, Pott et al., 2010,
Kishimoto et al., 2011b] y ESO Astronomical Multi-BEam combineR (AMBER) [Wei-
gelt et al.; 2012|. Las mediciones interferométricas han permitido medir y modelar el
tamano y forma de los componentes que emiten en infrarrojo en un escala espacial
muy pequena de menos que 1 pc. La mejor informacion espacial obtenida es la de la
galaxia Circinus, un AGN tipo-II con un radio de sublimaciéon de grafito de alrede-
dor de 0.01 pc. Una imagen modelo de esta galaxia obtenida con MIDI muestra tres
estructuras [Iristram et al., [2014]: un disco coincidente con la estructura maser, una
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estructura delgada de tipo disco de ~ 1 pc que emite el 20 % del flujo en el infrarrojo
medio, y una estructura elongada mucho mas grande y gruesa que emite el 80 % del
flujo a 8 — 13um. Este y otros resultados pueden proveer un cambio de paradigma
para los componentes centrales de un AGN.

Otra técnica para resolver espacialmente el toro de polvo es observar en el sub-
milimétrico con interferémetros, aunque esto presenta algunos problemas debidos a
la contribucion sincrotron |[Pasetto et all |2019]. Observaciones con ALMA han en-
contrado estructuras de polvo nucleares para diversas fuentes |[Combes et al., 2019,
Garcia-Burillo et al., 2021]. Ademas en el rango sub-milimétrico también es posible re-
solver espacialmente el toro molecular. De hecho ALMA detecta altas concentraciones
de gas molecular de escalas de ~ 100 pc en muchos AGN con densidades columnares
que son lo suficientemente grandes como para confundir la absorcién pura del toro
[Maiolino|, 2008|. Hay sefiales claras de salida de material posiblemente asociado con la
direccion del bicono, pero ninguna senial de entrada |[Hicks et al., 2009, |Garcia-Burillo
et al., 2014, Combes et al 2013|.

Aparte de la interferometria descrita arriba y la técnica de reverberacion en el
polvo [en la que no vamos a entrar en detalle pero que puede consultarse en Kos-
hida et al., 2014} |Lyu et al., 2019], también se puede obtener informacion del toro
de polvo a través del modelado de la espectrocopia infrarroja [e.g. Ramos Almeida
et al} 2009, |Gonzalez-Martin et al., [2019], puesto que la emision infrarroja de todos
los AGNs es atribuida al toro de polvo. Entre otras lineas es interesante resaltar la
existencia de unas caracteristicas de silicato centradas alrededor de 9.7 y 18 um, estas
se observan tanto en absorcién como en emision, dependiendo de la geometria exacta
y de la profundidad o6ptica de la linea de vision. Con estas bandas y con la pendiente
espectral a 18um es posible distinguir entre AGNs tipo-I y tipo-II. Con todas estas
caracteristicas espectrales en el infrarrojo, es posible derivar los parametros fisicos del
polvo a través de la forma espectral de los AGN en este rango. Para ello se deben
construir distribuciones espectrales de energia a través de modelos geométricos del
toro de polvo que puedan ser comparados con los espectros obtenidos de los AGNs
en el infrarrojo.

Modelos de toro de polvo nuclear

Hay tres tipos de modelos de toro de polvo construidos ad hoc para permitir un
tratamiento mas preciso de la transferencia radiativa y la distribuciéon espectral de
energia emitida y asi obtener imégenes sintéticas del toro a diferentes longitudes de
onda. Estos modelos dependen de las caracteristicas de la distribucion del polvo que
consideran:

1. Distribucién suave (smooth): Los parametros principales en estos modelos
son los radios interno y externo del toro, el perfil de densidad y angulo de
apertura (p. ej. Pier and Krolik [1992|, Granato et al. [1997], Efstathiou and
Rowan-Robinson| [1995], Dullemond and van Bemmel [2005], Fritz et al.| [2006]).
Estos modelos predicen muy bien las caracteristicas de emision de los silicatos
a 9.7 pm, que se produce por la re-emisiéon de la radiacion central absorbida
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por las paredes del toro. Estos fueron los primero modelos en producirse debido
a su simplicidad. Solamente angulos de visiéon por encima del tamano angular
del toro permiten ver las partes centrales. Sin embargo, presentan problemas de
supervivencia desde el punto de vista dinamico.

2. Distribuciéon grumosa (clumpy): Los parametros adicionales en estos mo-
delos son la densidad columnar de los grumos individuales, sus distribuciones
radiales y de densidad, y el factor de llenado (filling factor). Estos modelos re-
producen SEDs diferentes porque cada grumo emite a diferentes temperaturas
y porque los huecos entre los grumos permiten que haya un linea de visiéon libre
que va desde el centro a regiones profundas del toro (p. €j. [Dullemond and van
Bemmel [2005], Nenkova et al.| [2008bla], [Hénig et al|[2010]). En estos casos la
posibilidad de observar el disco central es siempre no nula, siendo probabilistico.

3. Distribucién compuesta (composite): Estos modelos son los mas realistas
(desde el punto de vista dinamico) porque el volumen entre los grumos esta lleno
con gas y polvo diluidos, los cuales absorben parte de la radiaciéon incidente.
[Stalevski et al., 2012, |Siebenmorgen et al., 2015, Stalevski et al., 2016].

Ademés de estos modelos propuestos arriba, existen otros dos tipos de modelos:
el modelo de disco inclinado |[Lawrence and Elvis, 2010| y el modelo que combina un
toro y un viento polar [Honig et al., 2013, Honig and Kishimoto|, |2017]. De hecho, de
acuerdo a|Gonzéalez-Martin et al.|[2019], otra forma de clasificarlos es considerando la
distribucién morfologica del polvo: de toro [Fritz et all, 2006, Nenkova et al., 2008/l
[Honig et al., 2010, [Honig and Kishimoto|, 2010} |Stalevski et al.| 2012, 2016, Sieben-|
morgen et al., 2015] o de viento [Siebenmorgen et al., |2015, Honig and Kishimotol
2017]; o también pueden clasificarse basandose en la composicion quimica y tamaino
de los granos de polvo: granos de grafito y silicato [Fritz et al., 2006], composicion
estandar del ISM [Nenkova et al.| [2008blfa), [Honig et al., 2010, [Hénig and Kishimoto,
2010, 2017, [Stalevski et all [2012 [2016] o silicatos y carbén amorfo [Siebenmorgen|
et al), |2015]. En todos estos modelos el radio interno de la estructura depende del
radio de sublimacion del polvo que a su vez depende de la luminosidad bolométri-
ca del AGN como Ry, o Ltlﬁ, aunque de una manera més estricta este radio debe
depender de la composicion del polvo (los grafitos se subliman a mayor temperatura
que los silicatos) y del tamano de las particulas.

Con la finalidad de explorar cual es el modelo que mejor describe los espectros de
Spitzer y los parametros resultantes de una muestra de 110 AGNs, |Gonzalez-Martin|

2019] estudiaron los siguientes seis modelos de toro:
1. El modelo de toro suave de |[Fritz et al.| [2006] [Fritz06].

2. El modelo de toro grumoso de Nenkova et al.| [2008a] [Nenkova08].

3. El modelo de toro grumoso de |[Honig and Kishimoto| [2010] [Hoenig10].

4. El modelo de toro de dos fases (grumoso y suave) de [Stalevski et al.| [2016]
[Stalev16].
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5. El modelo de toro de dos fases (grumoso y suave) de |Siebenmorgen et al. [2015]
[Siebenl15].

6. El modelo de viento y disco grumoso de Honig and Kishimoto, [2017] [Hoenigl7].

Ajustaron los espectros de Spitzer /IRS de los 110 AGNs usando los seis modelos se-
nalados anteriormente. Calcularon algunos parametros que se pueden comparar entre
modelos: el radio exterior R,y de la estructura de polvo Mg., la masa de polvo y
el factor de recubrimiento F,.,. En general, R, es consistente entre los tres modelos
para valores pequenos, es decir, cuando R, < 1 pc. Calcularon F,, como la uni-
dad menos la probabilidad de escape, es decir, f e™(19%) cos 0dB, donde @ es el angulo
azimutal y 7,(los) es la opacidad de la linea de vision. Solo [Hoenigl0] y [Hoenigl7|
muestran una correlacion (r ~ 0.6), lo que sugiere que el pardmetro depende de la
seleccion del modelo |Gonzalez-Martin et al., 2019]. Por dltimo, calcularon Mgy,s; in-
tegrando la funciéon de distribucion de densidad para cada modelo dentro del volumen
de la estructura de polvo. En general, [Fritz06], [Hoenigl0|, [Stalev16] y [Hoenigl7|
se superponen en sus estimaciones de Mg, demostrando que este parametro no de-
pende fuertemente del modelo utilizado. Esto lo hace un pardmetro de estimaciéon
robusto mediante el método de ajuste espectral. Estos mismos modelos y metodolo-
gia seran usados en este trabajo para estimar la masa de polvo del toro de los AGN
y relacionarla con la masa circunnuclear.
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Figura 1.9: Las barras anchas grises muestran el porcentaje total de objetos con buenos ajustes para
cada modelo de toro. Las barras angostas de colores muestran el porcentaje de objetos con buenos

ajustes por tipo Optico (panel izquierdo) y por rango de luminosidad (panel derecho) |Gonzalez-
Martin et al., 2019].

En la figura[l.9) se observa que estos autores obtuvieron que el mayor porcentaje
de buenos ajustes (40 %) se obtiene cuando se usa [Hoenigl7|, este parece ser particu-
larmente bueno para Syls y luminosidades del AGN altas, mientras que [Nenkova0§]
es bueno para Sy2s y luminosidades del AGN bajas.
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1.6. Estudios de la regiéon circunnuclear en AGNs

Los AGNs de radio son importantes para comprender la conexion entre la evolucion
de las galaxias y la actividad nuclear porque estédn asociados con las galaxias huéspedes
de tipo temprano, lo que permite la busqueda de signos de eventos desencadenantes
[Tadhunter et all [2014]. La reserva total de gas (M) se espera que esté asociada
con un evento desencadenante de cuésar. Sin embargo, con base en la correlacion
entre la masa del SMBH y la masa del bulbo de la galaxia huésped, se sabe que solo
una pequena fraccion del gas acretado por el bulbo llega al SMBH: por cada masa
solar acumulada por un SMBH, ~ 500 masas solares de estrellas deben formarse en
el bulbo de la galaxia huésped [Marconi and Hunt| |2003|. Ademas los AGNs también
impulsan jets relativistas que estan asociados con la retroalimentaciéon inducida por
el AGN [Best et al., 2006, McNamara and Nulsen, 2007].

Esta tesis pretende conectar el toro de polvo nuclear con la cantidad de
polvo circunnuclear, buscando una conexién evolutiva entre la alimenta-
cion del AGN y el material en la vecindad. En esta seccion se recogen aspectos
morfologicos y de estimacion de masa de polvo circunnucleares relevantes para esta
tesis.

1.6.1. Caracteristicas morfologicas del polvo circunnuclear

Para que el gas sea transportado desde escalas de 1-10 kpc a escalas de sub-pc y
alimente al AGN, es necesario que pierda momento angular en varios 6rdenes de
magnitud. Una posibilidad son los choques y momentos de torsién gravitacionales
causados por potenciales gravitacionales en forma de barra que han sido propuestos
por Shlosman et al|[1989]. Regan and Mulchaey| [1999] estudiaron una muestra de
galaxias Seyfert a través de imagenes del HST para buscar firmas de barras utilizando
la morfologia del ISM y probar si las barras a pequena escala alimentan al AGN.

En este mismo trabajo, propusieron un método para observar la morfologia del
ISM, el cual consiste en buscar el componente de polvo del ISM en extincién. La
morfologia del polvo de una galaxia barrada tiene una firma muy especifica, que
puede usarse para inferir la presencia de una barra. Los caminos de polvo a lo largo del
borde extremo de la barra son siempre muy rectos en las galaxias fuertemente barradas
[Athanassoula; |1992, [Piner et al. [1995]. Regan and Mulchaey| [1999] descubrieron que
al buscar caminos de polvo rectos es posible determinar si las galaxias tienen barras
fuertes que restan momento angular al gas y, por lo tanto, lo impulsan hacia adentro.

Analizando mapas de color de la muestra de galaxias Seyfert como el que se observa
en la ﬁgura, Regan and Mulchaey| [1999] encontraron resultados interesantes para
las galaxias individuales. Caracterizaron la morfologia del polvo circunnuclear de las
galaxias de la muestra como barrada, en espiral, en forma de anillo o amorfa. Solo tres
de 12 galaxias (NGC 3982, NGC 1241, NGC 7582) descartaron potenciales de barra
fuertes como el mecanismo principal de alimentacién de los ntucleos de las galaxias
Seyfert. Estas presentan morfologia de polvo de tipo espiral o anillo que muestran
caracteristicas de polvo que se conectan con brazos espirales de mayor escala y con el
nicleo, respectivamente. Regan and Mulchaey| [1999] sugieren que este resultado no
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Figura 1.10: Mapa de color de NGC 3081 obtenida al combinar la imagen de NICMOS 1.6um con
la imagen de WFPC F606W. Los contornos representan el exceso de color rojo y azul comparados

con el fondo de la galaxia [Regan and Mulchaey, |1999).

es consistente con que los potenciales fuertemente barrados sean el tinico o incluso el
principal mecanismo de conducciéon de gas hacia la regiéon nuclear.
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Figura 1.11: Ejemplos de discos circunnucleares de polvo. NGC 4125 contiene tanto disco de polvo
como filamentos. La flecha de la brijula muestra la direccion del norte [Tran et al., 2001].

Una investigacion similar a la de Regan and Mulchaey| [1999] es la de [Tran et al.
[2001], quienes estudiaron las propiedades del polvo de una muestra de galaxias elip-
ticas y como se relacionan con otras propiedades globales de las galaxias progenitoras
en su conjunto. Se sabe que las galaxias de tipo temprano contienen polvo en diver-
sas formas y, a veces, en estructuras complejas. Se han encontrado pequenos (~ 200
pe) discos circunnucleares de polvo en los centros de galaxias elipticas [Ford et al.
11997). Tran et al. [2001] agruparon la morfologia del polvo en dos categorias: fila-
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mentaria y de disco. Encontraron que de las 29 galaxias con deteccion de polvo, 17
solo tienen filamentos sin discos, nueve tienen discos de polvo bien definidos y tres
muestran ambas estructuras (ver ﬁgura. Ellos asignaron clases a las estructuras
filamentarias de polvo de una manera puramente cualitativa. La clase I representa
pequenos rastros de polvo que no afectan mucho la forma isofotal de la galaxia; las
clases II y III denotan grandes cantidades de polvo que impiden un analisis signifi-
cativo de las isofotas y los perfiles de luminosidad. Para analizar el origen del polvo
en esta muestra de galaxias elipticas, Tran et al.| [2001] estudiaron la diferencia entre
el angulo de posicion del eje mayor de la galaxia (PA,) y el angulo de posicion de
las estructuras de polvo (PA,). Descubrieron que los discos circunnucleares de polvo
tienen una alta tendencia a alinearse con el eje principal de las galaxias huéspedes,
casi todos dentro de 10°, mientras que las estructuras de polvo filamentoso muestran
una tendencia mucho menor a alinearse con sus huéspedes. Aplicando una prueba de
Kolmogorov-Smirnov (K-S), confirmaron que las distribuciones de PA no son de la
misma poblacién parental. Esto sugiere diferentes origenes para el polvo con morfo-
logias de disco y filamentoso, es decir, un origen interno para los discos de polvo y
externo para polvo filamentoso [Tran et al., 2001].

Siguiendo con este tipo de trabajos en los que se estudia el polvo circunnuclear
en galaxias, [Martini et al., |2003a] presentaron un sistema de clasificacién para las
estructuras de polvo circunnuclear. Tiene seis tipos, incluidos cuatro para espirales de
polvo circunnuclear: espirales de gran diseno, espirales fuertemente enrolladas, espi-
rales débilmente enrolladas y espirales cadticas. Las galaxias con polvo circunnuclear
pero sin evidencia de espirales son “catdticas”, y las galaxias sin estructura de polvo
circunnuclear detectada son “sin estructura’.

Posteriormente, Martini et al.| [2003b| midieron la frecuencia de la estructura espi-
ral circunnuclear en galaxias barradas y no barradas, y confirmaron los resultados de
Martini et al.| [2003a]: la existencia de espirales circunnucleares de gran diseno solo en
galaxias barradas y la fuerte tendencia de las espirales circunnucleares fuertemente
enrolladas por evitar galaxias barradas. Ademas, encontraron que estas espirales de
polvo circunnuclear de gran disefio siempre parecen conectarse con caminos de polvo
a lo largo de los bordes extremos de la barra a gran escala. La morfologia de estos
caminos de polvo concuerda bien con las predicciones de las simulaciones hidrodina-
micas de la morfologia del gas en las regiones circunnucleares de galaxias barradas
|[Englmaier and Shlosman| 2000, Maciejewski et al., 2002, Wadal [2001]. Por lo que
Martini et al.| [2003b] sugieren que puede haber una conexion fisica entre la presencia
de espirales de polvo nuclear fuertemente enrolladas y la ausencia de una barra a gran
escala. Uno de los resultados de Martini et al. [2003b] es que la estructura en espiral
circunnuclear se encuentra con una frecuencia comparable en galaxias activas e inac-
tivas para una muestra bien emparejada por las propiedades de la galaxia huésped. 21
(75 %) de las 28 galaxias activas tienen espirales circunnucleares de polvo en compa-
racion con 17 (61 %) de las 28 galaxias inactivas. Sin embargo, mediante un analisis
estadistico con distribuciéon binomial obtuvieron que este resultado no es estadistica-
mente significativo. Otro resultado es que en el 25% de las galaxias inactivas no se
detectan estructuras de polvo circunnuclear, mientras que todas las galaxias activas
tienen alguna estructura en su distribuciéon de polvo circunnuclear. Los autores de
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este trabajo piensan que la resolucion espacial puede afectar la deteccion de galaxias
con estructuras de polvo.

En este mismo trabajo, examinaron las propiedades de la galaxia huésped para
explorar cualquier correlaciéon entre sus propiedades y las de las estructuras de polvo
circunnuclear. No encontraron correlacion entre el tipo de galaxia y la morfologia del
polvo circunnuclear. Sin embargo, encontraron que las galaxias con espirales circun-
nucleares débilmente enrolladas tienen una luminosidad en la banda B ligeramente
mayor en relaciéon con las otras tres clases de espirales: ‘gran diseno’, ‘fuertemente
enrolladas’ y ‘espirales caoticas’. [Elmegreen et al.|[2002] compararon estas ultimas
dos y las espirales circunnucleares débilmente enrolladas con espirales producidas por
la turbulencia en el nucleo de las LINERs NGC 4450 y NGC 4736 que las morfologias
de estas espirales son similares. Esto sugiere que la mayoria de las espirales nucleares
son causadas por un proceso turbulento. Martini et al, [2003b| encontraron que las
morfologias del polvo circunnuclear de la mayoria de las galaxias activas e inactivas
son indistinguibles. Sugieren que si todas estas galaxias contienen SMBH, la dife-
rencia entre ellas es si el SMBH esta alimentado o no. Por lo que si las estructuras
responsables de alimentar la actividad nuclear no estédn presentes dentro de escalas de
cientos de parsec, como se muestra con las observaciones del HST, o estan presentes
con la misma frecuencia en galaxias activas e inactivas, entonces la escala de tiempo
para la actividad nuclear debe ser menor que la escala de tiempo para la entrada de
materia desde estas escalas espaciales.
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Figura 1.12: A la izquierda: se muestra la diferencia de angulos de posicion APApg entre el eje
del polvo y el eje mayor de la galaxia huésped como funciéon del tamano de la estructura de polvo
para la muestra de galaxias FR. Las galaxias con una elipse de polvo, un camino de polvo o una
morfologia “intermedia”, es decir, entre el camino y la elipse, se indican mediante circulos, tridngulos
y cuadrados, respectivamente. Los simbolos rojos son una submuestra de galaxias FR-I que también
se estudio. A la derecha: APApg en funcion de la diferencia de los d4ngulos de posicion APApj
entre el polvo y el radio jet [Verdoes Kleijn and de Zeeuw, 2005)|.

Por otro lado, usando fotometria éptica de banda ancha HST /WFPC2, se ha de-
tectado polvo en un ~ 90 % de galaxias cercanas de tipo temprano con radio jets [van
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Dokkum and Franx], (1995, [Verdoes Kleijn et al.,|1999|. Esto sugiere una conexion cau-
sal entre distribuciones del ISM centrales extendidas, el inicio de la actividad nuclear
y la formacion de radio jets |[Verdoes Kleijn and de Zeeuw, 2005|. Se han realizado
estudios que muestran la perpendicularidad del jet y el polvo en el plano del cielo en
las radiogalaxias (p. €j. van Dokkum and Franx| [1995], de Koff et al.| [2000], |de Rui-
ter et al.| [2002]). Esta perpendicularidad también se ha reportado en la orientacion
tridimensional de los radio jets [Capetti and Celotti, 1999, [Sparks et al., 2000], pero
Schmitt et al. [2002] encontro que los jets no son aproximadamente perpendiculares a
los discos en tres dimensiones espaciales. Verdoes Kleijn et al. [1999] estudiaron una
muestra de radiogalaxias FR-I, que contienen estructuras de polvo que ellos llaman
“elipticas” y “caminos” (analogas a las de tipo disco y filamentarias, respectivamente).
Las elipses de polvo resultan estar alineadas con el eje mayor de la galaxia, mientras
que los caminos de polvo no muestran relacion con la orientacion de la galaxia. Ade-
maés, la mayoria de los caminos (solo algunas elipses) son perpendiculares a los jets
en el plano del cielo.

Posteriormente, Verdoes Kleijn and de Zeeuw [2005] utilizaron una muestra de 21
radiogalaxias FR-I y 52 no-radiogalaxias para comparar estadisticamente las distribu-
ciones de polvo. Ademas, utilizaron una muestra de 47 radiogalaxias FR-1 y FR-I/II
para mejorar las restricciones en la orientacion relativa tridimensional de jets, polvo
y galaxia huésped. Encontraron estructuras de polvo en el 48 % 410 % de las galaxias
no-radio, mientras que la tasa de deteccion en las radiogalaxias fue de 90 % £ 7 %.
Muchas de las no-radiogalaxias con polvo tienen ntucleos galacticos activos de bajo
nivel, a veces con radio-core (p. €j. [Ho et al|[1997], Tran et al|[2001]). Esto apoya
la idea de que el ISM polvoriento central forma la reserva de combustible para el
nicleo activo [Verdoes Kleijn and de Zeeuw, 2005|. También compararon los angulos
de posicion del polvo, el jet y la galaxia huésped. Encontraron que las estructuras de
polvo filamentoso, es decir, los caminos de polvo, tienden a ser perpendiculares a los
jets y a tener una orientacion arbitraria con respecto al eje mayor de la galaxia (ver
ﬁgura. Las estructuras de polvo elipticas bien definidas, es decir, las elipses de
polvo, tienen una orientaciéon arbitraria con respecto a los jets de radio y tienden a
alinearse con el eje mayor de la galaxia (ver ﬁgura. Verdoes Kleijn and de Zeeuw
[2005] explican la dicotomia de la orientacion polvo/galaxia/jet obtenida mediante el
escenario de que el polvo se adquiere externamente (o desde las afueras de la galaxia)
y la orientacion del jet se alinea con el momento angular inicial del material que cae.
Por lo tanto, inicialmente se espera que el polvo sea perpendicular al jet y tenga una
morfologia perturbada porque aiin no se ha asentado.

En estudios sucesivos, Simoes Lopes et al|[2007] abordan la relacion entre las es-
tructuras de polvo circunnuclear y la actividad nuclear en las galaxias, con un énfasis
particular en las galaxias de tipo temprano. Estudiaron galaxias de tipo temprano
y tardio activas e inactivas emparejadas por las propiedades de sus galaxias huéspe-
des, con el fin de obtener una medicién robusta de la frecuencia de las estructuras
de polvo. Las galaxias activas fueron Seyfert y LINER con imagenes de banda an-
cha HST /WFPC2 disponibles en el 6ptico. La muestra de galaxias inactivas son las
clasificadas como galaxias de lineas de absorcion y galaxias HII. Para identificar la
estructura de polvo circunnuclear en estas imégenes, utilizaron la técnica de mapa de
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estructura propuesta por [Pogge and Martini| [2002], la cual es muy similar a la técnica
utilizada en esta tesis (ver seccion [4.1)). Los mapas de estructura resaltan estructuras
tan finas como la PSF (Point Spread Function) en una imagen y son muy adecuados
para la identificaciéon de caminos de polvo estrechos y gas de lineas de emisiéon en
galaxias cercanas. La técnica se basa en el algoritmo de restauracion de imégenes
de Richardson-Lucy (R-L) |Richardson, 1972, Lucy}, 1974], que utiliza el PSF para
identificar la estructura y resaltarla como parte del proceso de deconvolucion.
Simoes Lopes et al. [2007] encontraron que todas las galaxias activas de tipo tem-
prano poseen polvo circunnuclear, mientras que solo ~ 27 % de las galaxias inactivas
de tipo temprano poseen polvo circunnuclear. Todas las galaxias de tipo tardio mues-
tran evidencia de polvo circunnuclear independientemente de la presencia o ausencia
de actividad nuclear detectada. Confirmaron que la mayoria de las caracteristicas del
polvo en estas galaxias de tipo temprano estan dominadas por caminos de polvo, y
en muchos casos, los caminos trazan alguna estructura en espiral que indica la pre-
sencia de un disco de polvo. En total, al menos la mitad de las galaxias activas de
tipo temprano exhiben alguna evidencia de discos de polvo y un 25 % de estas tienen
espirales fuertemente enrolladas en discos regulares [Simoes Lopes et al., 2007]. Ellos
concluyen que existe una conexiéon clara entre el polvo y los AGNs en las galaxias de
tipo temprano, pero el origen del polvo y, por lo tanto, la naturaleza del mecanismo
de alimentacion del AGN sigue sin estar claro. La creacién de polvo interno a través
de la pérdida de masa estelar parece ser inconsistente con la ausencia de polvo en
aproximadamente 50 % de todas las galaxias de tipo temprano. Un origen externo,
por el contrario, parece requerir fusiones frecuentes de galaxias pequenas ricas en gas
y polvo. La escala de tiempo de estas fusiones esta determinada por los tiempos de
asentamiento y destruccion del polvo, que pueden ser tan cortos como unos pocos
tiempos dinamicos para estas estructuras de kiloparsec o mas pequenas, o 108 afos.
Un ano mas tarde, Gonzéalez Delgado et al.| [2008] estudiaron una muestra de 57
AGNs de baja luminosidad (LLAGNSs) dentro de los cuales tienen LINERs y ob-
jetos de transicion (TO), ambos jovenes y viejos. Utilizaron datos disponibles de
WFPC2/HST en los filtros F555W, F547M, F614W, F791W y F814W. Utilizaron
la técnica “unsharp masking”, que se explica en la seccion para obtener los ma-
pas estructurales de todas las galaxias. Las morfologias de las estructuras de polvo
circunnuclear encontradas fueron diversas. Se clasificaron utilizando los criterios es-
tablecidos por Martini et al. [2003b| y |Lauer et al.| [2005] (los cuales también fueron
utilizados en esta tesis, ver seccion . Detectaron una fraccion significativa de dis-
cos de polvo nuclear y diferentes tipos de estructuras de polvo en espiral. (Gonzalez
Delgado et al.| [2008] también evaluaron la concentracion de polvo. Clasificaron los
LLAGN en tres clases de acuerdo con la deteccion de polvo en la parte interna, en la
parte externa o en toda la extension como in, out o inout. El polvo ubicado solo en la
parte interior es igualmente frecuente en los TO que en los LINERs. Sin embargo, la
fraccion de LLAGN que tienen el polvo ubicado solo en la parte interna es mayor en
los sistemas viejos (TO y LINERSs) que en los sistemas jovenes (principalmente TO
jovenes). Encontraron que para la mayoria de los TO jovenes, el polvo se encuentra
esparcido. Este resultado sugiere una secuencia evolutiva en las caracteristicas del
polvo en estas galaxias (como proponen Lauer et al. [2005] y [Ferrarese et al. [2006])
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donde el polvo se distribuiria inicialmente en estructuras caodticas y sin anillos, luego
caeria hasta el centro formando una disco o un anillo, y finalmente seria destruido.
En este sentido, los LINERs son sistemas méas evolucionados que los TO. Ademas,
Gonzalez Delgado et al.|[2008] encontraron que la morfologia del disco de polvo solo
esta presente en LLAGN de tipo temprano.

1.6.2. Estimaciones de masa del polvo circunnuclear

Tran et al.|[2001] estimaron la masa de polvo mediante el método de la extin-
cion del polvo usado por van Dokkum and Franx| [1995] con la ecuacion:

My = (Ay)ST ! (1.1)

donde (Ay) es la extincion visual media en magnitudes, > es el area cubierta por
polvo, y T" es el coeficiente de extincion por unidad de masa. Tran et al|[2001] adop-
taron ¥ = 6 x 107 mag kpc? MJ' |van Dokkum and Franx, 1995|. Para obtener
(Ay), primero determinaron la profundidad 6ptica en R del cociente entre la imagen
calibrada y el modelo de brillo superficial con

T = —ln(FObS/Fmod) (12)

y Ar = 1.08577. Suponiendo una ley de extinciéon de nuestra Galaxia, Ry, = 3.1,
obtienen Ay = 1.33Ag |Cardelli et al. [1989]. Este método subestima la masa de
polvo ya que supusieron que todo el polvo esta en una pantalla de primer plano frente
a una luz de fondo. Cualquier polvo embebido dentro de las galaxias o mezclado con
estrellas no puede estimarse con este método. En un trabajo anterior de Martel et al.
[2000], calcularon la masa total (la suma de la masa de gas M, y masa de polvo
M,) del disco de polvo de NGC 4261 mediante transferencia radiativa, y encontraron
que es de M, + M, = 3.8 x 10> Mg cuando la dispersion de fotones en la linea
de visién es despreciada, y de 1 x 10° My, cuando es incluida. Comparada con los
1.2 x 10° M, inferida a partir de un modelo de pantalla de primer plano, es un orden
de magnitud mayor. Cabe mencionar que NGC 4261 es uno de los objetos de nuestra
muestra, y particularmente fue el que tuvo un analisis mas detallado, por lo que al
final compararemos nuestra estimaciéon de masa de polvo con los valores anteriores.
De acuerdo con (Goudfrooij and de Jong [1995], la masa de polvo también pue-
de estimarse mediante el método del flujo infrarrojo (utilizando fotometria).
Goudfrooij and de Jong [1995] utilizaron observaciones con el telescopio espacial In-
frared Astronomical Satellite (IRAS) y la ecuacion del cuerpo negro modificado:

— 4
Mg =51 %1018, DX (e" 410 wTa — 1), (1.3)

donde S, es la densidad de flujo de IRAS en unidades de mJy, D es la distancia en
Mpc, A, es la longitud de onda en pum. La temperatura del polvo T es estimada del
cociente de color Sgy/S100 de acuerdo con la prescripcion de Kwan and Xie| [1992],
usando una ley de emisividad que varfa como A\~'. Para aquellas galaxias donde
el cociente de color no esta disponible, Tran et al. [2001] adoptaron T, = 30 K.
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Figura 1.13: Magnitud absoluta azul M g contra la masa de polvo estimada 6pticamente My (opt). Los

circulos vacios representan a las galaxias con discos de polvo y los llenos a las que tienen filamentos.
[Tran et al., |2001].

Goudfrooij and de Jong [1995] estimaron la masa de polvo del disco de NGC 4261
mediante este método. El valor obtenido es log(M,;/M) = 4.64 £+ 0.88.

Al comparar las masas calculadas, encontraron una correlacion débil entre la masa
de polvo obtenida 6pticamente My(opt) y la masa obtenida con los flujos IRAS (60 y
100 pm). [Tran et al. [2001] argumentan que incluso la correlacion se vuelve mas fuerte
cuando se excluyen los pocos sistemas con discos de polvo. Tampoco encontraron
correlacion entre la masa de polvo y la magnitud absoluta azul cuando se consideran
los sistemas de polvo filamentosos y de disco. Por ello, sugieren que existe una pequena
conexion causal entre el polvo y la poblacion estelar existente en la galaxia. Sin
embargo, si solo se examinan las 12 galaxias con disco de polvo, es evidente una
relacion clara (ver ﬁgura. Esta tesis pretende estimar de manera més precisa las
masas circunnucleares, utilizando la transferencia radiativa del polvo, y compararlas
con medidas del polvo nuclear estimadas a través del analisis espectroscopico.

Martini et al|[2013] estudiaron galaxias de tipo temprano con datos de Spitzer
y HST para determinar el origen del polvo en aproximadamente la mitad de esta
poblacion. Estudiaron el flujo total y la distribucién espacial de los hidrocarburos
aromaéticos policiclicos (PAHs, en inglés) eliminando la contribucion estelar. Detecta-
ron emisiones de polvo de todas las galaxias que exhiben caminos de polvo. Mencionan
que esta emision se debe tanto a los PAHs como al polvo difuso y que las galaxias sin
evidencia de caminos de polvo no exhiben emision de polvo a longitudes de onda mas
largas. Aplicaron un método en el que utilizaron modelos de polvo de [Draine
et al.| [2007] para estimar la masa de polvo total a través de datos foto-
meétricos en el infrarrojo de los instrumentos de Spitzer: IRAC y MIPS.
Buscaron una correlacion entre la masa de polvo y las siguientes tres propiedades:
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morfologia, medio ambiente y actividad nuclear. Obtuvieron que la masa de polvo de
una galaxia tipica de tipo temprano detectada en el infrarrojo lejano es de 10° — 10
M; sin embargo, muchas galaxias no se detectan en las bandas MIPS de longitud de
onda larga y los limites superiores de las masas de polvo en estas galaxias varian por
un orden de magnitud inferior, o 10* — 105 M.

Los mismos autores argumentan que una fracciéon del ISM frio en la mayoria de
estas galaxias de tipo temprano con polvo esta alimentando sus SMBH, incluso si
la luminosidad de sus lineas de emisién no estda dominada por la acrecién nuclear.
Ellos plantearon la hipotesis de que la correspondencia entre las galaxias activas y el
polvo en su muestra se debe simplemente a la presencia de una cantidad suficiente
de material frio, parte del cual se ha acumulado en torno al SMBH, y parte del cual
esta ionizado y produce las lineas de emision de longitud de onda visible, en lugar de
una relaciéon causal entre la presencia de polvo y el AGN.

En la misma investigacion, demostraron que la mayor parte de la masa de polvo
no puede provenir de estrellas evolucionadas. El argumento principal es que existen
variaciones de orden de magnitud en la masa de polvo entre galaxias con el mismo
tipo morfolégico y masa estelar. Demostraron que el polvo interestelar no se debe a
una acumulaciéon puramente externa, a menos que el producto de la tasa de fusion
de las galaxias satélites con polvo y la vida tutil del polvo sea al menos un orden
de magnitud mayor de lo esperado. Propusieron que el polvo en las galaxias de tipo
temprano se origina por acrecimiento externo. Sin embargo, el polvo acumulado se
mantiene mediante el aumento continuo de gas frio acretado externamente mas allé de
la vida 1til de los granos individuales. El tiempo de agotamiento de varios Gyr del gas
frio es lo suficientemente largo como para reconciliar la fraccion de galaxias con polvo
de tipo temprano con la tasa de fusion de las galaxias ricas en gas. Como la mayoria
de las galaxias con polvo de tipo temprano también son LLAGN y probablemente
alimentadas por este gas frio, su vida ttil deberia ser igualmente de varios Gyr [Martini
et al., [2013].

Tadhunter et al. [2014] estim6 las masas de polvo usando un modelo de emision
de cuerpo negro modificado con el método de estimacion de masas espectros-
copico en el infrarrojo. Tadhunter et al.|[2014] utilizo6 observaciones del telescopio
espacial Herschel (instrumentos SPACS y SPIRE), suponiendo una sola temperatura
(T,) para el polvo frio en cada objeto, y que todos los objetos tienen el mismo indice
B. La masa de polvo esta dada por

K6 B(160,Ty) (1 + 2)’

M, = (1.4)

donde ST§, es la densidad de flujo con correccion-K a 160 um, D es la distancia de
luminosidad, k7§, la opacidad del polvo por unidad de masa a una longitud de onda de
160 pm y B(160, T;) la densidad de flujo de un cuerpo negro de temperatura 7, a 160
pm. Primero, determinaron un indice § = 1.2 tipico para los objetos de su muestra.
Luego determinaron las temperaturas de los componentes del polvo frio para todos
los objetos en su muestra usando § = 1.2. Las temperaturas frias del polvo caen
en el rango de 30 < T; < 70 K, con una temperatura media del polvo T; = 41 K.
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Finalmente, las masas de polvo se calcularon a partir de los flujos con correcciéon K y
las temperaturas estimadas utilizando la ecuaciéon anterior.

Las masas de polvo obtenidas por [Tadhunter et al| [2014] cubren el rango de
7.2 x 10° < My < 2.6 x 10® Mg, con una masa de polvo mediana de 8.5 x 105 M.
Suponiendo una relacion tipica de gas a polvo de 140 |[Draine et al., 2007, Parkin et al.|
2012|, estas se traducen en masas de gas en el rango de 1.0x10% < M, < 3.7x10'° Mg,
con una masa de gas mediana de 1.2 x 10? M. [Tadhunter et al.[2014] argumentan
que hay suficiente ISM frio en estas radiogalaxias para mantener la actividad nuclear
similar a un cuésar durante las escalas de tiempo requeridas y, al mismo tiempo, hacer
crecer la masa estelar de las galaxias huéspedes, manteniendo las relaciones de escala
entre el SMBH y la galaxia huésped.

Otro resultado interesante obtenido por Tadhunter et al. [2014] es que, en prome-
dio, las radio-galaxias tienen masas de polvo que son mas de un orden de magnitud
més altas que las de las galaxias elipticas tipicas, pero un orden de magnitud mas
bajas que las de los ULIRG tipicos. Por ello concluyen que las masas de polvo de
la fuente de radio en las galaxias huéspedes, y las masas del ISM frio totales que
implican, proporcionan pistas importantes sobre la naturaleza de los eventos que des-
encadenaron la potente actividad AGN y el jet en estos sistemas. Las radiogalaxias
con las masas de polvo mas altas tienen contenido un ISM frio, morfologias y propie-
dades de formacién de estrellas que son similares a las de los ULIRG en el Universo
local. En tales casos, es probable que el AGN se haya producido por fusiones de
galaxias ricas en gas.

1.6.3. Estimacién de la masa de polvo mediante simulaciones
de transferencia radiativa

Aunque en esta investigacion también se utilizaron algunos de los métodos de esti-
maciéon de masa de polvo mencionados anteriormente, el método de la estimacion de
la masa de polvo, mediante simulaciones de transferencia radiativa, es el principal y
més importante de esta tesis, por lo que primero profundizaremos en la teoria de la
cual se basa: la transferencia radiativa.

Un campo de radiacién estacionario es descrito por una intensidad especifica
I(x,n,)\), donde x es la posicién, n es un vector unitario que indica la direccién
de propagacion de la radiaciéon, y A es su longitud de onda. La intensidad especifica
es la cantidad de energia emitida en un intervalo de longitud de onda transportada
por unidad de angulo sélido, por unidad de tiempo que atraviesa una unidad de area
perpendicular a n. Esta puede estar definida por unidad de frecuencia I, (utilizada
comunmente radioastronomia) o longitud de onda I (es cominmente utilizada en as-
tronomia UV-6ptica-IR). Aqui usaremos I,. La Ecuacion de Transferencia Radiativa
(ETR) describe como varia la intensidad especifica cuando interactia con un medio
lleno de fuentes (agregan radiacion) y sumideros (quitan radiacion) y esta dada por

n-VI(x,n\) =—r(x,\)px)I(x,n,\)+j(x,n,\) (1.5)

(ver Chandrasekhar| [1960] y |Rybicki and Lightman|[1979]) donde x(x, \) es el coefi-
ciente de extincion de masa, p(x) es la densidad de masa, y j(x,1n, A) es el coeficiente
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de emision. El lado izquierdo de esta ecuacion representa el cambio de la intensidad
en una distancia infinitesimal a lo largo del camino determinado por la posicién x y
la direccion de propagacion n. El primer término del lado derecho representa a los
sumideros y el segundo término representa a las fuentes. Considerando la distancia s,
la ETR también puede escribirse como

%(s, ) = —k(s, \p(s)I(5, ) + (5, A) (1.6)

Si el término j(s, A\) no depende de la intensidad, la solucion a esta ecuacion es

I(s,)) = / (' ) exp (=7 (s, 5, \))ds’ (1.7)

—0o0

donde 7(s, s, A) es la profundidad 6ptica entre dos posiciones y esta definida como

(51,52, A) = / " (s, Npls)ds (1.8)

S1

(ver |Steinacker et al.|[2013]). Como se mencion6 anteriormente, dentro de la ecuacion
de transferencia radiativa hay procesos que quitan y otros que agregan radiaciéon al
campo. Estos procesos se conocen como emisién, absorciéon y dispersion.

La emision

Se refiere a la energia radiativa que se anade al campo de radiaciéon. Esta puede ser
causada por emision estelar, radiacion de un AGN, lineas de emision de radiacion de
gas ionizado y/o radiacién Bremsstrahlung, y la misma re-emisiéon IR producida por
el polvo. La emision esta caracterizada por una funcion j.(x,n, \).

La absorcion

Es el proceso en el que la radiacion electromagnética es tomada por granos de polvo
y transformada en energia interna. Esté caracterizada por el coeficiente de absorcion
Kabs. Para un grano de polvo con cierta forma, tamano y composicion quimica, el
coeficiente de absorcion puede determinarse para cualquier longitud de onda |[Purcell
and Pennypacker, [1973| |Draine, [1988| [Travis and Lacis, 2002, Min, M. et al.| 2005].

La dispersion

Al igual que la absorcién, la dispersion también remueve radiacién de un haz de
luz, por lo que es necesario anadir un segundo término de sumidero en la ETR.
Esta es caracterizada por el coeficiente de dispersion kg.,. Sin embargo, en lugar de
convertir la radiaciéon en energia interna, la dispersion emite la misma radiacién en
una direccion diferente. Ademas, la dispersion también puede redirigir fotones hacia
el observador. Por lo tanto, no solo implica un segundo término de sumidero, sino
también un segundo término de fuente.
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Considerando los tres procesos descritos anteriormente, la ecuacion de transferen-

cia radiativa queda como
dl .
— (%X, 0, \) = —Rext (X, ) p(x) (X, 1, \) + Jiu (X, 10, \)+
ds
(1.9)
Ksea (X, A) p(X) / ®(n,n’,x, \)I(x,n’, \)d
A7

donde el coeficiente de extincion Keyy = Kaps + Ksca, ¥ (1, 0’,x, A) es la funcion de fase
de la dispersion, la cual describe la probabilidad de que un fotén que originalmente se
propagaba en la direccion n’ y se disperse en la posicion x, tendra una nueva direccion

de propagacion n después del evento de dispersion [Steinacker et al.l 2013].

La técnica de estimacion de masa de polvo mediante simulaciones de transferencia
radiativa ha sido aplicada por Bonfini et al. [2018], pero con un enfoque diferente
al de esta tesis: resolver la ambigiiedad del nicleo/AGN /polvo en galaxias de tipo
temprano. Proponen por primera vez una metodologia con la cual es posible derivar
geometrias y masas de polvo central. La técnica consiste en crear un grupo de imégenes
modelo de la galaxia en las que se tienen en cuenta los efectos del polvo utilizando
transferencia radiativa. Estos modelos 3D se proyectan en la campo de vision para
producir los modelos de brillo superficial 2D, que luego se comparan con la imagen
real. Bonfini et al.| [2018] argumentan que de este modo es posible inferir la verdadera
distribucion del polvo.

Bonfini et al. [2018] aplicaron esta técnica a dos galaxias AGNs de baja lumino-
sidad (LLAGN) de prueba: NGC4552 y NGC 4494, mediante imagenes del HST en
los filtros ACS/F475W y WFPC2/F555W, las cuales revelan estructuras de polvo
circunnuclear de tipo disco o anillo. La técnica de Bonfini et al. [2018] esta compuesta
por dos pasos. Primero se parametriza el perfil estelar (sin polvo) de la galaxia. En el
segundo paso se genera una biblioteca de modelos con diferentes geometrias y masas
del polvo. Estos modelos, generados mediante transferencia radiativa, son ajustados
a la imagen original de la galaxia. El mejor modelo autométicamente selecciona las
propiedades més confiables para el polvo, entre ellas, la masa.

Para realizar los ajustes 2D de brillo superficial, Bonfini et al. [2018| utilizaron
GALFIT |Peng et al., 2002, [2011], los parametros derivados por estos modelos este-
lares 2D, fueron utilizados para reconstruir -a través de un cédigo de transferencia
radiativa- las imégenes sintéticas de las galaxias, a las cuales se anadi6 el sistema de
polvo y se recalcul6 la emision esperada. Para ello utilizaron SKIRT [Baes et al., 2011},
Camps and Baes, 2015, 2020] un programa que emula los procesos fisicos relacionados
con el polvo (dispersion, absorcion y emision) mediante la técnica de Monte Carlo.
Casi toda la metodologia presentada en esta tesis esta basada en la técnica de |Bonfini
et al|[2018], por lo que invitamos al lector a leer el capitulo [4]

Como resultado, Bonfini et al.| [2018] obtuvieron el mejor ajuste 2D de brillo su-
perficial para NGC 4552 y NGC 4494 mediante una funciéon Sérsic y una funcién Sér-
sictdisco exponencial, respectivamente. En la figura[l.15| se muestran los parametros
obtenidos para estos dos objetos. En cuanto a los resultados de las simulaciones de
transferencia radiativa para las estructuras de polvo, obtuvieron que NGC 4552 tiene
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un disco de polvo, mientras que NGC 4494 tiene un toro de polvo. En la figura[l.14]
se observan las imagenes de los mejores modelos obtenidos para estos dos objetos,
y en la figura|l.16| se muestran los valores de los parametros de estas simulaciones.
Es importante mencionar que el objeto NGC 4552 est4 incluido en nuestra muestra y
podremos comparar nuestra estimaciéon de la masa de polvo y los demés parametros
con los obtenidos por Bonfini et al.| [2018].

Bonfini et al.|[2018] concluyen que uno puede discernir si un LLAGN es intrinse-
camente débil porque: 1) el polvo que cae actualmente esta llegando al centro de la
galaxia y ahora esta encendiendo el motor del AGN (agujero pequeno), o en cambio
porque 2) la retroalimentacion pasada ha empujado hacia afuera al material circun-
dante y, por lo tanto, el AGN se esta desvaneciendo debido a que no es alimentado
inanicion (agujero grande).

Finalmente, es importante resaltar que la mayoria de las investigaciones mencio-
nadas a lo largo de la introduccion han realizado un estudio cualitativo del polvo
circunnuclear con la finalidad de encontrar una conexion entre este y el AGN, asi
como también un origen para el mismo [Regan and Mulchaey, 1999, Tran et al.|
2001, Martini et al., 2003b, Verdoes Kleijn and de Zeeuwl, 2005, Simoes Lopes et al.,
2007, \Gonzalez Delgado et al., 2008, [Martini et al., 2013, Tadhunter et al., 2014
Combes et al., 2019]. Sin embargo nunca se ha realizado un estudio para encontrar
la conexiéon entre el polvo cirucumnuclear y el AGN de manera cuantitativa. He
aqui la importancia de esta investigacion que tiene como objetivo estimar la masa de
polvo circunnuclear (utilizando el método que utiliza simulaciones de transferencia
radiativa) de una muestra de AGNs para intentar cuantificar, por primera vez, esta
conexion mediante las masas de polvo circunnuclear y nuclear (a través del analisis
espectroscopico de espectros de estos mismos AGNs en el infrarrojo).
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Figura 1.14: Resultados finales de los modelos y simulaciones realizadas por Bonfini et al.| [2018]
para NGC 4552 (arriba) y NGC 4494 (abajo). Izquierda: Imagen original. Los circulos representan
las areas sobre las cuales se realizaron los ajustes y corresponden a un radio angular de 1” para
NGC 4552, y 2" para NGC 4494. Medio: Mejor modelo generado por SKIRT. Derecha: Imagen de
residuos obtenida de la resta de la imagen original menos el modelo. Figura tomada de [Bonfini et al.

|2018|.
PARAMETERS OF THE STELLAR DISTRIBUTIONS

Target Best-fit Model Comp. Sérsic Re Re Comp. m Comp. L

Model n |arcsec]  |[kpc] [ABMAG] Lo |

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7 (8)
NGC 4552 Sérsic Sérsic 4.3 21.79 2.27 10.70 1.32% 1010
Sérsic 2.3 3.63 0.23 12.36 1.69 x 10?
NGC 4494 Sérsictexp. { ]
ersicrexp exponential 1% 2425  1.56 10.84 6.91 % 10°

Figura 1.15: Parametros de los mejores modelos obtenidos con GALFIT para el ajuste de la dis-
tribucion de luz puramente estelar. Col. (1): Nombre del objeto. Col. (2): Mejor modelo. Col. (3)
Componente(s) del modelo. Col. (4): Indice de Sérsic; (*) el perfil exponencial es equivalente a un
Sérsic con n = 1. Col. (5): Radio efectivo en unidades de segundos de arco. Col (6): Radio efectivo en
kpc. Col. (7): Magnitud de la componente. Col. (8): Luminosidad de la componente. Tabla tomada

de Bonfini et al.|[2018].
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PARAMETERS OF THE DUST DISTRIBUTIONS

Target Dust FOV disk torus
model P.A* a* pB* y* hy h- Fid p* Fo.t AB M st
[deg]  [deg] [deg] [deg]  [pc] [pc] [pe] [pe]  [deg] [log(M/Mo)]
W &) ® @ ) © ™ ® © (o az» _ ay 19
NGC 4552 disk 0 40 154 25 525, 0508 0302 - - - 2908
NGC 4494 torus 12 0 120 0 - - - 1 411 o 2,970

Figura 1.16: Parametros de los mejores modelos obtenidos de la simulacion de SKIRT . Col. (1):
Nombre del objeto. Col. (2): Geometria del modelo de toro. Col. (3): Angulo de posicién del instru-
mento. Cols. (4), (5) y (6): Angulos de Euler que definen la orientacién de la geometria de polvo.
Col. (7): Escala de longitud radial del disco. Col. (8): Escala de altura vertical del disco. Col. (9):
Radio interno del disco. Col. (10): Indice de la ley de potencias de la densidad radial del toro. Col.
(11): Radio interno del toro. Col.(12): Radio externo del toro. Col. (13): Angulo de apertura del

toro. Col. (14): Masa de polvo. Tabla tomada de [Bonfini et al.| [2018].



Capitulo 2

Objetivos de la investigaciéon

En este capitulo esta compuesto solo por dos secciones. En la seccion[2.1] se pre-
senta la motivacion de esta investigacion y el objetivo principal. En la seccion[2.2] se
presentan los objetivos especificos, los cuales son las acciones a llevar cabo para lograr
el objetivo principal.

2.1. Objetivo principal

Como se mencioné en la seccion anterior, toda la maquinaria central de una gala-
xia con nucleo activo (AGN) se encuentra contenida dentro de ~ 10 parsecs (pc), a
excepcion de la region de lineas angostas (conos de ionizacion) y los 16bulos, que pue-
den extenderse hasta kiloparsecs (kpc) y megapérsecs (Mpc) del centro de la galaxia,
respectivamente. Los componentes més pequenos son: el agujero negro supermasivo
(SMBH), el disco de acrecion, la corona, la region de lineas anchas y el toro de polvo.
Debido a esto, con la resolucién que ofrecen los telescopios e instrumentos actuales
es imposible obtener una imagen de estos componentes, por lo que solo pueden ser
estudiados mediante la distribucion espectral de energia (SED) de los AGNs, ya sea
obtenida mediante espectroscopia (observaciones), o modelos. La tunica excepcion,
a la fecha en que se redacta esta tesis, es el SMBH de la galaxia MS&7, la cual fue
obtenida mediante observaciones interferométricas con radiotelescopios.

Algo interesante en el estudio de los AGNs, es que se ha encontrado evidencia de
que el material que alimenta al SMBH proviene de regiones de la galaxia huésped con
escalas de ~ 100 — 1000 veces mayores que la escala de un AGN, por lo que es muy
probable que haya una estrecha relacion entre la galaxia huésped y el AGN. Incluso,
como se mostré en la introduccién, un nimero importante de galaxias con ntcleo
activo y no activo, muestran estructuras de polvo en la parte central en imagenes de
longitudes de onda Opticas. Se piensa que estas estructuras de escalas de kpc estan
conectadas directamente con los componentes del AGN menores a ~ 10 pc. De ser asi,
debe haber una relacion entre la existencia de polvo nuclear y el material circunnu-
clear. En la literatura se pueden encontrar trabajos donde se ha intentado encontrar
esta conexion de manera cualitativa comparando la morfologia de las estructuras de
polvo circunnucleares con las propiedades fisicas de la galaxia huésped y el AGN.

33
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Sin embargo nunca antes se han realizado estudios donde se intente encontrar
la conexién entre el polvo circunnuclear y el AGN de manera cuantitativa. En este
sentido, el objetivo principal de esta investigacion es estimar la masa de polvo
circunnuclear de una muestra de galaxias con nticleo activo mediante ob-
servaciones realizadas con el Telescopio Espacial Hubble (HST), modelos de brillo
superficial y simulaciones de transferencia radiativa. Lo anterior, con la finalidad de
explorar la relaciéon entre la masa de polvo circunnuclear Mcngust ¥ 12 ma-
sa de polvo nuclear (del toro) Mnqust- Esperamos que, de haber una relacion,
podria dar una evidencia cuantitativa clara de la conexion entre la evolucion de las
galaxias via interacciones y el polvo que alimenta y oscurece al ntcleo activo.

2.2. Objetivos especificos

Para lograr el objetivo principal, primero es necesario lograr una serie de objetivos
mas pequenos, los cuales se enlistan a continuacion:

» Seleccionar la muestra de galaxias con ntcleo activo que se estudiaran.

s Elegir el filtro del HST con mayor cantidad de datos de la muestra y descar-
garlos.

= Aplicar la técnica sharp-divided a las imagenes de la muestra y seleccionar solo
aquellas que presenten estructuras de polvo circunnuclear.

» Clasificar a las galaxias con base en la morfologia de las estructuras de polvo
circunnuclear.

= Seleccionar una galaxia de la muestra a la cual se le aplicara la metodologia
subsecuente con la finalidad de probarla, encontrar problemas y resolverlos antes
de aplicarla a toda la muestra. En este caso se seleccioné la galaxia NGC 4261.

= Realizar los modelos de brillo superficial con GALFIT para cada objeto de la
muestra.

» Examinar la certidumbre de los modelos obtenidos con GALFIT mediante anéa-
lisis estadistico de x? y analisis de residuos 1D y 2D.

= Recopilar los parametros fisicos obtenidos con GALFIT.

» Realizar las simulaciones de transferencia radiativa con SKIRT para cada objeto
de la muestra.

» Examinar la certidumbre de las simulaciones realizadas con SKIRT mediante
analisis estadistico de x? y analisis de residuos 1D y 2D.

= Recopilar las masas de polvo circunnuclear estimadas con las simulaciones de
SKIRT.
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= Estimar las masas de polvo nuclear de cada objeto mediante el ajuste espectral
de las SEDs a modelos de polvo de AGN en infrarrojo obtenidas de la base de
datos del telescopio espacial Spitzer.

= Graficar Myqust contra Mengust para examinar si hay relacion entre el polvo
nuclear y el circunnuclear.



Capitulo 3

La muestra y los datos

Este capitulo estda conformado por dos secciones. En la seccidon se explican
detalladamente los criterios considerados para seleccionar la muestra de estudio de
esta investigacion que consiste de 19 galaxias elipticas clasificadas en la literatura
como galaxias con nucleo activo (AGN). Por otro lado, en la seccion se explican
las especificaciones técnicas de los datos utilizados para la muestra estudiada.

3.1. La muestra

La muestra estudiada en esta investigacion fue obtenida inicialmente del catalogo de
Veron-Cetty and Veron [2010] que contiene un total de 168,941 AGNs, de donde se
extrajeron los objetos con redshift z < 0.01, lo cual nos dej6 con una muestra de 261
objetos. Usando la ley de Hubble-Lemaitre v, ~ cz ~ dHy, con Hy = 72 km/s/Mpc
y la escala de placa de 0.046” /pix (correspondiente a la Planetary Camera), obtene-
mos que con este acotamiento en redshift somos capaces de resolver estructuras con
tamanos mayores que ~ 10 pc. Una vez acotada la muestra en redshift, se procedio a
dividir en galaxias elipticas y galaxias espirales. Para hacer las distinciones del tipo
morfologico se utilizo el tipo Morfologico Extendido RC3 (escala de de Vaucouleur
modificada) que se encuentra en HyperLEDAﬂ El criterio de seleccion usado para
las galaxias elipticas fue un indice morfologico —5 < n < —3, mientras que para las
galaxias espirales el criterio fue n > 0. Lo anterior nos dejé con una sub-muestra de
33 galaxias elipticas y 172 galaxias espirales. Las 56 galaxias restantes, son galaxias
con morfologia indefinida (no asignada) en la base de datos de HyperLEDA. En la fi-
gura|3.1|se muestra de manera resumida el procedimiento de la seleccién de la muestra.

La distribucion de la luz de las galaxias elipticas es mas suave que la de las galaxias
espirales porque usualmente hospedan a solo una poblacion estelar, generalmente vie-
ja, mientras que las galaxias espirales suelen tener poblaciones estelares de diferentes
edades (comunmente mas jovenes) y metalicidades (més bajas). Ademaés, la dinamica
y la densidad del ISM (gas y polvo) de las galaxias elipticas y espirales es diferente.
En las elipticas, la cantidad de gas y polvo es mucho menor a la que se encuentra en

"http://leda.univ-1yonl.fr/a102/
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[ Catilogo Veron &Veron (2010), z < 0.01 ]

261 galaxias AGN

Tipo Morfoldgico Extendido
[ RC3: HyperLEDA

33 galaxias elipticas l

(-5=n<-3)
172 galaxias espirales 56 indefinidas
(n>0)

[ Filtros HST: F547M y F814W ]

[
b I

[ 21 elipticas ] [ 96 espirales ]
L l

[ Sharp-divided ] [ Sharp-divided ]
| L

[ 19 objetos ] [ 77 objetos ]

Figura 3.1: Diagrama que explica el procedimiento de la selecciéon de la muestra.

las galaxias espirales |[Binney 2008|. El polvo y la distribucion de la luz de las galaxias
espirales las vuelven mas dificiles de modelar que las galaxias elipticas, por lo tanto,
se requieren técnicas y analisis mas detallados. Esta es una de las razones por las que
los modelos y sus correspondientes analisis se realizaron en primera instancia para las
33 galaxias elipticas de la muestra.

Ademas, como se mencioné en la introduccién, se sabe que las galaxias elipticas
contienen polvo circunnuclear (dentro de ~ 100 pc) distribuido en distintas mor-
fologias tales como discos, anillos, brazos y filamentos. Estas estructuras de polvo
circunnuclear son los objetos de estudio de esta investigacién puesto que los AGNs
de baja luminosidad residen en este tipo de galaxias y que se cree que son una etapa
tardia de procesos de mergers de galaxias que pueden incentivar dicha actividad nu-
clear (ver introduccion). En este sentido, pretendemos enfocarnos en el estudio de las
elipticas, mientras que el estudio de las 77 espirales (mostradas en la tabla lo deja-
remos para un trabajo futuro en donde aplicaremos las técnicas y los procedimientos
aprendidos en esta investigacion.

Debido a que el objetivo de esta investigacion es estudiar las estructuras de polvo
circunnuclear con tamanos fisicos del orden de ~ 100 pc, se requieren imégenes con la
resolucion espacial proporcionada por los instrumentos del HST, por lo que se busco
todos los filtros disponibles para cada uno de los objetos de la muestra en la base de
datos HLAE]. En las tablas - se muestran los filtros UV, 6pticos e IR disponi-
bles (sin importar el instrumento), respectivamente, para la muestra de 33 galaxias
elipticas.

En las tablas mencionadas no se incluyen los filtros estrechos (p. ej., F502N,

Zhttp://hla.stsci.edu/
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Tabla 3.1: Galaxias espirales con deteccién de estructuras de polvo circunnuclear

Nombre de los objetos

NGC253 NGC3169 NGC 4206 NGC4941 NGCT7714
NGC613  IC2560 NGC 4258 NGC 5005
NGC660 NGC3185 UGC7377 NGC5033
NGC1042 NGC3227 NGC 4303 NGC 5194
NGC1068 NGC 3259 NGC 4388 NGC 5377
NGC1097 NGC3310 NGC 4438 NGC 5643
NGC1320 NGC3423 NGC 4450 NGC 5728
NGC1365 NGC 3486 NGC 4501 NGC 5806
NGC1386 NGC3627 NGC 4565 NGC 5879
NGC1566 NGC 3642 NGC 4569 NGC6217
NGC1672 NGC3718 NGC4579 ESO 137-G34
NGC1808 NGC3783 NGC 4593 NGC 6300
NGC2273 NGC 3982 NGC 4594 NGC 6384
NGC2442 NGC4051 NGC 4625 NGC 6814
NGC2681 NGC4102 NGC 4639 NGC 6951
NGC2782 NGC4151 NGC 4750 NGC 7217
NGC2841 NGC4152 NGC 4736 NGC 7314
NGC2985 NGC4192 NGC 4826 NGC 7479
NGC3079 NGC4194 NGC 4845 NGC 7552

38

FR656N y FR680P15) debido a que estéan centrados en lineas espectrales y por tanto
no son tutiles para estudiar el polvo. Solo consideramos filtros anchos e intermedios,
ya que estan dominados por el continuo y permiten observar mayor rango espectral
de cada fuente. Inicialmente, estdbamos interesados en utilizar imagenes en filtros
UV debido a que la eficiencia de absorcién producida por el polvo es mayor a las
longitudes de onda mas cortas, pero el nimero de galaxias con imégenes disponibles
en estos filtros resulté ser muy bajo (p. €j., ~ 18 % para los filtros F218W y F330W,
siendo éstos los mas comunes). Ademas, la sefial a ruido (S/N) en los filtros UV es
baja. Como ejemplo, en la figuraf3.2] se observa que la galaxia correspondiente en los
filtros F218W no es detectada; y en el F330W, la fuente no es muy clara. Por otro
lado, aunque el filtro infrarrojo F160W es uno de los mas comunes (con un ~ 42 %),
en la figuraf3.3] se observa que en este filtro la estructura de polvo circunnuclear no
es detectada, pues la absorcion producida por el polvo es muy ineficiente para la luz
a estas longitudes de onda.

En cuanto a los filtros 6pticos F547M y F814W, proporcionan una buena S/N,
y en este rango espectral, las estructuras de polvo son muy claras debido a que las
particulas de polvo producen absorcion con una eficiencia importante en longitudes de
onda del 6ptico. Por estas razones y porque se pretendia estudiar una muestra con el
mayor ntumero de galaxias elipticas posibles (en la tabla se muestra que son los mas
comunes), se utilizaron las imagenes disponibles en los filtros F547M y F814W. En
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Tabla 3.2: Filtros UV de los instrumentos del HST disponibles para la muestra de 33 galaxias
elipticas.

Objeto F150LP F165LP F170W F218W F220W F225W F250W F255W F275W F300W F330W F336W
NGC 185 - - - - - _
NGC 404 - - - - - -
NGC 1052 - - - - - -
NGC1161 - - - 1 - -
NGC 1266 - - - - - 1 - - - -
NGC 2110 - - - - - - - - - - - -
NGC 2325 - - - - - - - - - - - -
NGC 2768 - - - - - 1 - - - - - -
ESO 434-G009 - - - - - - - - - - - -
NGC 2974 - - -
ESO 434-G028 - - -
NGC 3226 - - -
NGC 3607 - - -
NGC 3928 - - -
NGC 3962 - - - - - - - - - - - -
NGC 4105 - - -
NGC 4168 - - -
NGC 4261 - - -
NGC 4278 - - -
NGC4374 - - -
NPM1G-10.0425 - - -
NGC 4472 - - 1 - - -
NGC 4486 1 1 - - 1 1
NGC 4552 - - - - - -
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NGC 4636 . . _ - _
ESO 381-G029 - : _ B _
NGC 5077 - - - 1 - - . - . - 1 ,
NGC 5087 - B, - - _ - _ B, _ , _ ,
NGC 5322 - - - - . . _ , _ , _ ,
J150822.684-014754.9 - - - . - - - _ , _ ,
ESO 138-G01 - - - - - - . - _ - 1 ,
ESO 234-G50 - - - - , - , - , , , ,
IC 1459 - - - - - - - - _ - _ _
TOTAL 1 1 1 6 1 5 4 3 1 4 6 4

Tabla 3.3: Filtros 6pticos de los instrumentos del HST disponibles para la muestra de 33 galaxias
elipticas.

Objeto F410M F435W F439W F450W F467M F475W F547M F555W F606W FR647M F675W F702W F791W F814W F850LP

NGC 185 - . . . . . T . - - - - T .
NGC 404 . . - _ _ _ 1 1 _ _ ) ) I _
NGC 1052 . - - _ _ _ - i
NGC 1161 - . - _ _ _
NGC 1266 - 1 . - - _
NGC2110 - _ _ _ _ _ _ . 1 _ ) ) 1
NGC 2325 . - - - _ _ 1
NGC 2768 - . - - - _ _
ESO 434-G009 - - . - _ _
NGC 2974 - . - - _ _
ESO 434-G028 - - . - - _
NGC 3226 . , - - _ _
NGC 3607 . : , - _ _
NGC 3928 . - - - _ _
NGC 3962 . - , - _ _
NGC 4105 - 1 . - _ _
NGC 4168 . - , - , ,
NGC 4261 . - , 1 , ,
NGC 4278 - - 1 - _ 1
NGC 4374 . . _ - _ 1
NPM1G-10.0425 - - . - _ _
NGC 4472 . - - _ _ 1
1
1
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NGC 4486 1 - - 1 1
NGC 4552 - . - _ _

NGC 4636 - - - . .

ESO 381-G029 - - . - _ _
NGC 5077 - 1 . - - _
NGC 5087 - - - - - _
NGC 5322 - , - - _ _
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Tabla 3.4: Filtros IR de los instrumentos del HST disponibles para la muestra de 33 galaxias elipticas.
Los valores de la columna TOTAL también incluyen los filtros UV y Opticos de las tablas y

Objeto F110W F140W F160W F205W F222M F237M TOTAL
NGC 185 - . - . - -

NGC 404 - - 1

NGC 1052 - . -
NGC 1161 - . -
NGC 1266 1 1 1
NGC 2110 - - -
NGC 2325
NGC 2768
ESO 434-G009
NGC 2974
ESO 434-G028 . - B}
NGC 3226 - - 1
NGC 3607 - -
NGC 3928 - - 1
NGC 3962 - . - - _ )
NGC 4105 . - - . _ _ 2
NGC 4168 - . - - - B 3
NGC 4261 1 - 1 1 - - 11
NGC 4278 - . - ,

NGC 4374 1
NPM1G-10.0425

NGC 4472 1
NGC 4486 1
NGC 4552 -
NGC 4636

ESO 381-G029 - - ; . . _
NGC 5077 1 - 1 . - - 9
NGC 5087 - - _
NGC 5322

J150822.684-014754.9 - - - - . _
ESO 138-G01 - - 1 - - - 5
ESO 234-G50 - . - - - _ _
IC 1459 - . - - - _ 2
TOTAL 6 1 14 3 1 1
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la tabla se muestra que para 21 galaxias elipticas (~ 64 % del total) existen datos
disponibles en los filtros F547M y F814W, de las cuales cuatro objetos solo tienen
imagen en el filtro F547M, siete objetos solo tienen imagen en el filtro F814W y 10
tienen imagenes en ambos filtros. Inspeccionando estas imagenes, encontramos que
las imagenes de NGC 4105 (F814W) y NGC 185 no estan bien centradas en el objeto,
asi que fueron descartadas, por lo que finalmente nos quedamos con una muestra de
19 galaxias elipticas, las cuales se muestran en la tabla 3.5

3.2. Los datos

3.2.1. El Telescopio Espacial Hubble

El Telescopio Espacial Hubble (HST, por sus siglas en inglés) fue lanzado por la Na-
tional Aeronautics and Space Administration (NASA) en 1990. Lleva su nombre en
honor al astronomo Edwin Hubble, quien es considerado el padre de la cosmologia
observacional debido a que en 1929 demostr6 la expansion del universo mediante la
medicion del corrimiento al rojo de galaxias distantes. EI HST posee instrumentos
con los que puede observar el universo en las regiones del espectro electromagnético
ultravioleta, 6ptico y cercano infrarrojo. Gracias a que el telescopio espacial se en-
cuentra relativamente cerca de la superficie terrestre (~ 500 km), a lo largo de sus 30
anos de operacion, sea han realizado cinco misiones de servicio astronduticas en las
que sus instrumentos han sido reemplazados y actualizados. Estas misiones de servicio
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Figura 3.2: De izquierda a derecha son NGC 1161, NGC 3226 y NGC404. Arriba se muestran los
filtros F218W del instrumento WFPC2, excepto para NGC 404, que se muestra el filtro F330W del
instrumento ACS. Abajo se muestran las imagenes en el filtro F547M-WFPC2. Las lineas verdes son
isocontornos del namero de cuentas.

han extendido enormemente la vida ttil del telescopio. Actualmente cuenta con seis
instrumentos, pero anteriormente tuvo otros dos. A continuaciéon presentamos una
breve descripcion de cada uno de estos instrumentos.

Wide Field and Planetary Camera 2 (WFPC2)

La Wide Filed Planetary Camera 2 fue colocada a bordo del HST en diciembre
de 1993 durante la primera mision de servicio (SM1) [McMaster and Birettal, 2008].
El campo de vision de este instrumento esté dividido en cuatro camaras. Cada una
contiene un detector CCD de 800 x 800 pixeles. Tres camaras operan a una escala
de placa de 0.1” /pix y conforman a la Wide Field Camera con un campo de visién
con forma de L. La cuarta camara opera con una escala de placa de 0.046” /pix
y es llamada Planetary Camera. La tabla[3.6] contiene informacion técnica de este
instrumento. Las cuatro camaras son llamadas PC1, WF1, WF2, y WF3. Contienen
filtros ultravioleta, 6pticos (la mayoria) e infrarrojos.

Advanced Camera for Surveys (ACS)

La Advanced Camera for Surveys es un instrumento que fue instalado durante
la mision de servicio 3B (SM3B), el 7 de marzo del 2002. Su proposito principal fue
aumentar la eficiencia de obtencion de imagenes por un factor de 10 utilizando un
detector de area y eficiencia cuéntica mayor a los instrumentos anteriores [Avila, [2017].
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Figura 3.3: Imagenes de NGC4261. Izquierda: Filtro F547TM-WFPC2 (6ptico). Derecha: Filtro
F160W-NICMOS (IR).

Este instrumento posee tres camaras independientes: Wide Field Camera (WFC),
High Resolution Camera (HRC) y Solar Blind Channel (SBC). Las WFC y HRC
observan en el 6ptico y la SBC en el ultravioleta. En la tabla[3.6] se muestran el rango
de longitudes de onda en el que opera, la escala de placa y el campo de visiéon de estos
instrumentos.

Wide Field Camera 3 (WFC3)

La Wide Field Camera 3 es un instrumento de obtencién de imagenes de cuarta
generacion. Este sustituyé a la WFPC2 en mayo del 2009 durante la cuarta mision
de servicio (SM4) . Este instrumento, al igual que WFPC2, contiene
Optica que corrige la aberracion esférica descubierta en el espejo principal del HST
después de su lanzamiento en 1990. La WFC3 esta disenada para asegurar que el
HST mantenga la nitidez de imagen sin precedentes hasta que termine la mision.
Este instrumento posee dos camaras independientes: la UV /Visible (UVIS) channel
y la near-infrared (IR) channel. En la tabla[3.6] se muestran caracteristicas técnicas
de estas camaras.

Near Infrared Camera and Multi Object Spectrometer (NICMOS)

La Near Infrared Camera and Multi-Object Spectrometer proporciona al HST la
capacidad de obtener imagenes y espectros entre 0.8 y 2.5um. El fondo de cielo para
NICMOS es mucho més estable y de 100 a 300 veces menor que las bandas J y H
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Tabla 3.5: Muestra de galaxias elipticas. Las lineas verdes son isocontornos del nimero de cuentas.

Objeto A. R. Dec. Instrumento Filtro T. E. Distancia Lx (2-10 keV) Ref
(grados) (grados) (s) (Mpc) %1039 (erg s™1)
@ (2 (3) 4) (5) (6) (7) (8 9
NGC 185* 9.7392 48.3372 WFPC2 F814W 8400 39.2 - -
NGC 404 17.3629 35.7181 WFPC2 F547M, F814W 350, 320 3.1 0.014 P14
NGC1161 45.3092 44.8972 WFPC2 F547M 360 27.9 - -
NGC 1266 49.0029 —2.4272 ACS F814W 135 31.0 - -
NGC 2325 105.6683 —28.6969 WFPC2 F547M, F814W 1500, 400 23.3 - -
NGC 2768 137.9063 60.0372 WFPC2 F814W 2100 20.5 - -
NGC 2974 145.6388 —3.6983 WFPC2 F547M, F814W 1400, 500 22.1 12 T15
NGC 3226 155.8625 19.8983 WFPC2, ACS F547M, F814W 460, 700 33.8 - -
NGC 3607 169.2283 18.0511 WFPC2 F547M, F814W 260, 320 21.3 - -
NGC4105* 181.67 —29.76 WFPC2 F814W 580 27.6 - -
NGC 4168 183.0721 13.205 WFPC2 F547M 460 32.2 199.5¢ A09
NGC 4261 184.8467 5.8247 WFPC2 F547M, F814W 800, 1600 31.2 125.9 009
NGC 4278 185.0288 29.2808 WFPC2 F547M, F814W 600, 460 15.4 1.585 009
NGC 4374 186.2654 12.8869 WFPC2 F547M, F814W 1200, 520 16.4 3.162 009
NGC 4472 187.445 8.0006 WFPC2 F814W 1800 16.1 <12.59 Co6
NGC 4486 187.7063 12.3911 WFPC2 F547M, F814W 800, 3560 16.8 63.10 009
NGC 4552 188.9167 12.5564 WFPC2 F814W 460 17.1 1.585 009
NGC 4636 190.7083 2.6878 WFPC2 F547M, F814W 1000, 400 14.7 1.0 009
NGC 5077 199.8817 —12.6567 WFPC2 F547M 260 39.8 6.8 G12
ESO 138—-G01 252.8354 -59.2364 WFPC2 F547M 200 38.6 430 P11
I1C 1459 344.2942 —36.4622 WFPC2 F814W 460 21.1 31.62 009

Notas. Col. (1): Nombre del objeto. Cols. (2) y (3): Coordenadas de Ascencion recta y
Declinacion, respectivamente. Col. (4) Instrumento del HST con el que se obtuvo la imagen.
Col. (5): Filtro de la imagen. Col. (6): Tiempo de exposicién en segundos. Col. (7): Distancia
en Mpc calculada a partir del modulo de distancia obtenido de NASA /IPAC Extragalactic
Database (NED). Col. (8): Luminosidad en rayos X (2 - 10 keV) obtenidas de las referencias
de la col. (9) donde [P14]: [Paragi et al.[[2014], [T15]: Trinchieri et al.|[2015], [A09]: |Akylas
and Georgantopoulos| [2009], [009]: |Gonzalez-Martin et al.| [2009], [CO6]: |Cappi et al.| [2006],
[G12]: |Giiltekin et al|[2012], [P11]: [Piconcelli et al| [2011]. Los objetos marcados con *
fueron descartados para analisis posteriores. La luminosidad en rayos X marcada con | es
directamente la luminosidad bolométrica.

de telescopios terrestres. Es un factor de 1.5 a 2 veces menor que la banda K [Viana,
2009]. Este instrumento estuvo en operacion desde febrero de 1997 hasta noviembre
de 1998 usando un liquido criogénico a bordo, pero fue reactivado con la instalacion
del sistema de enfriamiento de NICMOS durante una de las misiéon de servicio en
2002 [Viana, 2009).

La NICMOS posee tres camaras que operan simultaneamente: NIC1, NIC2 y NIC3.
La NICS3 tiene tres rejillas con las que es posible realizar espectroscopia multi-objeto
con un poder de resolucion de R ~ 200 por pixel sobre todo el campo de visiéon de la
camara. Con las NIC1 y NIC2 es posible realizar polirametria en las bandas de 0.8—1.2
y 1.9 — 2.1 um, respectivamente. La NIC2 tiene la capacidad de capturar iméagenes
coronograficas usando un orificio de ocultacion de 0.3"de radio y una maéscara fria.
La tabla[3.6| contiene especificaciones técnicas de estas camaras.

Faint Object Spectrograph (FOS)

El Faint Object Spectrograph permite obtener espectros en el rango azul de
1150A a 5400A (FOS/BL) y en el rojo de 1620A a 8500A (FOS/RD). Ambos tienen
modos de resolucion espectral baja (A/AX & 250) y alta ((A/AX =~ 1300). Los objetos
observable con FOS maés brillantes tienen magnitudes de V' ~ 6 (Para una estrella
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Tabla 3.6: Informacion técnica de los instrumentos del HST que hacen fotometria en diferentes
longitudes de onda.

Instrumento Cobertura de longitud de onda Tamaifo de pixel Campo de visién

(nm) (arcsec) (arcsec?)

PC1 115 - 1100 0.1 150 x 150
WF1/WF2/WF3 115 - 1100 0.046 34 x 34
ACS WFC 370 - 1100 0.05 202 x 202
ACS HRC 200 - 1100 0.028 x 0.025 29 x 25
ACS SBC 115 - 170 0.034 x 0.030 35 x 31
UVIS Channel 200 - 1000 0.04 162 x 162
IR Channel 800 - 1700 0.13 136 x 123
NIC1 800 - 2500 0.043 11 x 11

NIC2 800 - 2500 0.075 19.2 x 19.2

NIC3 800 - 2500 0.2 51.2 x 51.2

G2V) a V = 8 (para una estrella BOV o para un objeto con forma espectral f, oc v~!

[Kinney, (1994]).

Cosmic Origins Spectrograph (COS)

El Cosmic Origins Spectrograph fue instalado en el HST en mayo del 2009, sus-
tituyendo al FOS. Trabaja en longitudes de onda del lejano ultravioleta (FUV, por
sus siglas en inglés). Fue disenado para estudiar los origenes de la estructura a gran
escala en el universo, la formaciéon y evolucion de galaxias, el origen de los sistemas
estelares y planetarios, y el medio interestelar frio [Fox, [2017].

COS ofrece dos canales de observacion independientes, un detector lejano ultra-
violeta (FUV), que es sensible a longitudes de onda entre 900 y 2150A, y un detector
cercano ultravioleta (NUV) para longitudes de onda de 1650 a 3200A. Ambos canales
estan equipados con rendijas de media (R ~ 20,000) y baja resolucion (R ~ 3000).
El campo de vision de COS es de aproximadamente 2.5 en didmetro [Fox] [2017].

Space Telescope Imaging Spectrograph (STIS)

El Space Telescope Imaging Spectrograph es un espectrografo complementario al
COS. Este instrumento proporciona espectroscopia espacialmente resuelta de 1140 a
10,300A a una resolucion espectral entre baja y media; alta resoluciéon espacial en el
ultravioleta (UV); imagenes UV (< 3000A); conteo de tiempo de fotones en UV para
alta resolucion de tiempo; e imagenes directas y coronograficas en el 6ptico. STIS fue
exitosamente reparado durante la cuarta mision de servicio (SM4) en mayo del 2009
[Riley], 2017].
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The Fine Guidance Sensors (FGS)

Este es el instrumento que permite al HST apuntar a los objetos de interés con
precision. Es un conjunto de interferémetros de luz blanca que tienen un gran campo
de vision capaces de rastrear las posiciones de fuentes puntuales luminosas. Con este
se puede realizar astrometria con una precision de aproximadamente 0.2 milisegundos
de arco (mas) para objetos con V' < 16.9; puede detectar sistemas binarios con una
separacion angular de ~ 8 mas, y caracterizar las 6rbitas de sistemas con separaciones
tan pequenas como 12mas; puede medir el tamano angular de objetos extendidos; y
puede hacer fotometria relativa con una precision de milimagnitudes |[Nelan, 2017].

3.2.2. Descripcién de los datos utilizados

Como se explico en la seccion[3.1], los datos utilizados son imégenes del HST en los
filtros F547M y F814W. En la tabla[3.5] se observa que para 20 (~ 95 %) objetos, sus
imagenes fueron obtenidas con el instrumento WFPC2, mientras que para el objeto
restante (~ 5 %) su imagen fue obtenida con el instrumento ACS. Tanto las imagenes
del WFPC2 como del ACS son imégenes combinadas (procesadas) en el Canadian
Astronomical Data Centre (CADC) con el software MultiDrizzle. Este software com-
bina imégenes obtenidas mediante la técnica de “dithering” (que produce iméagenes
de corta exposicion donde el objeto de estudio se encuentra ligeramente desplazado)
para corregir la distorsion geométrica en la caAmara. Ademas, MultiDrizzle orienta la
imagen combinada para que tenga el norte hacia arriba y automatiza y simplifica la
deteccion de rayos cosmicos. Se implementa utilizando el lenguaje de programacion
Python y el paquete PyRAF.

Debido a las diferencias intrinsecas en los dos instrumentos, es importante resaltar
algunos puntos:

» Hay dos conjuntos de imégenes para cada observacion del WFPC2 (ver figura
3.4):
A. WFPC2: incluye tanto los tres chips Wield Field (WF) como el chip Plane-
tary Camera (PC). En este conjunto, el chip PC esta re-muestreado para que
coincida con la escala de placa de los chips WF. Es decir, toda la imagen tiene
una escala de placa de 0.1/pix.
B. WFPC2-PC: Solo incluye el chip PC con una escala de placa de 0.05/pix,
con lo que se conserva la mejor resolucion espacial.

s Las imagenes del instrumento WFPC2, tienen unidades de cuentas por segun-
do (COUNTS/S), mientras que las del instrumento ACS tienen unidades de
electrones por segundo (ELECTRONS/S).

= El procesamiento MultiDrizzle para los datos WFPC2 intent6 restar el cielo
de fondo en cada exposicion. En algunos casos, como cuando la imagen esta
dominada por una gran fuente difusa, la estimacion del fondo fue demasiado
grande y resulto en pixeles negativos alejados de la fuente. Las sustracciones de
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cielo para los WF y la PC se realizaron de forma separada, por lo que puede
haber una falta de coincidencia entre la region de la PC y el resto de la imagen.
Los valores de cielo restados a cada imagen se encuentran en el primer nivel
de su respectivo encabezado, en la palabra clave MDRIZSKY. Las unidades de
este valor esté en cuentas.

= Una comparaciéon entre la astrometria relativa entre ACS y WFPC2 muestra
diferencias de hasta 0”.1 a 0”.2 en las esquinas de la imagen de ambos instru-
mentos. Esto es debido al movimiento de chip a chip en el WFPC2 a lo largo
de los anos.

Figura 3.4: Imagenes de NGC 4261 en donde se muestran los dos conjuntos de imagenes para cada
observacion del instrumento WFPC2. Izquierda: Los tres chips WF y el chip PC. Derecha: El chip
PC.

En este trabajo se utilizo el conjunto de imagenes WFP(C2, en donde se encuentran
los tres chips WF y el chip PC. Esto con la finalidad de abarcar la mayor area
posible de las galaxias y asi obtener perfiles de brillo superficial mas completos. Estas
imagenes tienen formato FITS. Este consta de una serie de Unidades de Datos de
Encabezado (HDU, por sus siglas en inglés), cada una de las cuales contiene dos
componentes: un encabezado de texto ASCII y los datos binarios. El encabezado
contiene una serie de palabras clave que describen los datos en un HDU particular y
el componente de datos puede estar inmediatamente después del encabezado [Smith),
2011). Las imégenes FITS del HST (descargadas del HLA), son imagenes conocidas
como ‘drizzled’, las cuales, como se mencion6 anteriormente, ya estan calibradas. Estas
tienen extension multiple. El primer HDU es el encabezado principal, que no contiene
datos, so6lo texto ASCII. Este HDU es seguido por tres extensiones que pueden tener
la forma de imégenes, tablas binarias o tablas de texto ASCII. El tipo de datos para
cada extension esta dado por la palabra clave EXTENSION en el encabezado de la
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respectiva extension. En el caso de nuestras imagenes, las extensiones se ordenan de
la siguiente forma:

» HDU 1: Encabezado primario (Primary header). Contiene informacion
técnica de la imagen en palabras clave.

» HDU 2: Imagen cientifica (Science Image, SCI). Es la imagen obtenida de
la combinacién de todos los datos en un filtro dado. Para WFPC2, esta imagen
tiene substraido un nivel de cielo constante para acercar el nivel de fondo a cero.

» HDU 3: Imagen de peso (Weight Image, WHT). Contiene el ruido de fon-
do (en electrones por segundo) en cada pixel, se puede obtener como 1/vIVM,
donde VM es el valor de la varianza inversa reportada en la segunda extension.

« HDU 4: Imagen de contexto (Context Image, CTX). Esta imagen re-
gistra cual de las imagenes de entrada contribuye a cada pixel de salida.

La manipulacion de las iméagenes FITS (y los HDUs) se realizo utilizando As-
tropy.fits dentro de python.



Capitulo 4

Metodologia

En este capitulo se presentan detalladamente las técnicas y herramientas que
se utilizaron para llevar a cabo el estudio de la muestra con el objetivo principal
de estimar la masa de polvo circunnuclear. En la secciones y se describe la
técnica utilizada para realizar los mapas de estructura del polvo circunnuclear y los
criterios considerados para clasificar estas estructuras, respectivamente. En la seccién
se describe el procedimiento y la herramienta utilizados para realizar modelos
de brillo superficial para cada galaxia con la finalidad de obtener los parametros que
caracterizan al sistema estelar. Por tiltimo, en la seccion 4.4 se describe la metodologia
y el programa utilizados para realizar las simulaciones de transferencia radiativa para
obtener la masa de polvo circunnuclear.

4.1. Técnicas de mapeo del polvo

Como se mencioné en la introduccion, en muchos estudios de galaxias, tanto de ga-
laxias de tipo temprano (elipticas) como de tipo tardio (espirales), se ha detectado
polvo circunnuclear mediante iméagenes del HST. Las estructuras de polvo muestran
diferentes morfologias tales como caminos de polvo (dust lanes; en inglés), brazos
espirales, discos y anillos |[van Dokkum and Franx] |1995| Verdoes Kleijn et al., 1999,
Regan and Mulchaeyl, 1999, Tran et al., 2001, Martini et al., [2003al, |[Pogge and Marti-
ni, 2002}, Lauer et al.l 2005, |[Simoes Lopes et al., [2007], Gonzalez Delgado et al., 2008
Munoz Marin et al., 2007, Martini et al., [2013]. Una cantidad significante de estas
estructuras de polvo circunnuclear se detecté mediante una inspeccion visual de las
imagenes del HST. Sin embargo, en muchos casos la emision circunnuclear queda en-
mascarada por el alto brillo de la propia galaxia. Es por ello que utilizamos métodos
para descontaminar de la emision de la galaxia y asi poder estudiar las sub-estructuras
circunnucleares.

En general hay varios procedimientos que se utilizan para esto, siendo los més
conocidos: imagenes ‘unsharp masked’ o ‘sharp-divided’, mapas de residuos y mapas
de color (ver ﬁgura. Cada una de estas técnicas tienen sus ventajas y desventajas
que se describen a continuacion.

48
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= Imagen unsharp o sharp-divided: Esta técnica es llamada de dos mane-
ras: ‘unsharp masked’ y ‘sharp-divided’. En esta tesis utilizaremos el segundo
término. Una imagen sharp-divided se obtiene dividiendo la imagen original
por una version suavizada de la misma. Esta técnica permite la sustraccion del
fondo difuso de las imagenes de una manera muy conveniente para buscar va-
riaciones sutiles a pequena escala y discutir la posible presencia tanto de polvo
como de regiones méas luminosas. Ademas, proporciona resultados muy simila-
res a la técnica propuesta por Pogge and Martini [2002]|, que estd basada en
el algoritmo de restauracion de imégenes Richardson—Lucy |Richardson) (1972,
Lucyl, [1974]. Las iméagenes sharp-divided son muy utiles para rastrear asimetrias
en la distribucion de la luz, como barras, brazos espirales, caminos de polvo y
anillos. Esta técnica ha sido utilizada por Marquez et al.| [2003| para investigar
la presencia de estructuras morfologicas internas a escalas de ’caidas cinema-
ticas’ con la finalidad de estudiar la disminucién en la dispersion de velocidad
estelar. También ha sido utilizada por |Simoes Lopes et al.| [2007] para investigar
una correlacion entre el polvo circunnuclear y el acrecimiento del agujero negro
supermasivo en galaxias de tipo temprano.

= Mapa de residuos: La distribucion de la luz superficial de las galaxias elipti-
cas puede ser modelada facilmente mediante isofotas elipticas, que son la base
de la producciéon de modelos de brillo superficial creados por GALFIT (ver sec-
cic’)n. El mapa de residuos es el resultado de la sustraccion del modelo a
la imagen original. Este realza la pequena desviacion de las caracteristicas es-
tructurales finas de polvo del modelo isofotal. Sin embargo, esta técnica no se
puede aplicar a todo tipo de galaxias, ya que muchas de ellas presentan isofotas
centrales que se desvian claramente de un modelo eliptico |Lauer et al., 2005].

= Mapa de color: Es obtenida dividiendo la imagen en algun filtro entre la ima-
gen en filtro de mayor longitud de onda. Esta técnica ha sido utilizada con éxito
para determinar la cantidad de enrojecimiento interno en las galaxias de tipo
temprano, donde la poblacién estelar puede suponerse como la misma para toda
la region, por lo que todas las variaciones de color se pueden atribuir al polvo
[Regan and Mulchaeyl, (1999, [Ferrarese et al.l |2006]. Sin embargo, esto no puede
aplicarse a galaxias espirales, que pueden mostrar variaciones significativas de
poblacion estelar en el nicleo y por tanto variaciones de color [Gonzélez Delgado
et al., [2008].

En la figura[d.I] se muestran las tres técnicas de mapeo del polvo circunnuclear
para la galaxia NGC3489. En este caso, se observa que la técnica que resalta la es-
tructura de polvo con méas detalles es la unsharp masked (o sharp-divided). Debido a
que la técnica de imagenes sharp-divided puede aplicarse a cualquier tipo morfologico
de galaxia sin importar las poblaciones estelares (como en el caso de los mapas de
color) y/o la geometria de las isofotas (como en el caso de los mapas de residuos),
en esta investigacion se utilizo principalmente esta técnica para la identificacion de
estructuras de polvo circunnuclear en la muestra de 19 galaxias elipticas (ver capitu-
10 para saber sobre la obtencion de esta muestra). Sin embargo, la técnica de mapa
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Figura 4.1: Se muestran las técnicas de mapeo del polvo circunnuclear para la galaxia NGC3489.

Izquierda: imagen unsharp. Centro: imagen original dividida entre la imagen modelo creada mediante

isofotas. Derecha: imagen obtenida dividiendo la imagen en el filtro F555W entre la imagen del filtro

F814W. Esta imagen fue tomada de Gonzalez Delgado et al.| [2008].

de residuos también se utilizdé aprovechando que se realizaron modelos de brillo su-
perficial para 18 galaxias de la muestra. Ademas, para nueve galaxias con imégenes
disponibles en los filtros F547M y F814W del mismo instrumento, se llevo a cabo la
técnica de mapa de color.

Figura 4.2: Se muestran las técnicas de mapeo del polvo circunnuclear para la galaxia NGC4261. Iz-
quierda: imagen sharp-divided. Centro: mapa de residuos obtenida del ajuste de GALFIT ((original-
modelo) /original). Derecha: imagen obtenida dividiendo la imagen en el filtro F547M entre la imagen
del filtro F814W.

En las figuras [£.2) y [£.3] se muestran las tres técnicas de mapeo de polvo circun-
nuclear para las galaxias NGC4261 y NGC3607, las cuales se encuentran en nuestra
muestra. En estas se puede observar que la técnica sharp-divided funciona mejor para
NGC4261, pues el disco de polvo contrasta muy bien con el fondo. En el mapa de
residuos la estructura esta saturada y no se aprecian los detalles, y en el mapa de
color, aunque la estructura se aprecia mejor que en la de residuos, los detalles no son
tan claros como en la primera. Por otro lado, para la galaxia NGC3607, la imagen
sharp-divided es la que menos resalta la estructura espiral, mientras que en el mapa
de residuos y el mapa de color la estructura de polvo es muy clara, aunque en el mapa
de color también se alcanza a observar la superposiciéon de los bordes del chip de la
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Residuall

Figura 4.3: La misma descripcién que la ﬁgura pero para la galaxia NGC3607.

‘Planetary Camera’ del HST.

Para aplicar la técnica sharp-divided a las iméagenes originales de cada galaxia,
se construyd un algoritmo en python. Este necesita dos pardmetros de entrada: la
imagen original y el tamano del kernel. Primeramente, crea un suavizado a la imagen
original mediante una convoluciéon utilizando una de las siguientes tres funciones
de la librerfa astronémica de python Astropy: Gaussian2DKernel, Box2DKernel y
AiryDisk2DKernel. La primera utiliza un filtro Gaussiano donde el tamano del kernel
esté parametrizado por la desviacion estandar en x y en y (ver panel izquierdo de la
ﬁgura. La segunda utiliza la media calculada dentro de una caja cuadrada con
tamano igual al tamano del kernel (ver panel central de la ﬁgura. La tercera es
un modelo de disco bidimensional (ver panel derecho de la ﬁgura descrito por la

funcion )
2.J; R”T
/R

fr) =4 —(W )

R/R.

donde J; es la funciéon de Bessel de primer orden del primer tipo, r es la distancia
radial desde el méximo de la funcién de Airy (r = \/(z — 20)% + (y — 1), R es el
parametro de radio de entrada (o el tamano del kernel) y R, = 1.2196). Finalmen-
te, la imagen original es dividida entre la imagen suavizada para obtener la imagen
sharp-divided.
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Figura 4.4: Filtros para suavizar de la libreria Astropy. Izquierda: Filtro gaussiano. Centro: Filtro
de caja cuadrada. Derecha: Filtro airy disk. Créditos: www.astropy.org

4.2. Clasificacion morfolégica de las estructuras de
polvo circunnuclear

Se inspeccionaron los mapas de polvo de cada una de las 19 galaxias de la muestra
obtenidos con las tres técnicas mencionadas en la secciéon anterior, con la finalidad de
identificar la presencia de estructuras de polvo circunnuclear, las cuales se clasificaron
siguiendo el procedimiento realizado por Gonzalez Delgado et al. [2008], que a su vez
estd basado en los criterios establecidos por Martini et al. [2003b] y Lauer et al.[[2005].
Segun su morfologia, las estructuras se dividen en:

» Espiral nuclear de gran diseno (GD): Tienen dos brazos espirales de polvo
simétricos.

» Espiral nuclear fuertemente enrollada (FE): Espirales muy enrolladas, es
decir, con dngulo pitch pequeno.

» Espiral nuclear débilmente enrollada (DE): Estructura espiral nuclear con
angulo pitch grande.

» Espiral nuclear caética (EC): Fragmentos de arcos de polvo que sugieren
una estructura espiral.

» Polvo circunnuclear caético (C): Polvo circunnuclear sin estructura espiral.
» Disco y anillos nucleares (D): Estructuras circulares y axisimétricas.

» Sin estructura de polvo (N): Sin regiones de polvo circunnuclear.

4.3. Modelos de brillo superficial

Realizamos modelos de brillo superficial para cada galaxia con la finalidad de obtener
parametros de la componente estelar que posteriormente se utilizaron como pardme-
tros de entrada en las simulaciones de transferencia radiativa explicadas mas adelante
en la Seccionff.4l En esta seccion presentamos el método que se llevo acabo y el al-
goritmo que se utilizo para obtener los modelos de brillo superficial.
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4.3.1. GALFIT: un algoritmo de ajuste de perfiles 2D

Los modelos de brillo superficial se realizaron utilizando GALFIT |Peng et al.,
2002, 2011]. Este es un algoritmo computacional que puede ajustar modelos de brillo
superficial con una o méas componentes para intentar hacer coincidir la forma y el
perfil de las galaxias al de dichos modelos. Es muy ttil porque puede descomponer
la imagen segin los parametros obtenidos en el modelo, permitiendo separar galaxias
sobrepuestas o las componentes individuales de una galaxia. Por ejemplo, es capaz de
modelar el bulbo, el disco, la barra y /o el AGN de una galaxia. Para modelar cada una
de estas componentes, GALFIT utiliza algunas funciones matematicas tales como el
perfil de Sérsic, el perfil exponencial, el perfil Gaussiano y el perfil PSF (point spread
function, o perfil de brillo de una fuente puntual), respectivamente |[Peng et al., 2002,
2011].

La funcién de perfil radial Sérsic

Historicamente, el perfil de de Vaucouleurs [de Vaucouleurs, |1948| ha sido utilizado
para describir matematicamente la distribucién de la luz en dos dimensiones de las
galaxias elipticas. Sin embargo, el perfil de Sérsic [Sérsic, [1963] que se muestra en
la ecuacion [4.1] es una forma més general que reproduce el perfil de de Vaucouleurs
cuando n = 4. El perfil de Sérsic es el modelo més utilizado para expresar la intensidad
de perfil en funcién del radio:

I(r) = L exp {—bn [(Tﬁ)l/n - 1] } : (4.1)

donde I, es la intensidad a un radio efectivo r. que encierra la mitad de la luz total del
modelo. La constante b,, esta definida en términos del pardmetro n, que describe la
forma del perfil. En este sentido, el perfil de Sérsic puede ser utilizado para describir
el brillo superficial no solo de un bulbo, sino también de galaxias elipticas. Incluso
reproduce el perfil exponencial cuando n = 1 y el perfil de Gaussiana cuando n = 0.5
(ver Figura[d.5)).

El calculo de la magnitud de brillo superficial del perfil que se muestra en la
Figurald.5| se realiza mediante la siguiente ecuacion:

pu(r) = pe + 250 [(iy/n - 1] , (4.2)

“ Inl0 Te

Para méas detalles acerca de la derivacion matemética de las ecuacionesfd.I] y [£.2]
invitamos al lector a que consulte (Graham and Driver [2005].

La mayoria de las galaxias poseen una componente estelar que se ajusta a un
perfil de Sérsic con indices en un rango de 0.5 < n < 10. El valor de n que brinda
el mejor ajuste se relaciona linealmente con la luminosidad y tamano de la galaxia,
de tal forma que las galaxias mas grandes y brillantes tienden a ser ajustadas con
un valor de n alto |[Caon et al., |1993 [Young and Currie, |1994]. Dado que nuestra
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Figura 4.5: Perfiles de brillo superficial Sérsic paran =0.25,n =05, n=1,n=2,n=4yn =38.
Figura tomada de [Peng et al.| [2002].

muestra consiste solamente de galaxias elipticas, se utilizé la funcién de Sérsic para
modelar los perfiles de brillo superficial esperando que esta fuera la inica componente
necesaria para lograr un buen ajuste en todas las galaxias.

En GALFIT, el parametro del flujo (Fio) es usado por la funciéon Sérsic para
calcular la magnitud total integrada my.; o la magnitud del brillo superficial p. a un
radio efectivo mediante la funcion estandar:

Fio
Mot = —2.5log (t ‘ t) + magzpt, (4.3)

exp

donde t.,), es el tiempo de exposicion de la imagen y magzpt es la magnitud de punto
cero (zero point) que se explica posteriormente en la ecuacionfd.4l

Modificando la imagen observada para los requerimientos de GALFIT

El primer paso para elaborar el modelo de brillo superficial fue cambiar las unidades
de la imagen y modificar su encabezado segin los requerimientos de GALFIT. Hay
tres palabras clave estandar del encabezado que GALFIT escanea en una imagen
FITS: EXPTIME (tiempo de exposicion), GAIN (ganancia) y NCOMBINE (ntimero
de imagenes combinadas). Si GALFIT no encuentra estas palabras clave por alguna
razoén, supondra los valores 1, 7 y 1, respectivamente (los cuales corresponden a los

valores por defecto de la camara WFPC2 del HST).
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El tiempo de exposicion (obtenido del pardametro EXPTIME en el encabezado de
la imagen) es usado para calcular la magnitud o el brillo superficial de un modelo,
junto con la magnitud fotométrica ZEROPT (punto cero de la calibraciéon de la ima-
gen) calculada con la ecuacion la cual fue tomada del WFPC2 Data Handbook
|Gonzaga and Biretta, 2010]:

ZEROPT = —2.5log (PHOTFLAM) + PHOTZPT (4.4)

donde cabe mencionar que esta ecuacion solo se aplica al calculo del punto cero de
las iméagenes del HST. Los parametros PHOTFLAM y PHOTZPT se obtienen del
encabezado de la imagen. PHOTFLAM es la sensitividad inversa en unidades de [erg
cm~2 A= electron™!] para el ACS y de [erg em™2 A~! count™!] para el WFPC2. Este
es el factor de escala necesario para transformar un flujo instrumental en unidades de
electrones/s o cuentas/s a una densidad de flujo fisica. El valor del punto fotométrico
cero del instrumento se tom6é como PHOTZPT = —21.1, que es el apropiado para
los instrumentos WFPC2 y ACS. Los valores de todos estos parametros: EXPTIME,
GAIN, NCOMBINE y ZEROPT) se introducieron a los encabezados de cada una las
imagenes cientificas de cada objeto para que GALFIT pueda leerlos.

Por otro lado, Chien Y. Peng recomienda (referencia en el manual de GALFIT)
que las unidades de las imégenes a analizar sean cuentas, ya que es mas facil saber
cuando el parametro de cielo esta siendo ajustado correctamente — el parametro de
cielo es uno de los pardmetros que debe medirse con mayor precision en los ajustes de
galaxias. Cuando la imagen esta en unidades de cuentas/s, un error significativo en el
ajuste del cielo puede ser muy dificil de detectar cuando esta dividido por el tiempo
de exposicion. En este sentido, en el caso de las imagenes WFPC2, se multiplicaron
por el tiempo de exposicion, mientras que en el caso de las imégenes ACS, ademaés de
multiplicarse por el tiempo de exposicion, se dividieron entre la ganancia (parametro
GAIN del encabezado de las imégenes).

X2 como indicador de la certidumbre del ajuste

En la generacion de cada modelo, GALFIT calcula una distribucién de probabili-
dad de x2, la cual esté definida de una manera estandar como

ix: f‘/: (flux,, modelx )2 (45)
XV Ndof =1 y—1 , ‘
donde ;
model, , = Zfl,,z’y(al...ozn). (4.6)
v=1

Nyot €s el nimero de grados de libertad en el ajuste; nx y ny son las dimensiones de
la imagen en x y y; y flux, , es el flujo de la imagen en cada pixel (z,y); model, , es
la suma de nf funciones f, . ,(a;...a,) empleadas, donde o...c;, son los parametros
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del modelo bidimensional [Peng et al., [2002].

Para poder realizar este calculo, GALFIT requiere tres imégenes de entrada: la
imagen de CCD de la galaxia, una imagen PSF y una imagen que enmascara los
pixeles para no considerar en el ajuste. La imagen CCD de la galaxia se refiere a
la imagen cientifica. La imagen PSF fue obtenida mediante el programa Tiny Tim[l,
que genera modelos de PSF para los instrumentos de HST [Krist et al., 2011]. La
imagen mascara fue obtenida mediante dos algoritmos en Python: BorderMask.pyf y
MaskRegions. pyﬂ El primero fue utilizado para delimitar el area de la imagen corres-
pondiente a los chips del instrumento. La funcién de este codigo es asignar un valor
cero a los pixeles dentro del area de los chips, y asignar un valor mayor a cero a los
pixeles fuera de dicha area. El segundo se utilizé para asignar un valor mayor que cero
a los pixeles contenidos en regiones dibujadas con el visualizador de imagen sao image
(DS9) sobre estructuras de polvo o fuentes contaminantes (estrellas o galaxias). Lo
anterior se realiz6 porque GALFIT solo considera para su ajuste aquellos pixeles en
la imagen méscara con valor igual a cero.

Hay una cuarta imagen que puede ser proporcionada por el usuario como imagen
de entrada, o bien, creada internamente por GALFIT. Se trata de la imagen sigma
(02,4), que es un mapa de la desviacion estandar en cada pixel que es utilizada para
calcular x2 con la ecuacion . Esta imagen debe tener las mismas unidades que la
imagen cientifica. Para que GALFIT pueda crear la imagen sigma correctamente, es
crucial que el producto de las unidades de la imagen cientifica (ADU) y las unidades
de la ganancia (GAIN) resulte en unidades de electrones por pixel. Por lo tanto, si
los ADU tienen unidades de cuentas, entonces la ganancia debe tener unidades de
electrones/cuentas (para que ADUxGAIN=electrones/pixel).

Creacién de la imagen sigma

En este trabajo se exploraron los dos procedimientos de creaciéon de la imagen sig-
ma mencionados anteriormente. Primero se realizaron los ajustes dejando que GAL-
FIT creara internamente la imagen sigma. Luego se realiz6 la imagen sigma utilizando
la imagen de peso (WHT) mencionada anteriormente siguiendo el procedimiento de
Hathil [2008], mediante o = v/S donde S es la imagen varianza calculada usando

S = (1/WHT) + (DATA/EXPTIME)

donde DATA es la imagen cientifica en unidades de cuentas por segundo. Sin em-
bargo, nos dimos cuenta de que, suponiendo que la imagen WHT tiene unidades de

"https://www.stsci.edu/hst/instrumentation/focus-and-pointing/focus/
tiny-tim-hst-psf-modeling

“https://github.com/canorve/GALFITools

3Un algoritmo propio que utiliza el médulo pyregion para enmascarar regiones generadas con
DSo.


https://www.stsci.edu/hst/instrumentation/focus-and-pointing/focus/tiny-tim-hst-psf-modeling
https://www.stsci.edu/hst/instrumentation/focus-and-pointing/focus/tiny-tim-hst-psf-modeling
https://github.com/canorve/GALFITools
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electrones/s, esta formula no es consistente con las unidades de nuestras imagenes,
por lo que utilizamos una versiéon modificada donde la imagen varianza esta dada por

S = (1/WHT) + (DATA - GAIN/EXPTIME)
y asi las unidades de los términos en la suma son consistentes.

Una vez obtenidas las imégenes sigma para todos los objetos, se configuraron los
archivos de entrada para cada una de las galaxias y se ejecuté6 GALFIT, obteniendo
como resultado los modelos de brillo superficial. Cabe mencionar que las iméagenes
DATA utilizadas para estos ajustes fueron las imagenes en el filtro F547M. En los
casos de las galaxias para las cuales este filtro no estaba disponible, se utiliz6 el filtro

F814W.

Revisiéon de la certidumbre de los ajustes obtenidos

Para examinar la certidumbre de los ajustes hechos con GALFIT, ademés de
considerar el valor de x> (ec., se realizaron perfiles de brillo superficial de la
galaxia y el modelo utilizando el algoritmo ELLIPSECT (de Python) |Anorve, 2020],
los cuales se compararon para obtener los residuos unidimensionales (1D) dados por

RID - (Pobs - Pmod) X IOO/Pmod

donde P,s v Proa son los perfiles de la galaxia y del modelo, respectivamente. Los
errores de estos residuos fueron calculadas mediante

Er = Eops X 100/ Proa

donde Egs es el error de los datos. Notese que ambas formulas tienen un factor 100
para representar los valores como porcentaje. Se consider6 un buen modelo si los re-
siduos estaban contenidos dentro del +2 % de error, lo cual corresponde a considerar
errores mayores que 20, es decir, que incluye mas del ~ 95.4% de los datos. Cabe
mencionar que, incluir residuos 1D en ajustes de perfiles de brillo superficial no es
utilizado en algunos trabajos (p. €j. |dos Reis et al.| [2020], mientras que otros que si
incluyen residuos, utilizan limites diferentes: £1.5% [Kotilainen et al., [2016], +1 %
y £3 %, |Bonfini et al 2018|, £4 % |Lewis and Spekkens, 2018|, y £4.5% |Rampaz-
zo et al., 2020]. También se analizaron los residuos bidimensionales (2D) obtenidos
mediante

RQD - (Iobs - Imod)/jmod

donde Iyhs v Imoa son las imégenes de la galaxia y del modelo, respectivamente. Dicho
analisis se realiz6 a través de la distribucion de los valores de los pixeles en la region
del ajuste hecho con GALFIT. A esta distribucion (o histograma) se le realizo un
ajuste Gaussiano para obtener la media p y la desviacion estandar o. Este analisis de
los residuos 2D mediante histogramas ha sido utilizado por De Looze et al. [2014] para
examinar modelos de transferencia radiativa 3D realizados a la galaxia espiral M51,
en donde consideran una buena correspondencia del mapa modelado con la imagen
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observada siempre y cuando concuerden dentro del 50 %. En este sentido, en nuestro
analisis de los residuos 2D mediante los histogramas, consideramos como buen modelo,
todo caso donde el ajuste Gaussiano ofreciera p ~ 0 y o < 0.5. Cabe mencionar que
dependiendo de la region considerada para calcular dichos residuos 2D, y por lo tanto
el histograma, pueden estarse considerando también fuentes contaminantes y ’'pixeles
muertos’ presentes en la imagen observada que pueden producir que el histograma sea
asimétrico, colas muy gruesas y/o que el pico no esté centrado en el cero. Tomando
en cuenta lo anterior, un histograma que esté recargado hacia nimeros positivos
(negativos) significa que el modelo esta subestimando (sobrestimando) el flujo.

Se observo que el perfil radial se aplana en la regiéon central de algunas gala-
xias. Para tomar en cuenta este detalle, se realizaron modelos para las galaxias de la
muestra utilizando una funciéon Nuker, que no es més que una doble ley de potencias
introducida por Lauer et al.| [1995| para ajustar el perfil de brillo superficial de ga-
laxias cercanas (10 — 20 Mpc) en las que el perfil se “quiebra” en la region central a
las cuales se les conoce como galaxias con “core”. El perfil de Nuker tiene la siguiente

forma:
=B

I(r) = 25 (%) B ll + <rﬁb) a] ) (4.7)

The Nuker Profile
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Figura 4.6: Perfil Nuker. La linea negra de referencia tiene pardametros r, = 10, a =2, 8 =2, v =0,
y I, = 100. Para las otras lineas de color, solo uno de los valores difiere de la linea de referencia, tal
y como se muestra en la leyenda. Imagen tomada de |Peng et al.[ [2002].

En la figurald.6) se observa el perfil de Nuker para diferentes valores de «, 8y 7.
Se realiz6 una comparacion entre los residuos 1D y 2D de los ajustes realizados con
los perfiles Sérsic y Nuker con la finalidad de examinar cuél brinda un mejor ajuste.
De cualquier manera, el perfil Nuker no pudo usarse después en las simulaciones
de transferencia radiativa, ya que el codigo SKIRT no permite utilizar este perfil
para modelar el sistema estelar. Debido a lo anterior, se utilizé6 un perfil con dos
componentes Sérsic para reproducir el perfil Nuker. Una de las componentes para
ajustar la region que se aplana hacia el centro y la otra para ajustar los radios mayores.
Utiizar dos componentes Sérsic para ajustar los perfiles observados brindé buenos
resultados, por lo que se utilizaron sisteméaticamente para toda la muestra.
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4.4. Simulaciones de transferencia radiativa

En esta seccion se describe la metodologia que se llevo a cabo para la realizacion
de las simulaciones de transferencia radiativa que dan como resultado una imagen
sintética que, comparada con la imagen observada, puede proporcionar una estima-
cion de parametros fisicos de la estructura circunnuclear de polvo de las galaxias de
la muestra. En este caso, el parametro de principal interés es la masa de polvo cir-
cunnuclear. También se presenta una breve descripcion del programa y la técnica que
utiliza para realizar dichas simulaciones, asi como también los procesos fisicos que
hay detras.

4.4.1. La técnica Monte Carlo

La técnica Monte Carlo aplicada a la transferencia radiativa ha sido muy utili-
zada desde el siglo pasado por algunos autores. Uno de los mas antiguos es Mattila
[1970] en el que utilizan la técnica Monte Carlo para encontrar la intensidad de la
luz dispersa por un haz paralelo de luz incidente en la nebulosa Saco de Carbén y
una nebulosa oscura en Libra. Por otro lado, Richings et al.| [2021] es un trabajo muy
reciente en el que proponen un nuevo esquema de transporte radiativo Monte Carlo
basado en la solucion en serie de Neumann [Arfken| 1985a] de la ecuacion integral de
Fredholm [Arfken| 1985b).

SKIRT utiliza la técnica de Monte Carlo para emular los procesos que ocurren
en la interaccion entre radiacion y materia como absorcion, dispersion y emision. La
clave principal es que el campo de radiacion es tratado como un flujo de un nimero
finito de paquetes de fotones. La simulacion consiste en seguir la trayectoria y el tipo
de interaccion de cada paquete de fotones individualmente. El tiempo de vida de este
paquete de fotones puede ser tratado como un bucle en donde las propiedades que lo
caracterizan se cambian cuando el paquete de fotones cambia su trayectoria, la cual
esta gobernada por los procesos de absorcion, dispersion y emision. Cada uno de estos
eventos estan determinados estadisticamente por niimeros aleatorios generados por
una funcién de probabilidad p(z). Generalmente, un fotén inicia su recorrido cuando
es emitido por una fuente (p.e. una estrella), luego experimenta un niimero aleatorio
de dispersiones y finaliza su recorrido cuando es absorbido por polvo o cuando deja al
sistema. La simulacion Monte Carlo repite este proceso para cada uno de los paquetes
de fotones y analiza los resultados obtenidos.

4.4.2. Simulacion de transferencia radiativa con SKIRT

Una vez realizados los modelos de brillo superficial con GALFIT, se utilizaron los
parametros obtenidos para simular simultdneamente el sistema estelar y el sistema de
polvo utilizando la version 8.0 de SKIRT |Baes et al. 2011, |Camps and Baes, 2015,
2020]. Este es un programa de simulacion tridimensional de transferencia radiativa en
sistemas astrofisicos que contienen polvo, tales como galaxias, discos de acrecimiento
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(estelares o de AGN) o regiones de formacion estelar. Esta seccion incluye los detalles
técnicos de SKIRT y el procedimiento seguido para realizar las simulaciones.

El archivo de entrada sk:. Esencialmente, una simulacion de SKIRT consiste en
la creacion de un archivo ski (en formato xml estandar) que contiene los pardmetros
apropiados para la simulacion: la distribucién geométrica, el sistema estelar y el siste-
ma de polvo. Luego se realiza la simulacion dando este archivo como entrada, del cual
el codigo tomara las caracteristicas dadas para la creacion de dicha simulacion y de
los archivos de salida. SKIRT produce una imagen sintética de la galaxia al finalizar
la simulacioén, la cual debe analizarse para evaluar qué tanto reproduce las caracteris-
ticas de la imagen observada. Después se modifican ligeramente los parametros en el
archivo ski y se vuelve a ejecutar una simulacion. Esto se repite las veces que sean ne-
cesarias hasta encontrar el mejor modelo. A continuacion se describiran cuéles fueron
estos parametros seleccionados, asi como también las partes donde el procedimiento
fue diferente para modelar las demés galaxias de la muestra. En los casos donde los
parametros elegidos fueron los que SKIRT recomienda por defecto, no seran descritos.

El tipo de simulacion. Este es el primer parametro a seleccionar. SKIRT ofrece
dos tipos de simulaciones: oligocromatica y pancromatica. La simulaciéon oligocro-
matica opera a una o més longitudes de onda especificas. En este tipo de simulacion
puede haber absorcion y dispersion, pero no emisiéon térmica por polvo, ya que por
definicion, para calcular la temperatura del polvo se requiere tomar en cuenta el rango
completo de longitudes de onda para las cuales hay interacciones entre radiacion y el
polvo mismo. La simulaciéon pancromética opera a un rango de longitudes de onda
que puede abarcar desde UV hasta IR. En esta simulaciéon puede haber absorcién,
dispersion y emision térmica por granos de polvo. Todas las simulaciones realizadas
en esta investigacion fueron de tipo oligocromatica, ya que estamos interesados solo
en dos filtros: F547M y F814W, y en estas bandas no se observa emisiéon por polvo.
Sin embargo, trabajar con un rango restringido de longitudes de onda permite medir
los efectos tanto de absorcion como de dispersion del polvo, y tener asi una imagen
realista de la galaxia.

Las unidades de la densidad de flujo. Se refiere a las unidades de densidad
de flujo que tendra la imagen de salida (modelo). Aqui SKIRT ofrece tres opcio-
nes: 1. Unidades neutrales: \F), = vF,, 2. Unidades en longitud de onda:
F)\, 3. Unidades en frecuencia: F,. Debido a que las unidades de la palabra cla-
ve PHOTFLAM de la ecuaciéon estan en longitud de onda y esta sera necesaria
posteriormente para transformar unidades de flujo fisico a unidades de cuentas, se
selecciono la opcion 2. En el caso de haber seleccionado el sistema de unidades ex-
tragalacticas (el cual es el que SKIRT da por defecto y que por lo tanto es nuestro
caso), la opcién 2 calcula el flujo espacialmente integrado Fy en unidades de [W m ™2
pm~1] y el brillo superficial f, en unidades de [W m=2 ym™! arcsec™2].
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La longitud de onda. Se selecciona la longitud de onda (en micras) a la cual se
realizara la simulacion oligocromética. Para las galaxias con filtro F547M, se utilizo
el valor de la longitud de onda central del encabezado (palabra clave en la cabecera
CENTRWYV), que es de 0.5483 pm. Para las galaxias con filtro WFPC2-F814W,
también se utiliz6 la longitud de onda central, en este caso es de 0.8012um. Para
galaxias con filtro ACS-F814W, debido a que su encabezado no tiene la la informacién
longitud de onda central, se utilizo el valor de longitud de onda pivote (PHOTPALM),
que es de 0.8044 pm.

El sistema estelar. Se seleccionan los pardmetros necesarios para crear el sistema
estelar. Este puede estar compuesto por una o mas componentes estelares, cada una
caracterizada por una geometria y propiedades de emision especificas que pueden
configurarse utilizando los 46 ‘built-in’ que ofrece SKIRT. En este caso, se utiliz6 el
built-in 39. Un decorador que construye una variante triaxial de cualquier
geometria esférica, e inmediatamente después 4. Una geometria Sérsidl la cual
esta definida de tal manera que el perfil de brillo superficial proyectado tiene la forma

r 1/n
I(r,) = lyexp | —b, (—p>
Teff

la cual esta caracterizada por el radio efectivo reg v el indice de Sérsic n (ver Sérsic
[1963|] y |Ciotti and Bertin| [2000]). Es importante anadir el built-in 39 antes de la
geometria de Sérsic para poder anadir los parametros de aplanamiento en Y y en Z
de la distribucion estelar. Después de la componente estelar, es necesario introducir la
luminosidad de la fuente de fotones en unidades de [Ls pum™!]. Cabe mencionar que en
este paso se realizaron varios intentos antes de obtener los valores en los parametros
que mejor simula el sistema estelar de la galaxia.

La obtenciéon de los parametros para simular el sistema estelar en SKIRT.
El indice de Sérsic n, el radio efectivo (reg 0 1) v el parametro de aplanamiento en
Y fueron obtenidos con los modelos de GALFIT. El primero fue tomado tal cual del
archivo de salida de GALFIT, el tercero se tomé como el cociente de ejes p = a/b
mientras que 7. tuvo que convertirse a unidades de parsec mediante la ecuacion

re(pix) - platescale(” /pix)
206265”
que fue implementada en un algoritmo en Python para convertir cualquier longitud
en unidades de pixeles a unidades de parsec. La luminosidad en unidades de L se ob-
tuvo con la opcion -phot del algoritmo ELLIPSECT, que utiliza NEDE] (NASA /TPAC
Extragalactic Database) para descargar informacion fotométrica del objeto y filtro
senalados. Esta luminosidad se dividié entre la longitud de onda central (en micras)
correspondiente a cada filtro para obtener la luminosidad en unidades de [Le pm™1].

d(pc), (4.8)

re(pe) &

‘https://skirt.ugent.be/skirt8/class_sersic_geometry.html
Shttps://ned.ipac.caltech.edu/
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Para calcular la distancia d(pc), primeramente se obtuvo el médulo de distancia con
-phot de ELLIPSECT y posteriormente se utilizo la ecuacion:

(m—M+5)

d(pc) =105 (4.9)

El sistema de polvo. Este contiene toda la informacion del polvo en una simu-
lacion de SKIRT. De manera general, el sistema de polvo estd compuesto por dos
partes. 1. La distribucién del polvo: incluye una descripcién completa de la dis-
tribucion espacial, propiedades 6pticas del polvo, composiciéon quimica y tamano. 2.
La malla de polvo: contiene toda la informaciéon de la malla espacial en la cual
la distribucion es discretizada. En una simulacién oligocromatica solo esta la opcion
de un sistema de polvo oligocromético, que como se menciond anteriormente, solo
considera absorcion y dispersiéon pero no emision térmica por polvo. La inclusion del
sistema de polvo en la simulacién es opcional. Si el usuario ingresa cero, la simulacion
no contendra polvo. En esta investigacion estamos interesados en el polvo, por lo que,
por supuesto, seleccionamos la opcion de sistema de polvo oligocromatico.

La distribuciéon del polvo. Al igual que para el sistema estelar, el sistema de
polvo también puede estar compuesto por una o mas componentes de polvo, cada
una caracterizada por una geometria y propiedades del polvo. Sin embargo, también
hay otras cuatro opciones méas para crear el sistema. Por ejemplo se puede crear
el sistema a partir de un archivo de salida de una simulacién hidrodinamica. En
nuestra simulaciéon utilizamos la opcion 1, correspondiente a una distribuciéon de polvo
compuesta por una o varias componentes. De todas las componentes disponibles para
la distribucién de polvo, solamente se utilizaron las que se describen a continuacion:

» La geometria de disco exponencialfl describe geometrias axisimétricas ca-
racterizadas por un perfil de doble exponencial en el cual la densidad disminuye
exponencialmente en las direcciones vertical y radial (ver van der Kruit| [L986]).
Se puede aplicar un truncamiento en las direcciones radial y vertical, y también
puede incluirse un hoyo cilindrico interno. Esta geometria tiene la forma

p(R, 2) = poe 1T, (4.10)

para Ryin < R < Rinax ¥V 2] < Zmax- El modelo tiene cinco parametros libres: la
escala de longitud hg, la escala de altura vertical h., el radio de truncamiento
radial R, el radio de truncamiento vertical 2.y, y €l radio interno Ry;,.

» La geometria de anilloE]. es como se consideraria en las galaxias de tipo
temprano con caminos de polvo. Esta caracterizada por un perfil Gaussiano en
direccion radial y una caida exponencial en la direccion vertical, resultando el
perfil de densidad axisimétrico

) e [Ty ()

bhttps://skirt.ugent.be/skirt8/class_exp_disk_geometry.html
"https://skirt.ugent.be/skirt8/class_ring_geometry.html
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que tiene tres parametros libres: el radio del anillo Ry, la dispersion radial del
anillo w, y la escala de altura vertical h,.

= La geometria tomada de un archivo FITS ﬂ se refiere a una geometria
caracterizada por observaciones, es decir, una imagen FITS 2D que es leida
por SKIRT y deproyectada adoptando un cierto dngulo de posicion (PA) e
inclinacion (7). Esta geometria supone un perfil de densidad de caida exponencial

en la direccidn vertical ]
z
p(z) = poexp <—h—>-

Si la simulacion se ejecuta con i = 0 grados y con el PA de la galaxia simulada,
la imagen modelo creada por SKIRT puede compararse con la imagen obser-
vada. La geometria de este modelo esta dada por nueve parédmetros libres: el
nombre del archivo de entrada, la escala de pixel piz, el angulo de posicion PA,
la inclinacién ¢, el nimero de pixeles nz y ny en las direcciones X y Y, el centro
de la galaxia zc y yc en las coordenadas de la imagen (X,Y), y la escala de altura
vertical h,. Es importante mencionar que solo para la galaxia NGC4261 se rea-
lizaron modelos con las tres geometrias descritas anteriormente, para NGC4552
solo se utilizo la geometria de disco exponencial y para el resto de las galaxias
de la muestra se utiliz6 la geometria tomada de un archivo FITS. Lo anterior
porque, en nuestra muestra, solamente las galaxias NGC4261 y NGC4552 tienen
estructuras de polvo con forma de disco. Las demés galaxias tienen estructuras
de polvo con morfologias como caminos de polvo con forma espiral, caéticos y
disco espiral. Por lo que, usando una imagen FITS de la estructura de polvo,
resulté menos complicado simularlas pero también un modelo menos confiable.
Estas imégenes FITS, a las cuales nos referiremos como “mapas de polvo” fueron
creadas manualmente dibujando una regiéon con DS9 alrededor de la estructura
asi como se muestra en la figurald.7y se les asigné un valor de 100 a los pixeles
dentro del area de la region.

A los modelos de geometria de disco exponencial y anillo se les anadié ademés
el built-in nimero 37, que corresponde a un ‘decorador{’| que aplica una rotacién a
cualquier geometria utilizando los tres dngulos de Euler: o, 3, y 7, los cuales sirven
para descomponer cualquier rotaciéon en tres secuencias de rotaciones individuales

alrededor de los ejes principales (ver ﬁgura:
= La primer rotacién es por un angulo « alrededor del eje Z.
» La segunda rotacion es por un angulo § alrededor del nuevo eje X'.
» La tercera rotaciéon es por un angulo « alrededor del nuevo eje Z”.

De tal manera que la posicion de la geometria después de haber aplicado la rotacion
esta dada por
r = Rry,;

Shttps://skirt.ugent.be/skirt8/class_read_fits_geometry.html
Ynttps://skirt.ugent.be/skirt8/class_rotate_geometry_decorator.html
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Figura 4.7: Izquierda: Region de DS9 utilizada para crear el mapa de polvo para NGC4261. De-
recha: Mapa de polvo de NGC 4261 introducido en la simulacién de transferencia radiativa donde
se uso la geometria de archivo FITS.

Figura 4.8: Dos sistemas de coordenadas ortogonales en los que se muestran los angulos de Euler.
Imagen tomada de wikipedia.org.
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donde r es la posicion nueva, ro; es la posicion original y R es la matriz de rotacion
dada por

cosy siny 0 1 0 0 cosa sina 0
R=| —siny cosy 0 0 cosfB sinf —sina cosa 0
0 0 1 0 —sinf cospf 0 0 1

Lo anterior con la finalidad de que la estructura de polvo a simular tenga la misma
orientacion en la imagen modelo que en la imagen observada.

Siguiendo con la creacion del sistema de polvo, después de elegir la(s) componen-
te(s) que describe(n) la distribucion de densidad del polvo e introducir los valores
de los parametros (més adelante se explica como se obtuvieron), se eligen las pro-
piedades dpticas de los granos de polvo. Aqui SKIRT ofrece 16 opciones de
propiedades que han sido estudiadas en la literatura. En nuestra caso, seleccionamos
la opciéon 1: una mezcla de polvo con propiedades interestelares promedio. Esta opcién
representa las propiedades 6pticas de una mezcla de polvo promedio que es apropiada
para el medio de polvo interestelar tipico de nuestra galaxia. Los datos se leen de
un archivo llamado kext_albedo_WD_MW_3.1_60_D03.all en la pagina web de Bruce
DraineET]. El archivo contiene datos en un amplio rango de longitudes de onda, desde
0.0001 pgm a 10 mm. El modelo consta de una mezcla de granos carbonosos y granos
de silicato amorfo. Los granos carbonosos son similares a los PAHs cuando son pe-
quenos y al grafito cuando son grandes (ver |Li and Draine [2001]). Las distribuciones
de tamano se toman de Weingartner and Draine [2001] para una curva de extincion
con Ry = 3.1, renormalizadas como se realiza en Draine| [2003]. Con estos regimenes
los coeficientes de absorciéon corresponden a r, = 825 m? kg~!, para las simulaciones
a 0.5483 um, y a x, = 595 m? kg~!, para las simulaciones a 0.8044 um. Especifica-
mente, la abundancia de granos en relacion con H se ha reducido en un factor de 0.93
relativo a la distribucion de tamano con Ry = 3.1y [C/H]pag = 60 ppm como en
Weingartner and Draine| [2001]. Se supone una abundancia de PAH C relativa a H de
[C'/H]pag = 0.93 x 60 ppm = 55.8 ppm.

Luego se selecciona el parametro de normalizacion de la componente de polvo.
SKIRT ofrece 7 opciones, de las cuales, en todas nuestras simulaciones seleccionamos
la opcién 1: normalizacion mediante la definicion de la masa de polvo total, ya que
este es el parametro de interés.

La malla de polvo. Como se mencion6 anteriormente, la distribuciéon del polvo
es discretizada mediante una malla espacial, es decir, un conjunto de celdas de polvo
pequenas que cubren todo el espacio tridimensional. En cada celda, la temperatura
y la densidad del polvo se considera uniforme. SKIRT ofrece 8 opciones de mallas de
polvo que pueden utilizarse. Dependiendo de las simetrias en las geometrias estelar y
de polvo, SKIRT soporta mallas esféricas 1D (las celdas son cascarones concéntricos),
mallas axisimétricas 2D (las celdas tienen forma de toro), mallas cartesianas 3D (las

Onttps://www.astro.princeton.edu/ draine/dust/dustmix.html
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celdas son cajas), y mallas con forma de teselaciéon de Voronoi (cada celda es un
poliedro convexo). Cuando la geometria del sistema lo permite, las simulaciones en
mallas 1D o 2D son mucho mas eficientes que las simulaciones en una malla 3D. En
todas nuestras simulaciones utilizamos la opciéon 6, que corresponde a una malla de
arbol de k-dimensiones (k-d tree o binary tree), ya que a diferencia de las otras mallas,
las cuales sirven para muestrear mejor distribuciones de polvo regulares y continuas,
la malla k-d tree funciona mejor para distribuciones de polvo irregulares, en donde
esta hace un compromiso entre el ntimero de celdas y el tiempo de célculo en regiones
donde hay mayor densidad de polvo.

Los parametros requeridos por este tipo de malla son los puntos de inicio y fin en
las direcciones X, Y y Z, con los que se obtiene el tamano 3D de la malla; los niveles
minimo y méximo de refinamiento de la malla; el método de busqueda utilizado
para atravesar la cuadricula del arbol, que en este caso se selecciond la opciéon 2.
Neighbor, en la cual se construye y se usa la lista de vecinos de cada muro de nodos.
También se introducen el nimero de muestras de densidad aleatorias para determinar
la subdivision de las celdas, la profundidad 6ptica promedio maxima de cada celda, la
fraccion maxima de masa de polvo contenida en cada celda, y la dispersion de densidad
méaxima en cada celda. Luego se elige el método que determina la orientacion de la
subdivision a cada nivel. Aqui se seleccion6 siempre la opcion 1, la cual corresponde
a un método que alterna entre las direcciones X, Y y Z. Finalmente, se introduce el
nimero de muestras de densidad aleatorias para determinar la masa en cada celda.

La obtenciéon de los parametros para simular el sistema de polvo. Los
valores de los parametros de la distribucion del polvo se obtuvieron mediante prueba
y error hasta acercarse a valores en los que la estructura de polvo simulada fuera
similar a la observada. Esto se evalué mediante los residuos 1D y 2D de la misma forma
como se explicd anteriormente para los modelos de brillo superficial (ver secci()n
y a través de un analisis estadistico de x? que se calculé de manera independiente a
SKIRT usando la ecuacion

1 ObS(y) — Mod(z)
Ty

z,y)

donde N es el ntimero de pixeles de la imagen, y Obs, ,) y Mod, ) son los pixeles en
las coordenadas (z,y) de la imagen observada y la imagen modelo, respectivamente.
Una vez obtenidos los parametros que daban como resultado un modelo semejante a la
observacion, se realizaron cientos a miles de modelos donde se combinaron diferentes
valores de cada uno de los pardmetros con la finalidad de encontrar el mejor modelo
con mayor precision. En el capitulo de resultados (Cap. se detallan los rangos
utilizados para los parametros y el ntimero total de modelos obtenidos para encontrar
el mejor ajuste.

Para las simulaciones donde se utiliz6 una geometria de disco exponencial
se variaron los parametros: hg, h, y Ry (los radios de truncamiento Ruyax ¥ Zmax
no se utilizaron). Para las simulaciones donde se utiliz6 la geometria de anillo se
variaron Ry, w y h,. Finalmente, para las simulaciones donde se utiliz6 una geometria
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tomada de un archivo FITS se variaron i, PA y h.. Tanto para la geometria de
disco exponencial como para la de anillo, se variaron los angulos de Euler «, £y 7.
Y para las tres geometrias se vario6 el valor de la masa de polvo total.

Los parametros libres de la malla de polvo son los puntos de inicio y fin en las tres
direcciones (minX, maxX, minY, maxY, minZ y maxZ), los niveles de refinamiento
de la malla (minLevel y maxLevel), y el nimero de muestras (o celdas) por cada
direccién (numSamples). Los valores de los puntos de inicio y fin que se utilizaron
inicialmente fueron tales que la malla tuviera un tamano que cubriera casi toda la
imagen simulada. Dado que la resoluciéon espacial de la malla depende de su tamano
y del nimero de celdas, estos dos pardmetros se variaron para encontrar los valores
Optimos para una simulacién con buena resoluciéon intentando minimizar el tiempo de
computo posible (a mayor resolucién, mayor tiempo de computo). Esto es necesario
debido a que el gran nimero de simulaciones que se realizaron necesitaba de optimizar
los tiempos. Lo méas comin fue dejar el nimero de celdas en un nimero fijo y variar
el tamano de la malla. Utilizando un procesador de 32 ntcleos y 256 GB de RAM,
esperamos que cada simulacion tenga una duraciéon de ~ 1 min. En cuanto a los niveles
de refinamiento, estos se relacionan directamente con la eficiencia con la que la malla
muestrea la densidad de polvo, por lo que el valor de la masa de polvo calculado por
la simulacion podria ser inconsistente con el valor de masa de polvo ingresado por el
usuario si los niveles de refinamiento no son los indicados para la simulaciéon. Estos
valores también se obtuvieron después de hacer diversas pruebas, tomando en cuenta
el tiempo de calculo.

El instrumento. Aqui se selecciona el instrumento a simular, el cual colecta los
paquetes de fotones emitidos por el sistema estelar, un proceso similar al que ocurre en
los instrumentos de un telescopio real. Hay seis instrumentos diferentes que SKIRT
puede simular. En esta investigacion se selecciondé el nimero 2, que corresponde a
un instrumento bésico que proporciona el brillo superficial en cada pixel como un
cubo de datos. Dado que en nuestro caso los paquetes de fotones colectados por
el instrumento solo tienen una longitud de onda (0.5483um, 0.8012um o 0.8044um,
segtn corresponda), entonces el cubo de datos sblo tendra un marco, es decir, sera
una imagen. Luego se introducieron los parametros de este instrumento: nombre (el
que el usuario decida), distancia en Mpc (la misma que en la ec., angulo de
inclinacion, angulo de azimuth, d&ngulo de posicién, campo de vision total en las
direcciones horizontal (fieldOfViewX) y vertical (fieldOfViewY'), nimero de pixeles en
las direcciones horizontal (numPixelsX) y vertical (numPixelsY), y centro del marco
en las direcciones horizontal (centerX) y vertical (centerY). Cabe mencionar que,
siendo esta una simulacion, el objeto simulado puede verse como el usuario lo requiera,
es decir, es posible poner el instrumento en cualquier posicion: angulo y distancia.
También es posible simular la imagen del objeto con el tamano y resoluciéon requeridos
por el usuario. En esta investigacion lo que estamos buscando reproducir tanto la
galaxia como la observacion del HST con todas sus caracteristicas técnicas.
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La obtencion de los parametros para simular el instrumento. En cuanto a
los dngulos, la inclinacién y el azimuth se dejaron en 0, mientras que para el angulo
de posicion se utilizo el valor obtenido con el modelo de GALFIT. Para los campos de
vision horizontal y vertical se utilizé el tamano de la imagen en = y y encontrados en
las palabras clave NAXIS1 y NAXIS2, respectivamente, del encabezado de la imagen
observada. Debido a que estos estan en pixeles, fueron convertidos a pérsec utilizando
el algoritmo con la ec. 4.8 Para el numero de pixeles en las direcciones horizontal y
vertical se utilizaron directamente los valores de NAXIS1 y NAXIS2, respectivamente.
Para el centro del marco, se calcularon las coordenadas (centerX y centerY) en parsec
de tal manera que la galaxia simulada quedara en las mismas coordenadas que en la
imagen observada. Por lo que se llevo a cabo lo siguiente: Las coordenadas del centro
de la galaxia x. y y. obtenidas con el modelo de GALFIT fueron transformadas de
pix a pc y luego se utiliz6 la siguiente ecuacion:

conterX — — (xc(pc) B ﬁeldOfV;ewX(pc))
4.1
fieldOfViewY (pc) (4.13)
centerY = — ( y.(pc) — 5

El niimero de paquetes de fotones. Este es un parametro muy importante por-
que determina la precision de la simulacién. Es decir, determina la cantidad de ruido
Monte Carlo que tendra la imagen final, similar a la sefial-a-ruido (signal-to-noise)
en una imagen observada. Ademas, el tiempo de computo de la simulacién aumenta
proporcionalmente con el nimero de paquetes de fotones (multiplicado por el ntimero
de longitudes de onda). Los valores tipicos van de 105 a 10° paquetes de fotones. El
ntmero apropiado es determinado usualmente de manera experimental, ejecutando la
simulaciéon una y otra vez, con diferente nimero de paquetes de fotones hasta encon-
trar el més 6ptimo considerando la precision y el tiempo de computo. En todas las
simulaciones realizadas en esta investigacion se utilizé un ntimero de 107 paquetes de
fotones.

La ejecucion de la simulaciéon. Una vez creado el archivo ski, se ejecuté la simu-
lacion. Si el lector esta interesado en conocer de manera mas detallada los comandos y
pasos para realizar una simulaciéon con SKIRT, lo invitamos a que revise los tutoriales
que se encuentran en su sitio web!] Durante la simulacion, SKIRT produce varios
mensajes log donde registra actividades especificas y el progreso general de la simu-
lacion. Esta consiste de tres fases: 1. Fase de construccion: se crea una estructura
de datos interna que representa la simulacion, basada en el contenido del archivo ski.
Esta se completa en una fraccion de segundo (o falla si encuentra un problema con
el archivo ski). 2. Fase de configuracion: donde se inicializan las estructuras de
datos de toda la simulaciéon. En esta fase se configura la malla espacial en la cual se
calculan las propiedades del campo de radiaciéon y donde se evalua la probabilidad de
que un proceso dado se verifique. Dependiendo de los parametros y la complejidad

Uhttps://skirt.ugent.be/version8/_tutorials.html
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del modelo a simular, esta puede tardar segundos, minutos e incluso horas. En el caso
de nuestras simulaciones més complejas, esta fase no tardé mas de cinco minutos. 3.
Fase de la ejecucion de la simulacion: donde los paquetes de fotones son lan-
zados a través de la malla de polvo y detectados por el instrumento. Solo detecta
aquellos que logran escapar del sistema de polvo. Para una simulacion oligocromética
(como la realizada en esta investigacion), solo estan las fases de emision estelar y
de interacciéon —por procesos de absorcion y dispersion— con el polvo. Mientras que
para una simulacion pancromatica pueden haber ademas la fase de emisioén por polvo.

Los archivos de salida. Al terminar la simulacién, se obtienen algunos archivos de
salida con datos importantes sobre la simulacion, entre ellos, solo mencionaremos los
archivos convergence.dat y total.fits, que fueron los que se utilizaron para comprobar
la confiabilidad de los modelos. El primero solo es creado cuando la simulacién incluye
el sistema de polvo. Este es un archivo pequeno de texto que proporciona una forma
de verificar la consistencia en la distribuciéon de las celdas de la malla. Contiene la
densidad superficial central de canto (edge-on)y de cara (face-on) de la distribucion de
polvo, asi como también la masa de polvo equivalente total. Se hace una comparacion
entre el valor teorico de la masa (ingresado por el usuario) y el valor muestreado por la
malla. Si estos parametros se relacionan dentro de un pequeno porcentaje, significa que
la malla de polvo muestrea bien la densidad del polvo. Pero si hay grandes desviaciones
entre estos pardmetros, es importante considerar una distribucién diferente de celdas
de la malla (ej., con mayor tamano o mayor resolucion). El segundo es un archivo en
formato FITS que contiene el cubo de datos (o la imagen) del modelo con el brillo
superficial en cada pixel detectado por el instrumento.

Como se menciond anteriormente, la imagen total.fits contiene el brillo superficial
en cada pixel en unidades de [W m™2 pm™! arcsec™?|, para poder compararla con la
imagen observada, se aplico una transformacion de las unidades a [erg cm-2 s-1 A-1]
mediante la siguiente ecuacion:

I } _ 105 (platescale ‘ I ])27 (4.14)

erg em—25-1A7" " [ pix] [Wm—2pum~2arcsec™!

y luego se convirti6 a unidades de cuentas multiplicando la imagen por el tiempo
de exposicion (EXPTIME) y dividiendo entre el factor de conversion de unidades de
flujo fisicas a unidades de flujo instrumental (PHOTFLAM). Una vez hecho esto, la
imagen total.fits se suavizé6 mediante una convolucién con la imagen PSF del filtro
correspondiente.

Después de realizar una malla de modelos con diferentes valores en los pardmetros
del polvo, fue posible obtener un rango de valores de M, probables para las estructu-
ras circunnucleares de las galaxias de la muestra. Para ello usamos representaciones
graficas del como varfa la estadistica de x? con los distintos valores de la masa. Esto
nos permitio, no solo estimar el minimo sino también asociar una cota de error a la
medida de la masa.
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4.5. Ajustes espectrales de modelos de toro de polvo

Debido a que el objetivo de esta investigacion es explorar la relacion entre la masa
de polvo circunnuclear Mcngust ¥ 1a masa de polvo nuclear (del toro) My gys¢, se estimo
My aust siguiendo la metodologia de |Gonzéalez-Martin et al.|[2019|, la cual consiste en
ajustar espectros de Spitzer/IRS utilizando modelos de toro de polvo nuclear. En este
caso se usaron el modelo de toro suave de [Fritz et al. [2006] |[Fritz06], los modelos de
toro grumoso de Nenkova et al.|[2008a] [NenkovaO8| y Honig and Kishimoto| [2010]
[Hoenig10], el modelo de toro de dos fases (grumoso y suave) de |Stalevski et al.
[2016] [Stalev16], y el modelo de viento y disco grumoso de |Honig and Kishimoto
[2017] [Hoenigl7|. Este método se llevo a cabo solo para 10 objetos de la muestra con
espectros disponibles de Spitzer/IRS siguiendo la metodologia de Gonzalez-Martin
et al. [2019].

Para llevar a cabo estos ajustes espectrales, ademaés de los espectros de Spitzer/IRS,
se requirieron las luminosidades en rayos X de 2 a 10 keV (Lx(2-10 keV)) para trans-
formarla a la luminosidad bolométrica, la cual es uno de los parametros requeridos
por los modelos de toro de polvo para ajustar el SED infrarrojo. Las luminosidades
Lx(2-10 keV) que se utilizaron se muestran en la tabla[3.5



Capitulo 5

Resultados

En este capitulo presentamos los resultados para las 19 galaxias de la muestra ob-
tenidos con la aplicacion de las técnicas mostradas en la metodologia: los mapas
de estructuras de polvo (secciones y , con los que identificamos estas
estructuras para discernir la morfologia de cada una y clasificarlas; los modelos de
brillo superficial (secciones[5.1.2]y realizados con GALFIT, con los que pa-
rametrizamos el sistema estelar de las galaxias; las simulaciones de transferencia
radiativa (seccionesy realizadas con SKIRT, que nos permitieron modelar
el sistema de polvo de las galaxias en conjunto con el sistema estelar obtenido pre-
viamente con GALFIT; y por altimo, los ajustes a los espectros de Spitzer /IRS
(secciones mediante modelos del toro de polvo. Cabe mencionar que separamos
los resultados de NGC 4261 de los del resto de la muestra, pues como se explica en la
siguiente seccion, este objeto fue el primero que estudiamos, es el inico que muestra
un disco de polvo muy claro sin necesidad de usar mapas de estructura, y ademés los
procedimientos aplicados en este fueron méas detallados. En la seccion[5.2] se presentan
los resultados del anélisis a la muestra completa.

5.1. Resultados de NGC 4261

En esta seccion presentamos los resultados obtenidos para la galaxia NGC 4261. Los
separamos de los resultados del resto de la muestra debido a que este objeto fue el que
se estudi6 inicialmente para poner a prueba todos los procedimientos descritos en la
metodologia (ver capitulo . Ademas, NGC 4261 es el tnico de los objetos que mues-
tra una geometria clara de anillo/disco/toro, tal y como presentan Bonfini et al.| [2018]
para otros dos AGNs de baja luminosidad (ver introducciéon). Esto nos permitiré ha-
cer una comparacion directa de nuestros resultados con los dos sistemas analizados
por Bonfini et al.|[2018§], siguiendo una metodologia similar. A continuacion, mostra-
mos detalladamente todos los resultados que se obtuvieron con la aplicaciéon de los
mapas de estructuras de polvo, la realizacion de los modelos de brillo superficial con
GALFIT y la produccion de las simulaciones de transferencia radiativa con SKIRT
para el caso de NGC 4261.

71
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5.1.1. Mapas de estructuras de polvo de NGC 4261

Para evaluar la funcionalidad de la técnica sharp-divided, se realizaron imégenes
con las tres funciones (o filtros) de suavizado: Box2DKernel, Gaussian2DKernel y
AiryDisk2DKernel, a cada uno de los 13 filtros del HST disponibles para NGC 4261
y con tamanos del kernel de: 3, 5 y 7 pixeles. En total se obtuvieron 117 imégenes
(i.e. nueve imagenes por cada filtro del HST'), que se recopilaron en un catalogo (ver
apéndice para facilitar su inspeccion y seleccionar la funciéon de suavizado en la
que la estructura nuclear es més clara. Como ejemplo, en la figura [5.1] se muestran
las imagenes del catédlogo de NGC 4261 en el filtro F547M, en donde puede apreciarse
un disco de polvo muy claro con una inclinacién de unos 30° respecto al norte de
la imagen y en direccion oeste. La morfologia de polvo circunnuclear de NGC 4261
fue clasificada como ‘disco’ (ver tabla [p.5] donde se incluye la clasificacién para la
muestra completa).

La imagen que resalta mejor el disco de polvo es la que utiliza el filtro de suavizado
box 2D con un tamano de kernel de 3 pix, por lo que se utiliz6 esté imagen sharp-
divided para los estudios del polvo circunnuclear de NGC4261. El filtro Airy Disk
también muestra una estructura clara al igual que el box 2D. Sin embargo, atn se
detecta algo de contribucion estelar de la galaxia eliptica alrededor del disco de polvo.
También se observd que el anillo de polvo es muy claro en los dos filtros F547M y
F814W. Esto es importante porque son los filtros mas utilizados para la muestra
inicial. Por otro lado, en los filtros F606W y F205W no se observa la estructura de

polvo, solamente la emision nuclear (ver figuras y|A.13)).

5.1.2. Modelos de brillo superficial de NGC 4261

Los primeros modelos de brillo superficial obtenidos con GALFIT para NGC 4261
fueron aquellos en los que se ajusté una funcién Sérsic. Como se mencion6 en la sec-
cion[4.3.] se realizaron ajustes dejando que GALFIT creara la imagen sigma interna-
mente y también utilizando la imagen sigma creada manualmente mediante la imagen
de peso (que se denomina en terminologia del HST como WHT). En la tablaf5.1] se
muestran los parametros obtenidos con cada uno de los ajustes. En el caso en el que
GALFIT crea internamente la imagen de sigma obtuvimos x? = 0.104, mientras que
cuando generamos manualmente la imagen sigma obtuvimos y2 = 0.030. Este valor es
~ 3 veces menor que el valor de x2 obtenido con la imagen sigma generada por GAL-
FIT. Esto hace pensar que la imagen sigma que genera internamente de GALFIT sea
mas confiable que al utilizar nuestra propia imagen sigma. Sin embargo, analizando
los residuos 1D y 2D mostrados en la figura[s.2] obtuvimos que las diferencias son
muy sutiles entre ambos modelos. Una vez realizada esta prueba y por simplicidad,
procedimos a realizar los modelos de las demas galaxias de la muestra dejando que
GALFIT creara la imagen sigma automaticamente.

En la figural5.3] se observa el archivo de entrada de GALFIT de NGC4261. En
este caso, se utilizO una imagen mascara que cubre el disco de polvo circunnuclear
mostrado en la figura , una imagen PSF del filtro F547M (obtenida con TinyTim
[Krist et al., 2011]), una region de ajuste de 600 x 630 pixeles; que encierra la mayor
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Figura 5.1: Imégenes sharp-divided de NGC4261 en el filtro F547M obtenidas utilizando las tres
diferentes funciones de Astropy. El norte esta arriba y el este hacia a la izquierda.

parte de la galaxia y al mismo tiempo abarca el menor area fuera de los limites de la
forma “L” del WFPC2, una caja de convoluciéon con un tamano de 200 x 200 pixeles,
una magnitud fotométrica ZEROPT = 23.8 (obtenida con la ec.[.4), la escala de
placa de 0.1” correspondiente a las imégenes WFPC2, y dos funciones Sérsic con sus
respectivos parametros. Sin embargo, mas abajo detallamos una comparacion de este
ajuste con otros en los que se utilizaron otros perfiles: una sola funcién Sérsic y la
funcién Nuker.

Con la finalidad de encontrar el mejor ajuste para NGC4261 se intent6 imple-
mentar una técnica de iteracion, en la que primeramente se cred un modelo de brillo
superficial ajustando una sola funcion Sérsic a la imagen original (enmascarando la
region con polvo), posteriormente, se tomé el modelo resultante (sin polvo) como
imagen de entrada para GALFIT y nuevamente se ajusto a esta una funcion Sérsic.
El modelo resultante en esta iteracion muestra valores de los parametros de la funcion
Sérsic (re = 277.62 y n = 3.66, ¢ = 0.77, P.A.=—21.89) similares a los que se tenian
anteriormente. Sin embargo, la magnitud obtenida estd muy sobrestimada (Mag =
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3.41), siendo el valor del primer modelo Mag = 10.63. Debido a lo anterior, no se
siguié implementando esta técnica.

Tabla 5.1: Comparacion de los ajustes para NGC 4261 utilizando imagen sigma creada manualmente
y creada por Galfit.

Comp Mag Te n q P.A. x> TImagen sigma

[pix]|
(1) (2) B @ 6B’ (7 (8)
Sérsic  10.63 296.21 3.80 0.78 -21.24 0.03 Manual
Sérsic 10.75 249.04 3.40 0.75 -21.10 0.10 Calfit

Notas. Col. (1): Componente del modelo. Col. (2): Magnitud de la componente.
Col. (3): Radio efectivo. Col. (4): Indice de Sérsic. Col. (5): Cociente de eje mayor
entre eje menor. Col. (6): Angulo de posicién. Col. (7): Chi cuadrada reducida
obtenida mediante la ec.[d.5] Col. (8): Método para obtencion de la imagen sigma.

Otro resultado interesante para NGC 4261 es que su perfil radial se ajusta ligera-
mente de mejor manera (residuos menores) con una funcion Nuker, lo que significa
que es una galaxia con “core” (“core-Sérsic” o “core-galaxy”, en inglés). En la ﬁgura
se muestra que el perfil Nuker es muy similar al perfil Sérsic a radios menores que
~ 20”. Mas alla de este radio el perfil Nuker es méas brillante que el perfil Sérsic y el
de la galaxia. Como se muestra en la figural5.3], también se realiz6 un ajuste mediante
dos funciones Sérsic, el cual brindé mejores resultados que un Sérsic individual y que
la funcion Nuker. En la tablalb.2 se muestran los pardmetros del modelo doble Sérsic
y en las figuras[.5|y se muestran el perfil de brillo superficial y los residuos bidi-
mensionales, respectivamente. Una de las componentes Sérsic resultéo con n = 1.78 y
r. = 231 pix, que equivale a r. = 3.5 kpc, mientras que la segunda componente Sérsic
esta caracterizada por n = 1.78 y r. ~ 31 pix, equivalente a r. ~ 470 pc.

El objetivo de este doble perfil de Sérsic es el de simular un perfil aplanado al
centro como el “core-Sérsic” que pueda ser utilizado por SKIRT. Esto es debido a que
el perfil de Nuker no estéd implementado dentro de este codigo. El doble perfil de Sérsic
permite obtener perfiles més aplanados al centro, dando posiblemente estimaciones de
masa de polvo menores que el perfil de Sérsic simple. Notese que esta aproximacion no
pretende ser una descripcion realista del perfil sino que nos permite tomar en cuenta el
posible error en la estimacion de masa debido a que el perfil se aplana al centro para el
caso de galaxias tipo core. Para el resto de la muestra utilizamos sistematicamente el
perfil de Sérsic y el doble perfil de Sérsic para ajustar con GALFIT y posteriormente
hacer las simulaciones de transferencia radiativa con SKIRT.

Como se muestra en las figuras de los perfiles (figs.[5.2] y [.)), caracterizamos
el tamano del disco de polvo Rcngust mediante su semi-eje mayor, mismo que se
encuentra marcado con una linea vertical punteada. Este se midi6 manualmente en
la imagen sharp-divided del filtro F547M. En este caso Rqust ~ 0.1”7, que equivale a
Rendust ~ 151.2 pe utilizando una distancia de d = 31.2 Mpec.
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Figura 5.2: Arriba: Perfiles de brillo superficial de NGC 4261 en el filtro F547M. Los puntos rojos
son el perfil observado, la linea solida azul es el perfil del modelo usando la imagen sigma creada
internamente por GALFIT y la linea verde es el perfil del modelo usando la imagen sigma creada
con la imagen de peso (WHT). En ambos modelos se utilizé una funciéon Sérsic. Abajo de los perfiles
se muestran los residuos unidimensionales R1p = (Pobs — Pmod) X 100/ Ppod con sus barras de error
dadas por Er = Eobs X 100/ Pyod. La linea vertical discontinua indica el radio al cual se encuentra
el limite del chip en el que esta centrada la galaxia, en este caso es el Planetary Camera [pc|. La
linea vertical punteada indica el tamano del semi-eje mayor de la estructura de polvo. Medio y
abajo: Residuos bidimensionales Rop = (Lobs — Imod)/Imod, donde Iohs v Imod son las imagenes
de la galaxia y del modelo, respectivamente. Se muestra el histograma de residuos correspondiente
indicando la media p y la desviacion estandar o de un ajuste gaussiano. Medio: Modelo usando la
imagen sigma creada internamente por GALFIT, y los de abajo. Abajo: Modelo usando la imagen
sigma creada con la imagen de peso (WHT). El valor del pixel esta en unidades de cuentas.
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# Chi*2/nu = @©.96@0, Chi™2 = 16627.818, Ndof = 275725

# IMAGE and GALFIT CONTROL PARAMETERS

A) /home/ulises/ProyectoMaestria/Sharp-divided/NGC4261/NGC4261 F547M.fits[sci,1]
# Input data image (FITS file)

B) /home/ulises/ProyectoMaestria/Galfit/NGC4261/F547M/

NGC4261 F547M imgblock 2sersic.fits # Output data image block

C) #/home/ulises/ProyectoMaestria/Galfit/NGC4261/F547M/NGCA261 F547M sigma.fits[
WHT] # Sigma image name (made from data if blank or “none™

D) /home/ulises/ProyectoMaestria/Galfit/NGC4261/F547M00.fits # Input PSF
image and (optional) diffusion kernel

E) 1 # PSF fine sampling factor relative to data

F) /home/ulises/ProyectoMaestria/Galfit/NGC4261/F547M/NGC4261 F547M mask.fits

Bad pixel mask (FITS image or ASCII coord list)

G) none # File with parameter constraints (ASCII file)

H) 1660 1600 730 1360 # Image region to fit (xmin xmax ymin ymax)

I) 200 200 # Size of the convolution box (x y)

23.816 # Magnitude photometric zeropoint

0.100 0.100 # Plate scale (dx dy) [arcsec per pixel]

regular # Display type (regular, curses, both)

P) @ # Choose: @=optimize, 1=model, 2=imgblock, 3=subcomps

INITIAL FITTING PARAMETERS

For component type, the allowed functions are:
sersic, expdisk, edgedisk, devauc, king, nuker, psf,
gaussian, moffat, ferrer, and sky.

Bn (n=integer, Bending Modes).

Co (diskyness/boxyness),

Fn (n=integer, Azimuthal Fourier Modes).

RO-R10 (coordinate rotation, for creating spiral structures).
To, Ti, T@-T1@ (truncation function).

#
#
#
#
#
#
# Hidden parameters will only appear when they're specified:
#
#
#
#
#
#

fit toggle(s)

# Component number: 1

@) sersic # Component type

1) 1317.3617 1067.5835 @ @ # Position x, y

3) 11.0855 1 Integrated magnitude

4) 230.9499 1 R e (effective radius) [pix]

5) 1.7803 1 Sersic index n (de Vaucouleurs n=4)
0.0000 0
0.0000 0
0.0000 %]
08.7699 1
-21.5912 1

Axis ratio (b/a)
Position angle (PA) [deg: Up=0, Left=90]
Skip this model in output image? (yes=1, no=@)

HoH R R H R R R

# Component number: 2
@) sersic Component type
1) 1317.3617 1067.5835 @ @ # Position x, y
E)RERLEY) 1 Integrated magnitude
4) 30.8631 1 R_e (effective radius) [pix]
5) 1.e033 1 Sersic index n (de Vaucouleurs n=4)
6) 0.0000 (5}
7) ©0.0000 %]
8) 0.0000 %]
8.7177 1
-21.8124 1

Axis ratio (b/a)
Position angle (PA) [deg: Up=0, Left=90]
Skip this model in output image? (yes=1, no=0)
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Figura 5.4: Arriba: Comparacion entre los perfiles de brillo superficial de los modelos con una
funcién Sérsic (azul) y con una funcién Nuker (verde). Medio: Residuos 2D del modelo Sérsic.

Abajo: Residuos 2D del modelo Nuker. El resto de la descripcion es igual que para la ﬁgura
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Figura 5.5: Ajuste de dos componentes Sérsic (en colores amarillo y gris) al perfil de la galaxia (rojo).
El perfil azul es la suma de las dos componentes Sérsic. El resto de la descripcion de esta figura es

igual que para la figura[5.2]
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Figura 5.6: Residuos bidimensionales del modelo doble Sérsic. La descripcion es igual que para la

figura.
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Tabla 5.2: Parametros de los modelos de brillo superficial 2-Sérsic y Nuker para NGC 4261

Modelo Comp Mag 7.p [pix] n a B ol q PA. 2
(1) 2 ) (4) 6y (6 (1) @) (9 (10) (11

2-Sérsic  Sérsic  11.01  230.95 1.78 - - - 0.77 -21.59 0.06
Sérsic  13.44 30.86 1.00 - - - 0.72 -21.81
Nuker Nuker 16.88 18.06 - 0.93 1.80 0.00 0.77 -21.49 0.04

Notas. Col. (1): Nombre del objeto. Col. (2): Componente del modelo. Col. (3): Magnitud de la
componente. Col. (4): Radio efectivo, . para el perfil Sérsic y r;, para el perfil Nuker. Col. (5): Indice
de Seérsic. Cols. (6), (7) y (8) son parametros del perfil Nuker, donde § es la pendiente externa de la
ley de potencias, 7 es la pendiente interna y « controla lo afilado de la transicion. Col. (9): Cociente
de eje mayor entre eje menor. Col. (10): Angulo de posicién. Col. (11): Chi cuadrada reducida
obtenida mediante la ec.[H

Figura 5.7: Comparacion visual entre las imagenes modelo obtenidas de las simulaciones de SKIRT
y la imagen observada de NGC4261. Izquierda: Imagen observada en el filtro F547M. Central:
Modelo 1-Sérsic con unidades de [W m~2 pum~! arcsec™2]. Derecha: Modelo 2-Sérsic con unidades
de cuentas.

5.1.3. Simulaciones de transferencia radiativa de NGC 4261

El objetivo de realizar las simulaciones de transferencia radiativa es modelar, y
por lo tanto, parametrizar las estructuras de polvo circunnuclear observadas en las
imégenes sharp-divided, y asi obtener una estimacion de la masa de polvo circun-
nuclear Mcnqgust- Antes de simular el sistema de polvo, se realizaron simulaciones de
transferencia radiativa del sistema sin polvo, es decir, simulaciones del sistema
estelar de la galaxia. Esto para obtener una estimacion de la luminosidad que me-
jor se ajusta al perfil de la galaxia. Se realizaron simulaciones tanto con una funciéon
Sérsic como con dos componentes Sérsic. Los pardmetros del sistema estelar utilizados
fueron los obtenidos por GALFIT, de los cuales, el radio efectivo, 7., y las coordena-
das del centro, z. y y., se transformaron a parsec usando las ecuaciones y 13
respectivamente. En la tabla.3| se muestran los valores de los parametros utilizados
para realizar estas simulaciones.

Se utilizaron diferentes valores de luminosidad hasta encontrar la estimacién que
brindaba un mejor ajuste al perfil de la galaxia (la mostrada en la tabla . Para
el caso del modelo 1-Sérsic, la luminosidad inicial fue la obtenida mediante la opcién
-phot del algoritmo ELLIPSECT (de Python), L = 7.16 x 10'°L,, la cual es la lu-
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minosidad en la banda V del sistema fotométrico de Jhonson-Cousins. Debido a que
las unidades requeridas por SKIRT son [Le pm™!], la luminosidad se dividi6 entre la
longitud de onda A = 0.5483 ym, obteniendo L = 1.30 x 10 Lo um™~!. Sin embargo,
al observar los perfiles de brillo superficial encontramos que la luminosidad estaba so-
brestimada, por lo que procedimos a calcular un factor de re-normalizacion haciendo
una resta entre los perfiles de la galaxia y del modelo a cada valor del radio y tomando
el valor promedio de estas diferencias. Las luminosidades de las dos componentes en
el modelo 2-Sérsic se obtuvieron de la misma manera.
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Figura 5.8: Perfiles de brillo superficial de los modelos de SKIRT sin polvo 1-Sérsic (arriba) y 2-
Sérsic (abajo) para NGC 4261. Paneles izquierda: se muestran los perfiles de brillo superficial. Los
puntos rojos corresponden al perfil de la galaxia P,ps y la linea solida azul es el perfil del modelo
Ppoa- La linea vertical discontinua indica el radio al cual se encuentra el limite del chip en el que
esta centrada la galaxia, en este caso es el Planetary Camera [pc|. La linea vertical punteada indica
el radio de una circunferencia que encierra la estructura de polvo. Abajo de los perfiles se muestran
los residuos unidimensionales Rip = (Pobs — Pmod) X 100/ Ppoa con sus barras de error dadas
por Er = Eops X 100/ Pyoq- Paneles derecha: se muestran los residuos bidimensionales Rop =
(Zobs — Imod)/Imod, donde Iohs ¥ Imod son las imagenes de la galaxia y del modelo, respectivamente;
y su correspondiente histograma indicando la media g y la desviacién estandar o de un ajuste
gaussiano.
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Figura 5.9: Malla de modelos de NGC 4261 con un disco exponencial donde se variaron los dngulos
de Euler « (a), 8 (b) y v (g)-
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Para poder comparar los perfiles de la galaxia y del modelo de SKIRT, es necesario
convertir las unidades de la imagen de salida de SKIRT con unidades de [W m™2 pm™!
arcsec 2|, a unidades de cuentas, y suavizarla con la imagen PSF como se explica en
el parrafo “los archivos de salida” de la secciond.4.2] En la figural5.7) se muestra una
comparacion visual entre las imagenes sintéticas obtenidas de las simulaciones de
SKIRT con los parametros de la tabla[p.3) y la imagen observada de NGC 4261 en el
filtro F547M. En la figura [5.8| se muestran los perfiles de los modelos de SKIRT sin
polvo para NGC 4261, y sus respectivos residuos 1D y residuos 2D. Se observa que,
como era de esperarse, también en los modelos de SKIRT, el modelo 2-Sérsic brinda
un mejor ajuste que el modelo 1-Sérsic.

. fF I =

Expdisk

Figura 5.10: Imagenes sintéticas de los modelos de NGC4261 obtenidos de las simulaciones de
transferencia radiativa utilizando diferentes geometrias para el polvo previamente a obtener los
mejores modelos. Los pardametros de cada modelo se muestra en la tabla @

Posteriormente se realizaron simulaciones incluyendo el sistema de polvo.
Aqui se realizaron varias simulaciones antes de encontrar la componente que mejor
simula el disco de polvo de NGC 4161 (ver figuras y . Como se mencion6 en
la seccion [4.4.2] para simular la distribucion del polvo se utilizaron las geometrias
de anillo, disco y un archivo FITS. Recordemos que las primeras dos son geometrias
definidas por las ecuaciones [£.10] y [.11], respectivamente. Mientras que la tercera, es
una imagen FITS de la estructura de polvo, a la cual llamamos “mapa de polvo”, y
que fue creada manualmente con una region de DS9 como se muestra en la figura[d.7]

Los valores de los parametros de las geometrias que se utilizaron inicialmente
fueron valores que se obtuvieron midiendo manualmente el tamano de la estructura
de polvo. Por ejemplo, para hr y w, se utilizoé el semi-eje mayor del disco Rendust;
para h,, se utilizo la altura del disco; para R, v Ry se utilizo el tamano de la fuente
puntual (la resolucion espacial de la PSF del instrumento); para el valor inicial de
la masa, se utilizo 10* Mg en todos los casos; y para los d4ngulos de Euler «, 8y 7,
debido a que es complicado imaginarse como son sus rotaciones en 3D, y por lo tanto
es dificil saber qué valor utilizar para cada dngulo, se realizé una malla de de modelos
usando combinaciones para valores de 0, 45, 90 y 135 grados, para utilizarla como
base de comparacion con la imagen observada. En la figuras.9| se observa esta malla
de modelos.

En la tablalb.4]{se muestran los parametros de algunas simulaciones de transferencia
radiativa con las diferentes geometrias utilizadas antes de obtener el mejor modelo
del sistema de polvo de NGC 4261, se puede observar que los modelos que usan la
geometria de anillo son los de menor 2. También en la ﬁgura, donde se muestran
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las imégenes de estos modelos, se puede observar que los modelos que utilizan la
geometria de anillo son los que mejor reproducen el disco de polvo. Por esta razon,
las simulaciones que se realizaron posteriormente solo se hicieron considerando la
geometria de anillo. Aunque también realizamos simulaciones utilizando el mapa de
polvo para examinar la incertidumbre del valor de masa de polvo obtenida con esta
geometria en comparacion con la geometria de anillo. En este sentido, se realizaron
cuatro tipos de modelos:

1. El modelo 1-Sérsic Ring: Un modelo con una funcién Sérsic para el sistema
estelar y una geometria de anillo para el sistema de polvo.

2. El modelo 2-Sérsic Ring: Igual que el anterior pero con dos componentes
Sérsic para el sistema estelar.

3. El modelo 1-Sérsic DustMap: Un modelo con una funcién Sérsic para el
sistema estelar y una geometria de archivo FITS para el sistema de polvo.

4. El modelo 2-Sérsic DustMap: Igual que el anterior pero con dos componen-
tes Sérsic para el sistema estelar.

Se estim6 el mejor valor de masa de polvo Mcnaust para cada uno de estos cua-
tro modelos. Para ello, se realiz6 un conjunto de modelos usando diferentes valores
de Mcndust dentro del rango 10% — 5 x 10° M. Utilizamos 31 valores de masa dentro
de este rango. A cada uno de estos modelos se les calcul6 el valor de x? usando la
ecuacionfd.12] en una region cuadrada de 30 x 30 pix, que encierra al anillo de polvo
de NGC4261. De aqui, se tomaron los valores de Mcngust cOon menor Xﬁ, los cua-
les se muestran en la tabla. En la ﬁgura se muestra el cambio de x2 para
cada valor de Mconqust- Se puede observar que en los cuatro modelos el valor de la
masa esta restringido en los limites superior e inferior. Sin embargo, la mejor esti-
macion de masa de polvo circunnuclear, debido a que ofrece el valor menor de y?2,
es log(Myusi/Mg) = 4.5410 02 que brinda el modelo 2-Sérsic Ring con x2 = 4.7. En
esta parte es importante mencionar que en el caso de los modelos 2-Sérsic (Ring y
Dustmap) la masa de polvo estimada es compatible. Sin embargo, debido a que el
disco de polvo estd mejor parametrizado con la geometria de anillo que con el mapa
de polvo, el modelo 2-Sérsic Ring ofrece un valor de x2 menor. Por otro lado, los
modelos de 1-Sérsic ofrecen valores tanto de x? como de Mcnqust mayores que los
modelos 2-Sérsic. El modelo 1-Sérsic Ring da una masa mayor por un factor ~ 2.6,
mientras que el modelo 1-Sérsic Dustmap ofrece una masa de un orden de magnitud
mayor que la mejor estimacion de Monqust- En conclusion aqui se demuestra que los
valores de la masa de polvo circunnuclear son consistentes independientemente del
modelo usado para modelar la galaxia (i.e. 1- o 2-Sérsic). Escoger el modelo de ma-
pa de polvo tiende a producir masas sisteméticamente mayores por un factor ~ 2.6.
Estos resultados se deben tomar en cuenta en el anélisis de la muestra completa ya
que solamente podemos estimar la masa de polvo utilizando los mapas de polvo.

Posteriormente, dado que el modelo 2-Sérsic Ring proporcioné el valor de Monqust
con menor Y2, se tom6 como modelo principal para estimar los valores con menor
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Figura 5.11: Grafica de los valores de masa de polvo circunnuclear Mcngusy contra su correspon-
diente valor de x2 (ambas en logaritmo) obtenidos de las simulaciones de transferencia radiativa
para los modelos 1-Sérsic Ring (rojo), 2-Sérsic Ring (verde), 1-Sérsic Dustmap (azul), y 2-Sérsic
Dustmap (magenta). Las lineas discontinuas horizontales estan a un valor igual al valor minimo de
X2 multiplicado por un factor 1.1, la cual es utilizada para restringir el parametro. En los cuatro
modelos, Mcnqust esté restringida en los limites superior e inferior. Los picos que se muestran en
los modelos Dustmap son casos donde Mongust N0 Se muestreo correctamente por la malla de polvo
durante la simulacién.

X2 de los deméas pardmetros de la distribucién del polvo: angulos de Euler y pa-
rametros de la geometria de anillo. Para esto, se realiz6 una malla de 15,625 mo-
delos con g = [50,60,70,80,90] grados, v = [340, 345, 350, 355, 360] grados, Ry =
[0.05,0.1,0.15,0.2,0.25] pc, w = [51,53,55,57,59] pc, h, = [14,16,18,20,22] pc, y
Mendust = [2 % 104,3.5 x 1046 x 10%,8 x 10,1 x 10°] Mg. EI tiempo de cémputo
promedio de las simulaciones de SKIRT para cada uno de estos modelos utilizando
un procesador de 32 nucleos y 256 GB de RAM, fue de 1 min. De manera secuencial
habria tardado ~ 11 dias. Sin embargo, las simulaciones se ejecutaron en paralelo en
5 procesos independientes, lo cual redujo el tiempo a ~ 2 dias.

Después de obtener la malla de modelos, se tomaron los valores de los parametros
con que se obtuvo el modelo con menor x2, los cuales son los que se muestran en
la tablaf5.4] En la figuralb.12| se muestran graficos de los valores de los pardmetros
que se usaron en la malla de modelos contra su correspondiente valor de x2. En
este gréaficos se puede observar que el parametro Ry no esta restringido, h, solo lo
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Figura 5.12: Graficas de los parametros de la distribuciéon del polvo utilizados en la malla de modelos
de 2-Sérsic Ring contra su correspondiente valor de x2. En las cinco gréficas el eje vertical es log(x2).
Superior izquierda: Angulo Euler 3. Superior central: Angulo Euler 7. Superior derecha:
Radio del anillo Ry. Inferior izquierda: Dispersion radial del anillo w. Inferior derecha: Escala
de altura vertical h,. La descripcion de las lineas discontinuas es igual que para la figura Los
parametros restringidos en los limites superior e inferior son 3, v y w; Ry no esta restringido y h,
esta restringido solo en el limite superior.

1-Sérsic Ring 2-Sérsic Ring y

1-Sérsic Dustmap

2-Sérsic Dustmap

Figura 5.13: Imagenes observadas y sintéticas de los mejores modelos de NGC 4261 obtenidos de las
simulaciones de transferencia radiativa.

estd en el limite superior, y 3, 7 y w estan restringidos en ambos limites. En la
ﬁgura se muestran las imagenes sintéticas del mejor modelo (valor minimo de
x2) para cada una de las cuatro configuraciones: 1-Sérsic Ring, 1-Sérsic Dustmap,
2-Sérsic Ring y 2-Sérsic dustmap, junto con la imagen observada, y en las figuras[5.14]
y .15| se muestran sus perfiles y residuos 1D y 2D. Como se mencion6 anteriormente,
de entre estos cuatro modelos, el mejor modelo es 2-Sérsic Ring. La masa de polvo
circunnuclear Monaust que obtuvimos para NGC 4261 a partir de este modelo es de
log(MoNdust /M) = 4'54+8:(1)(25'




Tabla 5.3: Parametros utilizados en las simulaciones de transferencia radiativa sin polvo para NGC 4261.

“YSAAVITINSAY ¢ OTALIdVD

Sistema Estelar Instrumento
Modelo | Comp [Lopm™!] flatY flatZ Te n d i Az P.A. FoVvX nPX cX FoVY nPY cY X
x10" [pe] (Mpe) (°) () (°) [pe] [pe] [pe] [pe]

W e e @ e ©® @] () ©® ) ) (» (3 4 (5 (16 (7 | (8
1-Sérsic | Sérsic 5.55 0.75 3765.7  3.40 439.2
2-Sérsic | Sérsic 3.99 0.77 1.0 34922 1.78 | 312 0.0 0.0 -21.10 29485.7 1950 -5176.8 29485.7 1950 -1399.9 045

Sérsic 5.0 0.72 466.6 1.0 ’

Notas. Col. (1): Identificador del modelo. Col. (2): Componentes. Col. (3): Luminosidad. Cols. (4) y (5): Aplanamiento en Y y en Z, respectivamente. Col.
(6): Radio efectivo. Col. (7): Indice de Sérsic. Col. (8): Distancia, la misma que la tabla Col. (9): Inclinaciéon. Col. (10): Azimuth. Col. (11): Angulo de
Posicion. Cols. (12) y (15): Campos de vision en X y Y, respectivamente. Cols. (13) y (16): Namero de pixeles en X y X, respectivamente. Cols (14) y (17):
Coordenadas del centro en X y Y, respectivamente. Col. (18) x2u calculada con la ec. m
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Tabla 5.4: Pardmetros utilizados en las simulaciones de transferencia radiativa con polvo para NGC 4261 previas a obtener los mejores modelos.

Distribuciéon del polvo Malla de polvo
Modelo Geometria a 8 v hr/Ro/pix  w/P.A.  h, log(McNdust/Me) | minlvl  maxlivl | x2
e 0 [pc] [pel/(°)  [pc]

(1) 2) OERCING) (6) M (s (9) 1) (ay | (2
Expdisk Disco exponencial 40 40 0 50 1 281.1
Ringl Anillo 0 60 355 0.1 60 5 5.0 12 35 130.5
Ring2 Anillo 0 60 355 0.1 55 5 106.9
Dustmap Archivo FITS 15.12 -16.4 20 4.48 15 36 155.4
1-Sérsic Ring Anillo 45 +4 3 4.95%0:09 8.5
2-Sérsic Ring Anillo 0 7074 35575 0-15 55+2 167 4.5415:02 12 35 4.7
1-Sérsic Dustmap |  Archivo FITS 5.5470% 11.4

2-Sérsic Dustmap Archivo FITS i i i 15.12 -2 20 4.5410:9¢ 12 32 6.1

Notas. Col. (1): Identificador del modelo. Col. (2) Nombre de la geometria segiin SKIRT. Cols. (3), (4) y (5): Angulos de Euler. Col. (6):Para
disco exponencial, escala de longitud hg; para anillo, radio Ry; para archivo FITS, escala de pixel piz. Col. (7): Para anillo, dispersion radial
w; para archivo FITS, angulo de posicion P.A.; Col. (8): Escala de altura vertical h,. Col. (9): Masa de polvo. Cols (10) y (11): Niveles minimo
y maximo de refinamiento de la malla, respectivamente. Col. (12) x2u calculada con la ec. El tamano de la malla de polvo en los primeros
seis modelos fue de -5000 a 5000 pc en las direcciones X, Y y Z. Mientras que en los ultimos dos modelos fue de -2000 a 2000 pc en las tres
direcciones.

SOAVIINSHY 'S OTNLIdVO
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Figura 5.14: Perfiles de brillo superficial de los modelos de SKIRT con polvo para NGC 4261. Arriba:
Modelo 1-Sérsic Ring. Abajo: Modelo 1-Sérsic Dustmap. El resto de la descripcion es igual que la

ﬁgura@

5.2. Resultados para la muestra

Ahora que ya hemos presentado los resultados obtenidos para NGC 4261 en la sec-
cionf5.1] en esta seccion presentamos los resultados obtenidos para la muestra con la
aplicacion de las técnicas de mapeo del polvo circunnuclear, la clasificacion morfol6-
gica de las estructuras de polvo circunnuclear, la realizacion de los modelos de brillo
superficial con GALFIT y las simulaciones de transferencia radiativa con SKIRT.

5.2.1. Mapas de estructuras de polvo de la muestra

Como se mencion6 en la metodologia, la técnica sharp-divided fue principalmente
utilizada para mapear el polvo circunnuclear en las galaxias de la muestra. Sin em-
bargo, también se obtuvieron mapas de residuos y mapas de color. En el caso de la
técnica sharp-divided, observando las imagenes del catidlogo hecho para NGC 4261,
se decidi6 utilizar el filtro Box2DKernel para el resto de la muestra, ya que con este
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Figura 5.15: Perfiles de brillo superficial de los modelos de SKIRT con polvo para NGC 4261. Arriba:
Modelo 2-Sérsic Ring. Abajo: Modelo 2-Sérsic Dustmap. El resto de la descripcion es igual que la

ﬁgura@

filtro de suavizado la estructura de polvo se observa con mayor claridad y con me-
nor contribuciéon de la emision de la galaxia en comparacion con los otros filtros de
suavizado (ver apéndice . En cuanto al tamano del kernel, se utilizaron diferentes
valores (3, 5 o 7 pixeles) dependiendo del tamano angular y morfologia de la estruc-
tura circunnuclear. Generalmente, a mayor tamano angular de la estructura, mayor
tamano de kernel, aunque esto no se aplica en todos los casos puesto que también
depende de la complejidad de la estructura. Por ejemplo, la estructura de NGC 3607
tiene un tamano angular de ~ 25” x 21" y se utiliz6 un tamano de kernel k& = 3 pixeles,
mientras que para la estructura de NGC 4486, que tiene un tamano de ~ 3" x 3"
se utilizo k = Tpixeles. En las figuras[.16] y se pueden observar las imégenes
sharp-divided de la region circunnuclear de cada uno de los 19 objetos de la muestra.

En cuanto a los mapas de color solo se realizaron para los nueve objetos con
imagenes disponibles en los filtros F547M y F814W del mismo instrumento. El tnico
objeto con ambos filtros de diferente instrumento es NGC 3226. Lo anterior porque
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Figura 5.16: Imégenes sharp-divided de los objetos de la muestra que tienen ambos filtros disponibles.
Los paneles de las columnas 1 y 3 son los filtros F547M. Las columnas 2 y 4 contienen la misma
informacién pero en el filtro F814W. El valor k es el tamafio del kernel utilizado en cada caso. En
todos lo casos, el cuadrado verde tiene un tamano de 500pc (excepto para NGC 404, en el cual
mide 100 pc). En todos los paneles el Norte apunta hacia arriba y el Este hacia la izquierda. Las
estructuras de polvo estan descritas por las regiones oscuras (no confundir con el ruido de fondo).

el mapa de color se obtiene dividiendo la imagen F547M entre la imagen F814W
y por lo tanto deben de tener el mismo tamano de pixel. En el caso de NGC 3226
sus iméagenes son WEFPC2/F547M y ACS/F814W, con un tamano de pixel de 0.1” y
0.05”, respectivamente. En la figura[5.18| se pueden observar los mapas de color de la
region circunnuclear de estos nueve objetos de la muestra.

Por otro lado, los mapas de residuos, estos se obtuvieron mediante los modelos de
brillo superficial (se presentan en detalles estos mapas de brillo en la seccién.
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Figura 5.17: Imagenes sharp-divided de los objetos de la muestra que solo tienen un filtro (F547M
o F814W) disponible. La descripcion de lo demas es igual que en la figura/5.16

Estos mapas se realizaron a todos los objetos de la muestra, excepto a ESO 138-G01,
ya que no fue posible ajustar un modelo de brillo superficial a su perfil observado. En
la figuraf5.19] se ilustran los mapas de residuos de estos 18 objetos con deteccion de
polvo circunnuclear.

Comparando estas tres técnicas para mapear el polvo, podemos observar que en
algunos objetos, como NGC 4261, NGC,3607 y NGC 4374, las tres técnicas ofrecen
un buen resultado, pero hay casos en los que una técnica es mejor que otra, como en
el caso de NGC 4486, que el polvo circunnuclear es mas claro en el mapa de residuos
que en las sharp-divided y mapa de color. Sin embargo, tienen algunas desventajas,
por ejemplo, el mapa de residuos depende de que tan bueno es el modelo de brillo
superficial de la galaxia, ya que al restar la imagen original menos el modelo, el mapa
de residuos debe tener la menor contribucion estelar posible para que la estructura de
polvo resalte. El mapa de color esta sujeto a la disponibilidad de dos filtros en longi-
tudes de onda no contiguas y no funciona para galaxias espirales donde las variaciones
de color podrian estar contaminadas por las poblaciones estelares. La técnica sharp-
divided no necesita de dos filtros fotométricos y puede aplicarse tanto a espirales y
elipticas, su tnico detalle es que el tamano del filtro, ya sea una caja, una gaussiana
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Figura 5.18: Mapas de color de los nueve objetos con imagenes disponibles en los filtros F547M y
F814W del mismo instrumento. Se obtuvieron dividiendo la imagen F547M entre la imagen F814W.
La descripcion de lo demés es igual que en la figuraf5.16

u otra funcioén, debe ser el indicado para que resalte hasta la estructura més minima.

En este sentido, las tres técnicas pueden complementarse para obtener mejores
resultados en la deteccion y clasificaciéon morfoldgica del polvo circunnuclear. Por
ello, cuando sea posible, lo mejor es utilizar las tres técnicas, como en nuestro caso,
que debido a que la muestra estudiada estd compuesta solo por galaxias elipticas,
tenemos imagenes en dos filtros y realizamos modelos de brillo superficial, pudimos
utilizarlas y complementar el anélisis.
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Figura 5.19: Mapas de residuos de los 18 objetos a los que fue posible ajustar un modelo de brillo
superficial. Se obtuvieron mediante Iohs — Imod)/Imod, donde Iops ¥ Imod son las imégenes de la
galaxia y del modelo, respectivamente. La descripcion de lo demés es igual que en la figuraf5.16

5.2.2. Morfologias de las estructuras de polvo circunnuclear

En esta secciéon presentamos los resultados de la clasificacion morfolégica de estruc-
turas de polvo circunnuclear para cada una de las 19 galaxias elipticas de la muestra.
Como se mencioné en la metodologia, la clasificacion se llevé a cabo siguiendo el
procedimiento realizado por (Gonzalez Delgado et al. [2008], que a su vez esta basado
en los criterios establecidos por [Martini et al.| [2003b] y [Lauer et al. [2005]. Ademas,
dicha clasificacion se realizo tomando en cuenta las estructuras mostradas en los tres
mapas de estructura presentados en la seccién anterior (sec.. Principalmente
se consideraron las imégenes sharp-divided, pero en los casos donde la estructura no
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es clara en dicha imagen, procedimos a considerar también la morfologia observada
en los mapas de color y residuos. En la tabla[5.5| se muestra la clasificacion para ca-
da galaxia segtn las estructuras de polvo observadas en las figuras[5.16], [5.17, [5.19]
v [5.18] Se encontraron estructuras con diferentes morfologias tales como caminos de
polvo, discos, anillos y brazos espirales. Especificamente, de los 19 objetos en la ta-
blafp.5| obtuvimos cuatro (~ 21 %) objetos clasificados como D (estructuras circulares
y axisimétricas), dos (~ 11 %) como FE (Espiral nuclear fuertemente enrollada), dos
(~ 11 %) como DE (Espiral nuclear débilmente enrollada), cinco (~ 26 %) como EC
(Espiral nuclear caotica) y seis (~ 31 %) como C (Polvo circunnuclear caotico).

Es importante mencionar que de los 4 objetos clasificados como D (Disco y/o
anillos nucleares) solo NGC 4261 y NGC 2325 muestran claramente un disco en los tres
tipos de mapa de estructura (sharp-divided, color y residuos), aunque para NGC 2325
el disco es més claro en el mapa de color. Por otro lado, las estructuras de polvo
circunnuclear de NGC 4472 y NGC 4552 muestran una morfologia de disco solo en
el mapa de residuos, en sus respectivas imagenes sharp-divided su morfologia no es
clara (en el caso de NGC 4552 parece un anillo, ver ﬁg. y no fue posible obtener
mapa de color para estas galaxias debido a la indisponibilidad de los filtros F547M
y F814W. Debido a lo anterior, como se menciona mas adelante (sec.[5.2.4), solo se
utiliz6 una geometria definida (de disco) para simular la distribuciéon del polvo de
NGC4261 y NGC4552. En el caso de NGC4261, porque muestra un disco claro en
los tres mapas de estructura, y en el caso de NGC 4552, porque tomamos los mismos
valores de los pardmetros utilizados por Bonfini et al| [2018] (ver figura[l.16]), los
cuales son de una geometria de disco. NGC 2325 no se modelé con SKIRT, ya que
al no tener datos disponibles de Spitzer /IRS para poder estimar su masa de polvo
nuclear y compararla con su masa de polvo circunnuclear, no fue incluido dentro de
los 10 objetos analizados en la seccion[5.3] Por tltimo, para NGC 4472 no se utilizo
una geometria de disco debido a que su morfologia no es muy clara, ya que como se
menciond anteriormente, el ‘disco’ solo se observa en el mapa de residuos.




CAPITULO 5. RESULTADOS 95

Tabla 5.5: Clasificacién morfologica de las estructuras de polvo circunnuclear.

Objeto Class. Morf.  Comentarios

NGC404 EC Caminos de polvo con forma espiral y cadticos hacia el centro.
NGC1161 FE Disco espiral floculento, no se distinguen brazos espiarles.
NGC1266 DE Disco espiral con caminos de polvo en el centro.

NGC2325 D Disco de polvo muy en el centro visto casi completamente de canto.
NGC2768 EC Caminos de polvo que parecen formar una espiral hacia afuera,
NGC2974 DE Estructura espiral que aparece ser un disco irregular.

NGC3226 EC Arcos de polvo alrededor del centro.

NGC3607 FE Disco espiral floculento que se vuelve irregular hacia el centro.
NGC4168 C No se observa una morfologia clara.

NGC4261 D Disco de polvo muy en el centro visto un poco de canto.

NGC4278 EC Caminos de polvo con forma espiral que se extienden del norte al oeste.
NGC4374 C Caminos de polvo que atraviesan horizontalmente el centro.
NGC4472 D Disco de cara pequeno.

NGC4486 EC Caminos de polvo muy al centro y el conocido jet colimado.
NGC4552 D Disco pequeno que aparenta estar de cara.

NGC4636 C Tenues caminos de polvo caéticos.

NGC5077 C Caminos de polvo distribuidos isotropicamente alrededor del centro.
ESO138-G01 C Camino de polvo desde el centro hacia el sur.

1C1459 C Pequeno camino de polvo que atraviesa el centro.

Espiral nuclear de gran diseno (GD): Tienen dos brazos espirales de polvo simétricos.

Espiral nuclear fuertemente enrollada (FE): Espirales muy enrolladas, es decir, con angulo pitch pequefio.
Espiral nuclear débilmente enrollada (DE): Estructura espiral nuclear con dngulo pitch grande.

Espiral nuclear caética (EC): Fragmentos de arcos de polvo que sugieren una estructura espiral.

Polvo circunnuclear caético (C): Polvo circunnuclear sin estructura espiral.

Disco y/o anillos nucleares (D): Estructuras circulares y axisimétricas.

Sin estructura de polvo (N): Sin regiones de polvo circunnuclear.

5.2.3. Modelos de brillo superficial de la muestra

En esta seccion describimos los resultados obtenidos de los modelos de brillo super-
ficial realizados para 17 objetos de la muestra mostrados en la figura[5.19} Se omiten
los resultados de NGC 4261 y ESO 138-GO0O1. En el caso de NGC 4261 se dedicé una
seccion a la presentacion de los resultados de este objeto (Seccién. Para el caso
de ESO138-GO01 no fue posible realizar un buen ajuste a su perfil de brillo superficial
observado ni con una funcién Sérsic, ni con una funcién Nuker debido a la presen-
cia de un disco estelar de gran tamano visto de cara alrededor de la regién central
(ver ﬁgura. Este objeto podria incluirse en el analisis futuro para la muestra de
galaxias espirales.

En las tablas[5.6] y [5.7 se muestran los parametros obtenidos para los mejores
ajustes de cada objeto. Como se mencioné en la seccion[5.1.2] utilizamos sisteméatica-
mente el perfil de Sérsic (1-Sérsic) y el doble perfil de Sérsic (2-Sérsic) para hacer los
ajustes con GALFIT para todos los objetos de la muestra. Se puede observar que el
perfil de brillo superficial de los 17 objetos pudo modelarse con al menos 1-Sérsic, y
14 objetos (~ 82 %) pudieron ajustarse con 2-Sérsic. Solo para un objeto se necesito
anadir un componente PSF para modelar el perfil de brillo superficial. Los objetos
que mostraron un mejor ajuste con 2-Sérsic en lugar de 1-Sérsic, de acuerdo al valor
de x2 y los residuos obtenidos fueron: NGC 404, NGC 1161, NGC 2974, NGC 4374,
NGC4472, NGC5H077 e 1C 1459.

Los perfiles de brillo superficial y los residuos 1D y 2D tanto de los modelos 1-
Sérsic como de los 2-Sérsic para los 17 objetos de la muestra se encuentran en el
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Figura 5.20: Imagen observada en el filtro WFPCQ/F547M de la galaxia ESO138-GO01. Se puede
observar el disco estelar dentro de la region circular con un radio de r ~ 7", equivalente a r ~ 1.3
kpc usando una distancia d ~ 38.6 Mpc. El Norte apunta hacia arriba y el Este a la izquierda.

apéndice[B] Estan presentados de la misma manera que para la galaxia NGC 4261.

En todas los objetos de la muestra se utilizé una regiéon de ajuste de un tamano tal
que encerrara la mayor parte de la galaxia, pero al mismo tiempo abarcando el menor
area fuera de los limites del chip en donde se encuentra centrada la galaxia. Para casi
todas las galaxias se utiliz6 un tamano para la caja de convolucion de 200 x 200 pixeles.
Como se explico en la seccion [3.2.2] las imagenes que utilizamos en esta investigacion
son de cielo sustraido, es decir, que el procesamiento MultiDrizzle rest6 el cielo de
fondo en cada exposicion. Por esta razon, no se anadié una componente para ajustar
el cielo con GALFIT. Como se mostré en la seccion los ajustes dieron mejores
resultados usando la imagen sigma que GALFIT genera autométicamente, por lo que
asi fue como se realizoé también para los modelos de brillo superficial de la muestra.

Es importante mencionar que se intenté usar la funciéon Nuker para modelar el
perfil de brillo superficial de los 17 objetos. Sin embargo, en 12 (~ 66 %) objetos
GALFIT no converge al ajustar el perfil Nuker. Ademas en dos objetos (~ 11 %)
los valores de los parametros no tienen sentido fisico y en tres objetos (~ 22 %),
NGC 2768, NGC 3226 y NGC 5077, la funciéon Nuker ofreci6 un buen ajuste al perfil
de la galaxia pero los residuos 1D y 2D muestran diferencias muy sutiles entre los
modelos Sérsic y Nuker (ver ﬁguras - .

Con la finalidad de comparar los tamanos de las estructuras de polvo nuclear
y circunnuclear, al igual que para NGC4261, se caracterizaron los tamanos de las
estructuras de polvo circunnuclear para los demas objetos de la muestra. Como se
explico en la seccion[5.1.2] para NGC 4261 el tamano se pudo caracterizar mediante
el semi-eje mayor del disco de polvo, el cual se midi6 manualmente en el mapa (o
imagen) de residuos. Esto mismo se realiz6 para NGC 1161, NGC 3607, NGC 2325,
NGCNGC 4472 y NGC 4552 que también mostraron una estructura circular y axisi-
métrica (los primeros dos con brazos espirales). Para los demés objetos debido a que
tienen estructuras de polvo irregulares, sus tamanos, Rgaust, Se caracterizaron mediante
el radio de un circulo que encierra a la estructura observada en los mapas de residuos
y posteriormente se convirtieron a unidades de parsec. En la figura[5.21] se muestra
la distribuciéon de estos tamanos. Obtuvimos un rango de 41.5 < Rendust < 2705.3
pc y un valor promedio de Rengust = 989.5 pc. Para cada objeto, el tamano de su
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estructura de polvo circunnuclear esta senalado (en segundos de arco y pixeles) por
la linea punteada vertical en las figuras de sus respectivos perfiles de brillo superficial
que se encuentran en el apéndice [B| Los valores de los tamanos en unidades de parsec
para cada objeto se encuentran en la tabla5.7] .

(o))

NUmero
D

0_
0 500 1000 1500 2000 2500
Rengust (PC)

Figura 5.21: Distribucién de los tamanos de las estructuras de polvo circunnuclear medidas en los
mapas de residuos de los 18 objetos para los que se realizaron modelos de brillo superficial.
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Tabla 5.6: Pardmetros de los mejores ajustes de los modelos de brillo superficial 1-Sérsic y Nuker
obtenidos con GALFIT para la muestra.

Objeto Comp Mag Teb n a B v q P.A. X2
[pix]
(1) (2) (3) (4) ) (6 (1) @ (9 (10 @11
NGC404 Sérsic 8.44  5858.09 T7.27 - - - 091 86.00 0.9
PSF 16.03 '
NGC1161 10.13 1257.26 5.82 - - - 0.62 19.18 2.6
NGC 1266 11.93 2389.40 4.63 - - - 0.79 -62.93 7.7
NGC 2325 11.70  255.37 2.17 - - - 0.70 3.13 1.1
NGC 2768 8.94  4262.98 7.28 - - - 0.63 -85.25 0.4
NGC 2974 9.47  3211.60 8.63 - - - 0.64 44.35 0.5
NGC 3226 10.63 1209.46 6.28 - - - 0.83 46.33 0.8
NGC 3607 10.48 18349 2.25 - - - 0.82 -61.65 26.148
NGC 4168 Sérsic 11.66 210.61 2.51 - - - 0.84 -49.91 0.3
NGC 4278 10.68 162.26  2.80 - - - 0.83 14.28 0.8
NGC4374 9.70 332.76  4.16 - - - 0.83 -51.99 0.1
NGC 4472 9.53 250.83  2.06 - - - 0.87 -18.32 0.2
NGC 4486 9.77 268.05 1.66 - - - 097 -7.96 2.1
NGC 4552 10.38  157.56  3.17 - - - 0.94 -59.37 0.5
NGC 4636 10.61 211.96 2.06 - - - 0.95 -27.79 0.2
NGC 5077 11.33  243.37 3.78 - - - 0.71 8.59 3.1
1C 1459 1047 172.13 3.18 - - - 0.73 34.17 0.7
NGC 2768 17.34 21.75 - 0.26 1.93 0.00 0.63 -85.26 0.4
NGC 3226 Nuker 17.93 16.74 - 0.60 1.82 0.01 0.82 42.10 0.1
NGC 5077 18.32 42.44 - 0.55 2.52 0.01 0.71 8.48 3.1

Notas. Col. (1): Nombre del objeto. Col. (2): Componente del modelo. Col. (3): Magnitud de la
componente. Col. (4): Radio efectivo, r. para el perfil Sérsic y r, para el perfil Nuker. Col. (5):
Indice de Sérsic. Cols. (6), (7) y (8) son parametros del perfil Nuker, donde § es la pendiente
externa de la ley de potencias, v es la pendiente interna y « controla lo afilado de la transicion.
Col. (9): Cociente de eje mayor entre eje menor. Col. (10): Angulo de posicién. Col. (11): Chi
cuadrada reducida obtenida mediante la ec.[4.5
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Tabla 5.7: Parametros de los mejores ajustes de los modelos de brillo superficial 2-Sérsic obtenidos
con GALFIT para la muestra.

Objeto Comp Mag Te RoNdust 1 q P.A. X2
[pix] [pc]
(1) (2) (3) (4) (5) © (M (¥ (9)
NGC 404 Sérsic 10.73 299.5 151.90 1.43 0.87 86.18
Sérsic 12.71  115.12 544 0.92 -15.78 0.431
PSF 16.01
NGC1161 15.97 4.64 2705.3 1.22 047 19.34 15
11.29  215.68 2.27 0.65 19.81 ’
NGC1266* 12.31  1723.58 751.5 1.08 0.67 -78.26 76
14.44 161.81 1.56 0.78 -53.49 ’
NGC 2325 12.01  305.75 225.9 0.98 0.57 6.68 1.0
13.70 61.62 1.06 0.79 -4.38 ’
NGC 2768 11.02  336.49 844.8 1.43 0.52 -86.15 01
12.14 193.92 541 0.76 -82.87 ’
NGC 2974 13.26  126.51 428.2 0.69 0.50 33.93 04
10.21  1680.49 853 6.67 47.19 ’
NGC 3226* 16.04 3.65 573.5 3.45 0.66 43.78 0.9
10.62 1175.58 5.87 0.85 45.84 ’
NGC 3607* 11.94 883.28 1549.0 4.28 0.29 -39.38 2.1
10.64 181.78 227 0.84 -77.81 ’
NGC 4168 12.30 167.03 124.9 2.49 0.75 -51.02 03
Sérsict Sérsic 12.63  256.47 1.88 0.88 33.43
NGC 4278 10.89  196.20 721.7 1.76 0.88 21.89 0.7
12.64 40.92 1.81 0.78 11.35 ’
NGC 4374 10.83 95.74 637.8 1.98 0.82 -51.65 01
10.76  339.72 0.68 0.93 -56.64 ’
NGC 4472 12.27 44.52 70.2 0.89 0.97 -16.44 0.04
9.62 289.40 1.42 0.83 -19.60 ’
NGC 4486** 10.52 - 244.3 - - - -
10.52 - - - - -
NGC 4552** 11.13 - 41.5 - - - -
11.13 - - - - -
NGC 4636 11.22 334.31 284.2 0.54 0.82 -33.00 0.2
11.66 88.69 1.35 0.98 -20.43 ’
NGC 5077 13.49 272.39 1003.6 0.46 0.73 -79.99 31
11.76  150.08 3.11  0.67 8.65 ’
1C 1459 11.00 383.52 102.2 0.93 0.70 45.48 03
11.27 74.73 227 0.73 33.36 ’

Notas. Todas las columnas son iguales que en la tabla excepto la columna (5), la cual es el
tamano de la estructura de polvo circunnuclear medida como se explica en el texto. Los objetos
marcados con * son casos en los que el modelo 2-Sérsic no fue un buen ajuste. Los objetos
marcados con ** son casos donde los dos componentes Sérsic son idénticos al modelo 1-Sérsic de
la tabla[5.6l
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Figura 5.22: Perfiles de brillo superficial de NGC 2768. Igual que la ﬁgura
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Figura 5.23: Perfiles de brillo superficial de NGC 3226. Igual que la ﬁgura
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Figura 5.24: Perfiles de brillo superficial de NGC 5077. Igual que la figur
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5.2.4. Simulaciones de transferencia radiativa de la muestra

En esta seccion presentamos los resultados obtenidos de las simulaciones de trans-
ferencia radiativa para nueve objetos de la muestra (NGC4261 no esté incluido en
esta seccion). Como se mencion6 en la seccion , debido a que solo para estos nue-
ve objetos habia espectros Spitzer /IRS disponibles, dimos prioridad a éstos para la
estimacion de las masas de polvo circunnuclear y nuclear con la finalidad de explorar
una relacion entre ellas.

Para simular el sistema estelar con SKIRT, se utilizaron los parametros obtenidos
con los modelos de brillo superficial de la seccion[p.2.3] Primeramente se realizaron
modelos sin polvo para asegurarnos de que el sistema estelar estuviera correctamente
parametrizado. Después realizamos simulaciones considerando tanto el sistema estelar
como el sistema de polvo con el objetivo de obtener una estimacién de la masa de
polvo circunnuclear para cada objeto. Para ello utilizamos la geometria tomada de
un archivo FITS (a la cual llamamos “geometria de mapa de polvo”), excepto para
NGC4552. En NGC 4552 se utilizo la geometria de disco exponencial porque mostraba
una geometria de disco clara y porque quisimos reproducir los resultados obtenidos
por Bonfini et al. [2018] para este objeto.

En la tabla/5.8 se muestran los parametros de los modelos sin polvo obtenidos de
las simulaciones de SKIRT. Al igual que para NGC 4261, los parametros de aplana-
miento en Z (flatZ), angulo de inclinacion (i) y dngulo de azimuth (Az), ambos del
instrumento, fueron fijados en 1, 0 y 0, respectivamente, para todos los objetos. Con
flatZ= 1, conseguimos reproducir el modelo 2D para el sistema estelar obtenido con
GALFIT; con i« = 0, hacemos que la linea de visiéon del instrumento sea perpendicular
al plano de la imagen observada; y con Az= 0, que el sistema estelar tenga la misma
orientacion que en la observacion. En la tablap.9| se muestran los parametros del sis-
tema de polvo. El tamano de la malla de polvo en cada objeto fue distinto, utilizamos
tamanos desde 1 x 1 x 1 kpc hasta 18 x 18 x 18 kpc. Los tamanos de malla pequenos
se utilizaron en los objetos con estructuras de polvo circunnuclear pequenias, mientras
que los tamanos de malla grandes se usaron en objetos con estructuras grandes. Lo
importante es que la malla de polvo sea mas grande que la estructura para que cada
celda pueda muestrear bien la densidad del polvo y brindar buenas estimaciones de
masa de polvo.

En el apéndice[C| presentamos los perfiles de brillo superficial, los residuos 1D
y 2D, las imagenes sintéticas de los mejores modelos de SKIRT, y los parametros
del sistema de polvo contra sus correspondientes valores de y2 para cada uno de los
nueve objetos presentados en las tablas[5.8y [5.9] Todo lo anterior esta presentado de
la misma manera en que se present6 anteriormente para NGC 4261.

El resultado mas importante en esta seccion es la masa de polvo circunnuclear,
MecNdust, de la cual obtuvimos una estimacion para 10 objetos de la muestra (con
espectro Spitzer /IRS disponible), de los cuales en cinco casos obtuvimos una medida
acotada de la masa tanto con un limite inferior como con un limite superior, mientras
que en los otros cinco, la estimacion se trata de un limite superior. El rango de
MenNdust Obtenido es de log(Mengust/ M) = [2.48 —5.03] (ver ﬁgura, con un valor
promedio de log(McNaust/Me) = 4.45. Estos resultados se comparan més adelante
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con la masa de polvo nuclear, Mnqust, Obtenida partir de los ajustes espectrales en
infrarrojo usando modelos de toro de polvo.

3.01

NuUmero
= = N N
o w o w

o
&

0.0-

3.0 3.5 4.0 4.5 5.0
log(Mcngust/Mo)
Figura 5.25: Distribucion de masas de polvo circunnuclear (en logaritmo) obtenidas de los mejores
modelos de los 10 objetos de la muestra realizados con las simulaciones de transferencia radiativa.



Tabla 5.8: Parametros utilizados en las simulaciones de transferencia radiativa sin polvo para nueve objetos de la muestra.

Sistema Estelar Instrumento
Objeto Modelo Comp [Lopum~1] flaty Te n d P.A.  FoVvX nPX cX FoVY nPY cY X2
%1010 [pc] (Mpc) (%) [pc] [pc] [pc] [pc]
&) (2) (3) 4) (5) (6) (7 (8) 9 (10) (11) (12) (13) (14) (15) (16)
NGC 404 1-Sérsic+PSF | Sérsic 0.5 0.91 8898.5 7.27 224
PSF 0.0005 ’
2-Sérsic+PSF | Sérsic 0.06 0.87 454.9 1.43 3.1 86.0 3113.9 2050 157.0 3113.9 2050 559.7
Sérsic 0.007 0.92 114.1 5.44 12.8
PSF 0.0005
NGC 2974 1-Sérsic Sérsic 8.0 0.64 34379.2  8.63 169.5
2-Sérsic Sérsic 0.2 0.5 1354.3 0.69 22.1 44.4 23015.1 2150 5355.5 23015.1 2150 259.6 92.1
Sérsic 5.0 0.67 17989.1 8.53 ’
NGC4168 1-Sérsic Sérsic 2.5 0.84 3288.9 2.51 4.9
2-Sérsic Sérsic 1.35 0.75 2608.4 2.49 32.2 -49.9  32013.1 2050 6013.6 32013.1 2050 1146.2 71
Sérsic 9.5 0.88 4005.1 1.88 '
NGC 4278 1-Sérsic Sérsic 1.44 0.83 1207.2 2.80 10.9
2-Sérsic Sérsic 1.01 0.88 1459.7 1.76 15.4 14.3 11531.9 1550 -1431.8 11531.9 1550 -1247.3 12.3
Sérsic 0.23 0.78 304.4 1.81 '
NGC 4374 1-Sérsic Sérsic 4.04 0.83 2652.8 4.16 138.39
2-Sérsic Sérsic 1.45 0.82 763.3 1.98 16.4 -51.9 15944.3 1850 -2742.9 15944.3 1850 811.2 44.3
Sérsic 1.55 0.93 2708.3 0.68 ’
NGC 4552 1-Sérsic Sérsic 2.4 0.94 1309.2 3.17 108.9
2-Sérsic Sérsic 2.38 0.84 26492.9  6.26 17.1 -59.4 14541.6 1750 -2343.1 14541.6 1750 -1196.2 137.5
Sérsic 1.8 0.97 982.5 2.90 :
NGC 4636 1-Sérsic Sérsic 1.39 0.95 1506.0 2.06 7.3
2-Sérsic Sérsic 0.8 0.82 2375.3 0.54 14.7 -27.8 13144.5 1850  -2427.5 13144.5 1850 -774.7 10.1
Sérsic 0.5 0.98 630.2 1.35 '
NGC 5077 1-Sérsic Sérsic 4.7 0.71 4697.2 3.78 60.7
2-Sérsic Sérsic 3.37 0.67 2896.6 3.11 39.8 8.6 37636.5 1950 -8871.4 37636.5 1950 -2481.5 55.5
Sérsic 0.5 0.73 5257.3 0.54 ’
1C 1459 1-Sérsic Sérsic 3.6 0.73 1759.6 3.18 113.7
2-Sérsic Sérsic 2.0 0.7 3920.7 0.93 21.1 34.2 20956.9 2050 -4175.4  20956.9 2050 -646.8 06.6
Sérsic 1.6 0.73 763.9 2.27 :

Notas. Col. (1): Nombre del objeto. Col. (2): Identificador del modelo. Col. (3): Componentes. Col. (4): Luminosidad. Col. (5): Aplanamiento
en Y. Col. (6): Radio efectivo. Col. (7) Indice de Sérsic. Col. (8): Distancia la misma que la tabla Col. (9): Angulo de Posicion. Cols.
(10) y (13): Campos de vision en X y Y, respectivamente. Col. (11) y (14): Namero de pixeles en X y X, respectivamente. Cols. (12) y (15):
Coordenadas del centro en X y Y, respectivamente. Col. (16): x2u calculada con la ec.
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Tabla 5.9: Pardmetros utilizados en las simulaciones de transferencia radiativa con polvo para nueve objetos con los que se obtuvieron los mejores
modelos.

Distribucién del polvo Malla de polvo
Objeto Modelo Geometria o Ié; ¥ Ruin/Ro/piz hgr/P.A.  h, log(McNdust/Me) | minlvl  maxIvl | 2
©) ) [pc] [pel/(°)  [pcl

(1) 2 () 4) (5 (6) (1) (8) 9) (10) ay (12 | (13)
o B e e RAT [ w [
e o0 w o R |
NEOUGs RS Archivo FITS - - - 15.62 50 10 3321222 15 S
o 1o N
o o I A
NGC4552 ;ggi:iz Discoexp. 5 154 95 0.3 52 05 ;gg;ggg 12 35 g;:i
o N
NGO RS Archivo FITS - - - 19.3 8 : g 15 36 | o)
o i N

Notas. Col. (1): Nombre del objeto. Col. (2): Identificador del modelo. Col. (3) Nombre de la geometria segtin SKIRT. Cols. (4), (5) y (6):
Angulos de Euler. Col. (7): Para disco exponencial, radio minimo Ry,;,; para archivo FITS, escala de pixel piz. Col. (8): Para disco exponencial,
escala de longitud hg; para archivo FITS, angulo de posicién P.A. Col. (9): Escala de altura vertical h,. Col (10): Masa de polvo. Cols. (11) y
(12): Niveles minimo y méximo de refinamiento de la malla, respectivamente. Col. (13): x2u calculada con la ec. [4.12]
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5.3. Ajustes espectrales de datos de Spitzer

En esta secciéon presentamos los ajustes espectrales en infrarrojo con modelos de
toro de polvo que se realizaron para estimar la masa de polvo nuclear. En la tablajs.10
se muestran los valores de los pardametros obtenidos para cada uno de los modelos
de toro de polvo (Fritz et al.|[2006] [Fritz06|, Nenkova et al. [2008a] [Nenkova08§],
Honig and Kishimoto| [2010] [Hoenigl0], [Stalevski et al. [2016] [Stalev16] y [Honig
and Kishimoto| [2017] [Hoenigl7|) utilizados para realizar los ajustes a la region del
infrarrojo medio de los SED de los 10 objetos con espectro Spitzer/IRS disponible.
Como ejemplo, en la figural5.26| se muestran los ajustes de los modelos de toro de
polvo de NGC 4261.

Los cinco modelos de toro de polvo ofrecen una estimaciéon de la masa de polvo
nuclear, Myqust, que fue obtenida como una distribucién posteriori dependiente de los
parametros de los modelos. Como ejemplo, en la figurals.27] se muestran las funciones
de distribucion de probabilidad de los pardametros del modelo [Fritz06|. Las ecuaciones
utilizadas para esta estimacion estan ampliamente explicadas en (Gonzalez-Martin
et al| [2019]. Una vez obtenida la distribucién posteriori de la masa de polvo, se
realiz6 un ajuste gaussiano al histograma de Myqust de cada uno de los modelos y de
cada objeto (ver ﬁgura para obtener el valor mas probable de masa de polvo p (la
media) y una medida del error o (la desviacion estandar). En algunos casos, el modelo
de [Fritz06] proporcioné mas de un valor probable para la masa en los histogramas
(ver ﬁgura, en los cuales se ajustaron varias gaussianas y se tomo el valor p
de la gaussiana con el pico més alto y més consistente con los valores obtenidos por
los otros modelos. Solo los modelos de [Fritz06], [Nenkova0O8| y [Stalev16]| ofrecen una
estimacion del radio externo R, del toro de polvo, que fue obtenido también haciendo
un ajuste gaussiano a la distribuciéon posteriori de este parametro (ver figura[5.29).
Para las galaxias NGC 404, NGC 2974, NGC 4168, NGC4261 y NGC 4374, no fue
posible realizar este ajuste (mayormente con los modelos de [Fritz06| y [Nenkova08§|)
debido a que el histograma resulté ser un solo bin centrado en cierto valor por lo que
se tomo este como el valor més probable.

Para seleccionar los valores de masa de polvo nuclear, Myqust, ¥ tamano de la es-
tructura de polvo nuclear, R, finales tomamos en cuenta los ajustes que ofrecieron
el menor valor de x?/dof (ver tabla. En los casos donde el valor de x?/dof era
muy simimlar, consideramos los dos. Los valores de la masa de polvo circunnuclear,
MenNdust, 1@ masa de polvo nuclear, Myqust, €l tamano de la estructura de polvo cir-
cunnuclear, Rengust, ¥ €l tamano de la estructura de polvo nuclear, Ry, se muestran

en la tablaB.11]

5.4. El polvo nuclear y circunnuclear

Finalmente, hemos explorado la existencia de una relaciéon entre el polvo circunnu-
clear y el polvo nuclear en los 10 AGNs mencionados anteriormente. En esta seccion
presentamos los resultados de la comparacion de Monqust contra Mygust V Rendust con-
tra Rou (ver figurass.30|y . Utilizando los valores en estas figuras, calculamos
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el coeficiente de correlaciéon de Pearson dado por

r = E(I_m$>(y_my) (51)
(S = ma )2y — my)2)

el cual obtuvimos usando la funcion scipy.stats.pearsonlﬂ. El coeficiente de
correlacion de Pearson mide la relacion lineal entre dos conjuntos de datos (p. ej., x y
y). Este varia entre —1 y +1, donde 0 implica que no hay correlacion. Las correlaciones
de —1 o +1 significan una relacion lineal exacta. Las correlaciones positivas implican
que a medida que aumenta x, también lo hace y. Mientras que las negativas, que
a medida que z aumenta, y disminuye. La funcién scipy.stats.pearsonr también
calcula el valor p. Este indica aproximadamente la probabilidad de que un sistema no
correlacionado produzca conjuntos de datos que tengan una correlaciéon de Pearson.
Por lo que, entre menor sea el valor p, mayor sera la significacion estadistica de la
correlacion entre los dos conjuntos de datos. Para los conjuntos de log(Mondust /Mo )
y log(Mnaust/ M) de la ﬁgura, obtuvimos r ~ —0.17, lo que significa que hay
una baja correlacion negativa, la cual, debido a que obtuvimos p ~ .53, no es es-
tadisticamente significativa. Para los conjuntos de Rondust ¥ Rous de la figuralp.31)),
obtuvimos r ~ 0.03 y p = 0.92, lo que implica una correlacién casi nula con una
alta probabilidad de no ser significativa. Por lo tanto, en ninguno de los dos casos
encontramos una relaciéon clara.

En la figuras.30se puede observar claramente que Mcnaust tiende a ser mayor que
Mnaust para todos los objetos, excepto para NGC 4636 donde Mygust >MoNdust consi-
derando el valor de Myqus; 0Obtenido con el ajuste espectral del modelo de [Fritz06]. Sin
embargo, considerando el valor de Myqyust 0btenido con el modelo de [Stalev16]| si se
cumple que Monguss >Mndust- El rango de Menguse obtenido es de log(Monaust/Me) =
[2.48 — 5.03] (abarca poco méas de dos érdenes de magnitud) y solo en cinco objetos
tenemos una medida de la masa acotada tanto por el limite inferior como el limite
superior, mientras que en los otros cinco, la estimacién se trata de un limite supe-
rior. Todos los valores de Mygust €stdn acotados por ambos limites debido a que se
utilizo la desviacion estandar. El rango de valores de Mygust Obtenido es mas amplio
que MceNdust; pues log(Myaust/Me) = [—0.27 — 3.68] (abarca casi cuatro érdenes de
magnitud).

'https://docs.scipy.org/doc/scipy/reference/generated/scipy.stats.pearsonr.html


https://docs.scipy.org/doc/scipy/reference/generated/scipy.stats.pearsonr.html

CAPITULO 5. RESULTADOS 109

Fritz06 Nenkova08
= =
S0 10!
L L
/-
6 6
é 4 Al A é 3
_4 _4_
o -6 o -6
‘ ‘ ‘ 10 15 20 25 30
A(um)
Stalev16
=
10!
[
E { £ 4
g 31 A g 31
| -2 | —24
-1 Z3]
o -6 o -6
10 15 20 25 30 10 15 20 25 30
A(um) A(um)

Hoenigl7

10 15 20 25 30

A(um)

Figura 5.26: Mejores ajustes al espectro NIR de NGC4261. La linea discontinua verde representa
el polvo del AGN. La linea roja discontinua muestra las componentes del ISM. La linea amarilla
muestra la componente estelar. La linea azul muestra la suma de todas las componentes. Abajo de

cada espectro se muestran los residuos.



Objeto Modelo AGN/Estelar/ISM x?2 /dof Ep_v) Parametros

(%)

F06 i o T B Y To Trm

NO8 i No o Y q TV

H10 i Ny (2 a Tel

S16 [ o P q Y T9.7Tum

H17 7 No a o 4 (27 h Fw
1C1459 F06 70.7/ 29.3/ 0.0 0.38 0.39°% 24.553°3 >59.1 1.93°2 <-1.0 >124.3 6.08-8

NO8 30.4/ 31.4/ 38.3 0.54 <0.5 <59.5 4953 <19.8 >85.3 1.21-3 <13.1

H10 20.7/ 25.9/ 53.4 0.82 <0.5 <31.5 <2.7 >56.7 12792 <33.6

S16 46.9/ 31.3/ 21.8 0.38 <0.5 85.185-8 <10.2 0.65°9 <0.7 >26.4 >10.6

H17 39.3/ 24.3/ 36.4 0.83 <0.5 <0.0 >9.1 2.6 55 >12.9 >41.6 >-0.5 <0.2 >0.7
NGC2974 F06 47.2/ 23.2/ 29.6 0.21 <0.5 <442 <275 >5.2 >-0.2 <39.1 >3.9

NO8 47.2/ 20.1/ 32.7 0.11 0.85:3 >0.0 >2.5 >15.0 10.0278 <2.2 <26.3

H10 38.6/ 22.0/ 39.4 0.12 0.49'7 <66.5 <5.1 >25.4 0.6_0°8 <60.7

S16 49.1/ 22.2/ 28.6 0.23 <0.5 >32.9 >68.0 >0.0 >1.0 <11.4 <7.2

H17 67.4/ 0.0/ 32.6 0.19 0.50-7 <25.6 >5.0 <-2.8 >7.0 <40.7 >-0.6 <0.1 >0.1
NGC4168 F06 82.9/ 6.7/ 10.3 2.76 <0.5 14.515°3 <20.2 >6.0 <-1.0 <10.0 >9.7

NO08 80.3/ 13.9/ 5.9 0.82 <0.5 <0.8 >14.6 34.6557 <5.0 <0.4 26.035-%

H10 78.4/ 0.0/ 21.6 2.20 <0.5 30.033-2 >9.9 <5.4 -1.85_1°52 >79.6

S16 86.8/ 0.0/ 13.2 3.79 <0.5 >79.1 >78.2 >1.5 >1.5 <10.0 3.83:9

H17 83.7/ 0.0/ 16.3 1.04 0132 761852 6139 <-3.0 10.13%° >43.6  -1.56_1°52 <0.1 >0.7
NGC4261 F06 91.2/ 8.8/ 0.0 0.28 <0.5 >59.4 >58.1 <0.0 <-0.9 <11.0 >9.0

NO8 71.3/ 22.1/ 6.7 0.09 0.48-3 >50.2 >3.2 >18.4 5.8557 >0.0 >134.8

H10 57.7/ 22.5/ 19.7 0.19 <0.5 483319 >5.9 >54.8 >-0.0 >70.8

S16 81.5/ 18.5/ 0.0 0.34 <0.5 89.3§§;3 <10.2 0.29$ >1.0 <10.7 <3.3

H17 58.6/ 22.7/ 18.7 0.19 0.19-2 <31.3 >6.5 >-0.7 >7.0 >37.4 >-1.1 >0.3 >0.1
NGC4374 F06 41.0/ 31.7/ 27.3 0.76 0.70°3 <66.7 <22.9 <0.0 <-0.9 <10.2 0.340-37

NO8 39.1/ 35.7/ 25.2 0.64 <0.5 >74.4 3.03:§ >32.4 <5.3 >2.4 <10.8

H10 45.0/ 24.6/ 30.3 0.35 <0.5 <67.6 >3.5 <33.0 <-2.0 <39.5

S16 39.9/ 38.9/ 21.1 1.04 <0.5 <14.4 70.0533-‘; >1.5 >1.5 <10.1 <3.0

H17 48.1/ 22.4/ 29.5 0.33 <0.5 <29.7 7180 <-3.0 >8.7 <41.6 <-2.4 <0.1 >0.2
NGC4552 FO06 78.4/ 21.6/ 0.0 0.14 <0.5 <37.2 >20.0 <3.5 <-0.3 <12.6 0.62°7%

NO08 66.9/ 33.1/ 0.0 0.23 <0.5 >62.6 9.213:8 >18.7 <5.9 >2.3 <33.7

H10 71.9/ 28.1/ 0.0 0.18 <0.5 >0.0 4.332 >5.0 177 1S >46.9

S16 70.9/ 29.1/ 0.0 0.18 0.39:1 824218";% <15.9 >0.9 >0.0 >24.7 >7.5

H17 76.6/ 23.4/ 0.0 0.17 <0.5 48.750°9 >7.5 <-2.8 <10.2 <41.4 >-0.6 >0.4 0.39-3
NGC4636 F06 84.5/ 15.5/ 0.0 0.96 <0.5 49.8518 32.1§i‘;§ <0.0 >-0.0 36.1553 >9.7

NO8 61.8/ 23.7/ 14.5 1.03 <0.5 >45.8 3.65°3 >19.9 20.0%5:9 <0.1 >227.5

H10 69.6/ 30.4/ 0.0 1.47 <0.5 78.083-2 <3.2 >55.5 >-0.0 >78.0

S16 79.0/ 2 1.0/ 0.0 0.97 <0.5 <0.1 >78.7 <0.0 <0.0 >29.4 >8.8

H17 73.1/ 26.9/ 0.0 1.15 <0.5 <0.1 >9.6 >-0.7 >14.5 >44.6 >-0.5 <0.1 >0.7
NGC5077 F06 45.6/ 29.5/ 24.9 0.17 <0.5 38.25%;° >20.0 >4.4 >-0.8 12.4;-}3 2108

NO8 44.9/ 30.8/ 24.3 0.13 <0.5 >0.0 <4.2 >15.0 >13.5 2.074 >25.4

H10 35.0/ 29.5/ 35.5 0.18 <0.5 <50.5 <5.5 >51.0 04752 >65.5

S16 45.6/ 30.2/ 24.2 0.17 <0.5 <51.0 47.879-8 <0.6 >0.0 <12.0 7793

H17 52.2/ 21.8/ 26.0 0.12 <0.5 <15.5 >6.1 <-2.1 >9.1 >34.6 >-0.6 <0.2 >0.5
NGC404 F06 50.7/ 29.8/ 19.6 0.66 282:? >71.9 <20.6 >6.0 >-0.0 >149.4 >9.7

NO8 34.9/ 29.4/ 35.8 0.55 L8110 >65.9 >12.9 >59.0 30.732:3 <0.0 >268.7

H10 38.2/ 0.0/ 61.8 1.60 845 >85.4 >10.0 <6.7 >-0.0 >79.9

S16 47.3/ 26.8/ 25.8 1.09 3.65.4 60.0§§;§ 40.139-3 <0.0 <0.0 >29.9 >10.9

H17 39.4/ 0.0/ 60.6 1.53 105109 4508 >10.0 >-0.6 >14.9 >44.9 >-0.5 0404l >o7
NGC4278 F06 39.1/ 60.9/ 0.0 0.42 0552 79.357 7 <24.1 <0.1 076055 >92.0 6159

NO8 11.7/ 74.5/ 13.8 0.41 <0.5 >0.0 >8.6 >39.6 >92.0 <0.5 <12.3

H10 8.0/ 68.7/ 23.4 0.46 1.52:3 >65.6 >9.6 <14.0 >-0.0 >78.7

S16 13.1/ 70.2/ 16.7 0.42 <0.5 70.6§§:é 26.029-2 <0.0 <0.1 >28.2 >10.1

H17 7.3/ 67.8/ 24.9 0.46 3.734 51.853" >9.4 >-0.7 >13.1 >43.7 >-0.6 >0.4 >0.7

Tabla 510 Resultados del mejor ajuste por cada modelo y por cada objeto. Los modelos estan anotadas en la columna (2) de la sigulente manera. F06: [Fritz06], NO8:[Nenkova08|, H10:[HoeniglO0,
S16:[Stalev16] y H17:[Hoenigl7]. La columna (3) representa el porcentaje de la contribucién de cada componente (AGN, Estelar, ISM) en el SED ajustado. La columna (4) muestra la x? reducida. La
columna (5) muestra el exceso de color por la extincién. Las deméas columnas muestran los parametros obtenidos por modelo.
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Figura 5.27: Funciones de distribucion de probabilidad de los parametros del modelo [Fritz06] obte-
nidas con el ajuste espectral de NGC 4261.

Tabla 5.11: Masas y tamanos del polvo circunnuclear y nuclear.

Objeto Modelo 1Og(‘]\JNdust /M(D) log(MCNdust /M(D) Rout R‘CNdust

[pc] [pc]
(1) (2) (3) (4) (5) (6)
NGC404 Nenkova08 2.38 +0.42 3.697905 0.01 151.9
NGC2974 Nenkova08 2.48 +1.33 4474020 0.05+0.02  428.2
Hoenig10 0.77 £0.30 =047
NGC4168 Nenkova08  —0.27 40.23 2.9510-24 0.05 124.9
NGC4261 Nenkova08 3.56 £1.31 4.5470 12 0.1 151.2
NGC4278  Nenkova08 3.68 +1.21 4.6010:39 0.16+0.02  721.7
NGC4374  Hoenigl0 0.22+0.34 47871020 0.02 637.8
Hoenig17 —0.03 +0.03 15-0.18
Fritz06 - - 0.03
NGC4552  Fritz06 2.15+ 1.71 2.851029 0.03+0.01 415
NGC4636  Fritz06 4.48 4 0.42 +0.74 0.06+0.02  284.2
3.00+0-
Stalev16 1.22 +£0.20 0.04
NGC5077 Nenkova08 2.10+1.14 3.00+2.03 0.20£0.16  1003.6
Hoenigl7 0.254+0.16 '
1C1459 Fritz06 2.52 4+0.28 9 70+0.57 0.37£0.03  102.2
Stalev16 2.37+0.17 ' 0.18 4 0.04

Notas. Col. (1): Nombre del objeto. Col. (2): Identificador del modelo del toro de polvo.
Cols. (3) y (4): Masa de polvo nuclear (del toro) y circunnuclear en logaritmo, respectiva-
mente. Cols. (5) y (6): Tamaifio de la estructura de polvo nuclear (del toro) y circunnuclear,
respectivamente.
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Figura 5.28: Distribucion de los valores de Mnqust obtenida de los ajustes espectrales de la ﬁgura
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Figura 5.30: Masa de polvo circunnuclear Mcongust contra masa de polvo nuclear Mygust. En algunos
objetos, la estimacion de Mcndust fue igual de buena (x?/dof pequefio) usando dos modelos del toro
de polvo, por lo que decidimos considerar ambos valores en este grafico. Los diferentes colores indican
cada modelo: Fritz06 [F06] (azul); Hoenigl0 [H10] (rojo); Hoenigl7 [H17] (verde); Nenkova0O8 [NO§|
(magenta); y Stalev16 [S16] (gris).
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Figura 5.31: Tamaio de la estructura de polvo circunnuclear Rengust contra tamano de la estructura
de polvo nuclear Roy;. En algunos objetos, la estimacion de Ry fue igual de buena (x2/dof pequefio)
usando dos modelos del toro de polvo, por lo que decidimos considerar ambos valores en este grafico.
Los diferentes colores indican cada modelo: Fritz06 [F06] (azul); Nenkova08 [NO§| (rojo); y Stalev16
[S16] (verde).



Capitulo 6
Discusion

En este capitulo realizamos una comparacién de nuestros resultados con los ob-
tenidos en otros estudios, comenzando por los resultados mas generales hasta los
particulares. Ademas, discutimos las implicaciones de los resultados.

6.1. Clasificacién morfologica del polvo

6.1.1. Resultados estadisticos

De una muestra de 21 galaxias elipticas con niicleo activo, encontramos que 19
(~ 90 %) presentan estructuras de polvo circunnuclear con una escala de tamatio de
~ 100 pc. Esto confirma los hallazgos de estudios previos que encuentran que el polvo
es muy comin no solo en galaxias espirales, sino también en galaxias elipticas [p.e.
Tran et al., |2001} |(Gonzalez Delgado et al.l [2008]. Este fue un resultado revolucionario
obtenido a través de imagenes del HST, que permitieron resolver estas estructuras de
polvo circunnuclear en galaxias elipticas y espirales. Este resultado es consistente con
los resultados obtenidos por ivan Dokkum and Franx! [1995], quienes usando imagenes
opticas de banda ancha del HST /WFPC2, detectaron polvo en un ~ 90 % de galaxias
cercanas de tipo temprano con radio jet. También estéd de acuerdo con el resultado
de Verdoes Kleijn et al.| [1999], que presenta una incidencia de polvo del ~ 89 % en
una muestra de galaxias de tipo temprano y radio fuertes. Cabe mencionar que las
19 galaxias con estructuras de polvo estan reportadas como galaxias con emisiéon en
radio (p. €j. van Dokkum and Franx [1995], Tran et al. [2001], [Verdoes Kleijn et al.
[1999], Verdoes Kleijn and de Zeeuw| [2005], Nyland et al.| [2013] [2017], Kolokythas
et al.| [2019], Baldi et al.| [2021]), incluso algunas muestran caracteristicas en radio
maés interesantes. Por ejemplo, Nyland et al.| [2017] mencionan que la fuente de radio
de NGC404 esta asociada a un ‘outflow’ (flujo de salida) de radio asociado a un
jet impulsado por el nucleo activo; Baldi et al. [2021] reportan que NGC 1161 tiene
un radio core; Nyland et al. [2017] reportan la presencia de un débil radio jet en
NGC 1266; Kolokythas et al.| [2019] reportan una débil fuente de radio de tipo puntual
en NGC 2768; van Dokkum and Franx [1995] reportan un radio jet bien definido en
NGC 4261 y un outflow de radio con forma de ‘S’ en NGC 4636; Smith et al.| [2012]
mencionan que NGC 4374 tiene un brillante radio core y radio jets; y NGC 4486 (M87),

116
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una radiogalaxia muy conocida que alberga una fuente de radio central muy potente
y un jet de sincrotréon que es visible desde radio a longitudes de onda de rayos X. Esto
podria explicar la similitud de nuestra tasa de detecciéon de estructuras de polvo con
las de [van Dokkum and Franx| [1995] y [Verdoes Kleijn et al. [1999].

De los 19 AGNs con estructuras de polvo circunnuclear, 8 (~ 42 %) tienen una
morfologia regular, ya sea de disco o espirales, y 11 (~ 58 %) presentan una morfologia
irregular (o caotica) de tipo filamentoso y/o caminos de polvo. Tran et al. [2001]
obtuvieron que en una muestra de 29 galaxias elipticas con detecciéon de polvo, 17
(~ 59 %) presentan una morfologia filamentosa sin discos, 9 (~ 31 %) poseen discos
de polvo muy bien definidos y tres (~ 10 %) muestran ambas morfologias.
Lopes et al|[2007] obtuvieron que la mayoria de las caracteristicas de polvo en la
muestra de galaxias de tipo temprano que estudiaron estdn dominadas por caminos
de polvo y en muchos casos estos caminos trazan cierta estructura espiral que indica
la presencia de un disco de polvo. Mencionan que al menos el ~ 50 % de su muestra
exhibe evidencia de discos de polvo y que el 25 % de estos tienen espirales fuertemente
enrolladas.

Clasificacion

4(21%)
6 (31%) =D
FE
"
nC

5 (26%) 2 (11%)

Figura 6.1: Diagrama de pastel que muestra las diferentes clasificaciones morfologicas de las estruc-
turas de polvo circunnuclear para los 19 objetos de la muestra. El significado de D, FE, DE, EC y
C es el mismo que en la tabla[5.5]

El resultado que presentamos en el parrafo anterior esta generalizado a dos tipos
de estructuras: regulares e irregulares. Sin embargo, la clasificaciéon morfolégica de las
estructuras de polvo que realizamos es mas especifica (ver Secci()n, basada en la
clasificacion realizada por |Gonzalez Delgado et al|[2008|. En la figural6.1] se observa
que de los 19 objetos de la muestra, obtuvimos cuatro (~ 21 %) objetos clasifica-
dos como D (estructuras circulares y axisimétricas), dos (~ 11 %) como FE (Espiral
nuclear fuertemente enrollada), dos (~ 11%) como DE (Espiral nuclear débilmente
enrollada), cinco (~ 26 %) como EC (Espiral nuclear caotica) y seis (~ 31 %) como C
(Polvo circunnuclear caotico). Mientras que|Gonzélez Delgado et al.|[2008| obtuvieron
un 9% de la clase D, 19% de FE, 14% de DE, 17% de EC, y 25% de la clase C. A
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grandes rasgos, estos resultados concuerdan con los nuestros ya que los porcentajes
de las estructuras con morfologias FE, DE, EC y C no son muy distintos. La tnica
clase que difiere es la D, ya que nosotros obtuvimos un porcentaje mayor en un factor
~ 2. Esto puede ser debido a que la muestra de 57 galaxias estudiada por (Gonzalez
Delgado et al.| [2008| est4 compuesta por un ~ 58 % de galaxias espirales (para este
porcentaje se consideraron las galaxias con tipo de Hubble (S) que no tienen un 0, ver
tabla 1 de Gonzalez Delgado et al.|[2008]), mientras que nuestra muestra contiene so-
lo galaxias elipticas. Esta diferencia es fundamental para entender nuestro resultados
relacionado con el origen evolutivo de las distintas morfologias de galaxias. Sabemos
que la mayoria de las galaxias elipticas son el resultado de la fusion de dos galaxias
espirales de masas comparables [Toomre and Toomre, 1972, [Evo, (1977, Barnes and
Hernquist, 1992, Hammer et al.| 2009, Taranu et al., 2013| Deeley et al., 2017|. En
el proceso, gran parte del gas y el polvo se convierte en estrellas mediante un brote
intenso de formacion estelar, lo que hace que a un tiempo > 107 afios, cuando las
estrellas masivas de tipo O y la mayoria de tipo B han muerto, solo queden estrellas
no ionizantes. Entre el brote de formacion estelar y los vientos que le siguen, la mayo-
ria del medio interestelar es expulsado. Tiempo después, la galaxia resultante obtiene
la forma de una eliptica con poblacion estelar vieja (amarillenta). A este tiempo, el
polvo residual (que no se us6 en la formacion estelar) debié de haberse asentado en la
region circunnuclear en forma de una estructura circular y axisimétrica. Esto podria
explicar que haya mayor porcentaje de estructuras de polvo circunnuclear de tipo
disco en las galaxias elipticas con respecto a las espirales. Por otro lado, también, el
fenémeno de fusion menor (‘minor merger’, en inglés) [Khochfar and Burkert), [2003]
puede dar una explicacion. En este caso una galaxia de masa mucho mayor se fusiona
con otra de masa mucho menor por lo que no hay cambios abruptos en la morfologia
de la galaxia de masa mayor. En este caso podria ocurrir es que si la galaxia de masa
menor es rica en polvo, este se asentaria en el centro de la mayor con el paso del
tiempo explicando la existencia de este asentamiento de polvo en forma de disco.

6.1.2. Comparacién con otras clasificaciones

Comparando més especificamente los resultados de nuestra clasificaciéon con la de
Gonzalez Delgado et al. [2008|, podemos poner atencion en los cuatro objetos que se
encuentran tanto en su muestra como en la nuestra. Los resultados son consistentes
para NGC 404, NGC 1161 y NGC4261, ya que en ambos trabajos fueron clasificadas
como EC, FE y D, respectivamente. El tnico caso donde la clasificacion es distinta es
NGC 3226, a la cual nosotros clasificamos como EC, mientras que (Gonzalez Delgado
et al.| [2008| la clasifico como D. Analizando la razén de esta diferencia, encontramos
que tanto en su trabajo como en el nuestro se utilizé la misma imagen para NGC 3226
(el filtro F547TM/WFPC2 con 460 s de tiempo de exposicion). Probablemente la di-
ferencia es debida al procesamiento de la imagen sharp-divided; nosotros obtuvimos
la imagen suavizada utilizando la media calculada en una caja de 3 x 3 pix, mientras
que |Gonzélez Delgado et al|[2008| utilizaron la mediana calculada en una caja de
31 x 31 pix. Afortunadamente, para NGC 3226 pudimos obtener un mapa de residuos
(ver ﬁgura, en donde podemos confirmar que, efectivamente, la morfologia de
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la estructura se asemeja mas a una estructura circular y axisimétrica (definicion de
la clasificacion D) que a fragmentos de arcos de polvo que sugieren una estructura
espiral (definicion de la clasificacion EC). Esto da cuenta de la necesidad de hacer
un estudio muy detallado utilizando la mejor resolucién posible para clasificar estas
estructuras circunnucleares.

Siguiendo con esta dinamica de comparacion de las clasificacion morfologica de
las estructuras de polvo circunnuclear de cada objeto de nuestra muestra, tenemos
que NGC4261 muestra claramente un disco nuclear en las tres técnicas de mapeo
del polvo (ver ﬁgura, por lo que la clasificamos como disco nuclear (D). De igual
manera [Simoes Lopes et al.| [2007] también la clasifican como disco de polvo (D).
Verdoes Kleijn and de Zeeuw| [2005] la clasifica como “dust ellipse” (elipse de polvo),
que definen como una estructura de polvo con una circunferencia que se parece a
una elipse, por lo que también este resultado es consistente con el nuestro. NGC 4374
también se encuentra en las muestras estudiadas en los trabajos citados anteriormen-
te. Su morfologia del polvo esta clasificada como camino de polvo o filamento por
ambos autores, que esta de acuerdo con nuestra clasificacién polvo circunnuclear caé-
tico (C o caminos de polvo/filamentos). NGC 4486 es otro caso estudiado en ambas
investigaciones. Tanto [Verdoes Kleijn and de Zeeuw, [2005] como [Simoes Lopes et al.
[2007] la clasifican como “irregular dust” (polvo irregular). Segun [Verdoes Kleijn and
de Zeeuw| [2005] se refiere a polvo extendido grumoso y/o filamentoso que es demasia-
do irregular para asignar una orientacién o no pasa por el nucleo y, por lo tanto, no
se clasifica como un camino de polvo. Nosotros clasificamos su morfologia del polvo
como espiral nuclear cadtica. En este sentido, nuestra clasificacion para NGC 4486
también consistente con las de estos dos trabajos. También NGC 2768 se encuentra
en las muestras estudiadas en estos trabajos, en donde su morfologia del polvo fue
clasificada como camino de polvo por [Verdoes Kleijn and de Zeeuw| [2005] y como
polvo irregular (i) y en espiral (s) por Simoes Lopes et al.| [2007]. Estos resultados son
consistentes con el nuestro, ya que la clasificamos como espiral nuclear caoética, que
es una clasificacion analoga a la de estos autores.

Otros dos objetos de nuestra muestra en comun con [Verdoes Kleijn and de Zeeuw
[2005] son NGC 1161 y NGC 4472, que clasificamos como espiral fuertemente enrollada
(FE) y (D), respectivamente, mientras que [Verdoes Kleijn and de Zeeuw| [2005] las
clasific6 como elipse de polvo y camino de polvo, respectivamente. La clasificacion para
NGC 1161 es consistente con la nuestra debido a que muestra una estructura eliptica
con espirales muy enrolladas (ver ﬁguras y . Sin embargo, las clasificaciones
para NGC 4472 son distintas. Nosotros la clasificamos como (D) basdndonos en el
mapa de residuos (ﬁg. donde se muestra un disco de cara pequeno, ya que en la
imagen sharp-divided (ﬁg la morfologia de la estructura es ambigua. Analizando
la razon de esta diferencia, vemos que a diferencia de Verdoes Kleijn and de Zeeuw
[2005] que utilizo los filtros F555W y F814W (ambos con 460 s de exposicion), nosotros
utilizamos solo el filtro F814W (con 1800 s de exposicién), los tres de la WFPC2.
Descargamos y visualizamos la imagen del filtro F555W (la misma que [Verdoes Kleijn
and de Zeeuw| [2005]) y encontramos que en esta, la estructura de polvo si tiene
una morfologia de camino de polvo. Esto evidencia la necesidad da hacer un estudio
siempre a la misma longitud de onda o si fuera posible pancromatico.
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La morfologia de la estructura de polvo de NGC 4168 y NGC 2974 fueron clasifi-
cadas como filamentosa de clase 2 y clase 3, respectivamente, por [Tran et al. [2001].
Las clases 2 y 3 se refieren a grandes cantidades de polvo que impiden un anélisis
significativo de las isofotas y los perfiles de luminosidad. En nuestra clasificacion,
la morfologia de polvo para NGC 4268 es de clase caotica (C), que se refiere a pol-
vo circunnuclear sin estructura espiral; y para NGC 2974, espiral nuclear débilmente
enrollada (DE) porque se observa una estructura espiral que aparece ser un disco
irregular. La clasificacion de la primera galaxia esta de acuerdo con la de Tran et al.
[2001], pero la clasificacion de la segunda, no. Intentamos encontrar una explicacion
a esta diferencia pero en Tran et al|[2001] no especifican el filtro de la imagen de la
cual se basaron para asignar su clasificacion, mencionando solo que es una imagen del
HST /WFPC2. Sin embargo, para NGC 2974 pudimos obtener mapas de estructura
con las tres técnicas (ver figuras[5.16} |5.18|y |5.19)), v todas se observa claramente que
la morfologia de la estructura se parece més a una espiral que a una filamentosa. La
galaxia IC 1459 también se encuentra en una de las muestras estudiadas por estos
autores, quiénes clasificaron su morfologia de polvo como disco, que difiere de nuestra
clasificacion de polvo circunnuclear cadtico ya que en nuestros mapas de estructura
se muestra un pequeno camino de polvo que atraviesa el niicleo. Sin embargo, este
podria ser un disco visto de canto y entonces si estaria de acuerdo con la clasificacion
de Tran et al. [2001].

NGC3226 y NGC5077 se encuentran en la muestra de Tran et al|[2001] y |Si-
moes Lopes et al. [2007]. |Tran et al.| [2001] clasificaron las morfologias del polvo de
estas galaxias como filamentosa de clase 3 y filamentosa de clase 2, respectivamente.
Simoes Lopes et al.| [2007] las clasifico como disco y “weak feature” (caracteristica
débil). En nuestro trabajo las hemos clasificado como espiral nuclear cadtica y polvo
circunnuclear cadtico, respectivamente. Considerando el analisis hecho en tres parra-
fos anteriores para NGC 3226 donde comparamos nuestros resultados con (Gonzalez
Delgado et al. [2008], la morfologia del polvo de esta galaxia es de tipo disco nuclear
en lugar de espiral nuclear cadtica, lo cual estd de acuerdo con la clasificaciéon hecha
por Simoes Lopes et al.|[2007]. En cuanto a NGC 5077 podemos decir que nuestra cla-
sificacion, la de|Tran et al.|[2001] y la de [Simoes Lopes et al.| [2007] estan de acuerdo,
pues la estructura muestra caminos de polvo (o filamentos) muy débiles distribuidos
isotropicamente alrededor del centro.

En el trabajo de Simoes Lopes et al. [2007] encontramos otros tres objetos de
nuestra muestra: NGC 3607, NGC 4278 y NGC 4636. Segun la morfologia del polvo
la primera fue clasificada como disco y espiral de polvo, y las tltimas dos como
polvo irregular. Nuestra clasificacion para NGC 3607 es espiral nuclear fuertemente
enrrollada (FE) debido a que en nuestros mapas de estructura se observa claramente
un disco espiral floculento que se vuelve irregular hacia el centro (ver ﬁguras,
y p.19). A NGC4278 y NGC 4636 las clasificamos como espiral nuclear cadtica
y polvo circunnuclear caético, respectivamente. NGC 4278 muestra caminos de polvo
con forma espiral que se extienden del norte al oeste y NGC 4636 muestra tenues
caminos de polvo cadticos. Por lo tanto, nuestras clasificaciones para estos tres objetos
son consistentes con las de este autor.

En el caso de la morfologia de la estructura de polvo de NGC 4552, la clasificamos
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como disco nuclear debido a que muestra un pequenio disco (o anillo) que parece
estar de cara. Este resultado es totalmente consistente con el de Bonfini et al. [2018§]
y |[Ferrarese et al. [2006], ya que mencionan que este objeto alberga una estructura
tipo disco o anillo casi de cara rodeada por varios caminos de polvo que se extienden
radialmente mas alla del radio efectivo de la galaxia.

NGC 1266, NGC 2325 y ESO 138-G01 no se encuentran en las muestras estudiadas
en los trabajos donde clasificaron la morfologia de las estructuras de polvo circunnu-
clear citados en la introduccion y en los parrafos anteriores, por lo que los buscamos
individualmente en otros trabajos. Basados en observaciones de CO, |Alatalo et al.
[2013] clasifican la morfologia de NGC 1266 como disco, mientras que nosotros la
clasificamos como espiral nuclear débilmente enrollada, puesto que se observa una
disco espiral con caminos de polvo en el centro. Para NGC 2325 y ESO 138-G01 no
encontramos trabajos en la literatura donde proporcionen una clasificaciéon para la
morfologia del polvo. Nosotros las clasificamos como disco y polvo circunnuclear caé-
tico, respectivamente. En el caso de NGC 2325, porque en los tres tipos de mapa de
estructura se observa un disco (es mas claro en el mapa de color), mientras que en
el caso de ESO 138-G01, solo tenemos la imagen sharp-divided donde se observa un
pequeno camino de polvo que va desde el centro hacia el sur.

6.2. Comparacion de resultados de NGC 4261 con
otros discos de polvo circunnuclear

En el caso de NGC 4261 pudimos hacer un estudio detallado de la estructura de
polvo circunnuclear porque mostraba una geometria de disco que puede ser modelada
con SKIRT en detalle (seccionfp.1]). En esta seccién discutimos c6mo se comparan los
resultados de NGC 4261 con otros discos de polvo circunnuclear estudiados en otras
investigaciones.

Nuestro mejor modelo de NGC 4261 obtenido con las simulaciones de transferen-
cia radiativa brindé un valor de masa de polvo circunnuclear de log(Monaust/Me) =
4.547002. Comparada con las masas log(Mcnaust/Mo) = 4.28 v log(Mendust/Mo) =
4.64 + 0.88 estimadas por Goudfrooij et al.| [1994], mediante extincién en el 6ptico,
y (Goudfrooij and de Jong [1995|, mediante densidades de flujo de IRAS, podemos
observar que ambas estimaciones son muy similares a la nuestra, incluso podemos
ver que nuestra restriccion de Mcengust €8 méas precisa. Nuestro resultado también
es consistente con el de Ferrarese et al.| [1996] que reportan una masa de polvo pa-
ra el disco de NGC4261 de log(McNaust/Ms) = 4.7 calculada a través de mapas
de profundidad éptica usando observaciones del HST /WFPC2. Sin embargo, difiere
con el resultado de |[di Serego Alighieri et al. [2013], quienes reportan una masa de
log(MeNaust/ M) = 5.81 £ 0.03, la cual es més de un orden de magnitud mayor que
nuestra estimacion.

Martel et al. [2000] presentan propiedades de discos de polvo (su tabla 3) en
galaxias elipticas del catalogo 3CR estudiadas mediante observaciones del HST, dentro
de las cuales se encuentra NGC4261. Martel et al.| [2000] calcularon la masa total (la
suma de la masa de gas M, y masa de polvo My) del disco de polvo de NGC 4261
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mediante transferencia radiativa, y encontraron que es de log((M,+ My)/My) = 5.58
cuando la dispersion de fotones en la linea de vision es despreciada, y de log((M, +
My)/Ms) = 6 cuando es incluida. Ambos valores son mayores a nuestro resultado
de log(Mcnaust/Me) = 4547042 por méas de un orden de magnitud (sin considerar
las cotas). Esta diferencia puede ser debido a que estos autores estéan considerando
la masa del gas dentro de la estimacion de la masa total, mientras que nosotros solo
estamos considerando la masa del polvo. Tomando el cociente de gas a polvo de
130 utilizado por [Tran et al. [2001], obtenemos que los valores de la masa del disco
de polvo segun las estimaciones de Martel et al.| [2000] son log(My/Ms) = 3.46 y
log(My/Ms) = 3.88, respectivamente, los cuales son menores que nuestra estimacion
por aproximadamente un orden de magnitud. La tinica manera de hacer coincidir estas
medidas serfa asumir un cociente entre el gas y polvo mayor al del medio interestelar
(cociente de gas a polvo ~ 11 en lugar de 130). En algunos trabajos recientes, se ha
encontrado que para el toro nuclear de AGNs podria estar operando el caso contrario,
es decir, que habria un cociente de gas a polvo hasta 100 veces mayor al del medio
interestelar |e.g. Esparza Arredondo et al. 2021|, aunque esta lejos de ser demostrado.
Esto podria explicarse también en un contexto evolutivo si el gas de una interaccion
ha caido a las partes centrales de una manera més rapida que el polvo.

En cuanto a los dangulos de posicion (P.A.) que se analizan en Martel et al.| [2000],
nosotros obtuvimos un P.A. del eje mayor (medido desde el norte hacia el este) del
disco de polvo de &~ —21° (que corresponde a P.A.~ 159° si consideramos la direccion
opuesta del eje mayor). Este resultado es consistente con el de estos autores, quienes
reportan P.A.= 165 + 5°. No tiene sentido fisico comparar esta propiedad con las
de otros discos, ya que la orientacion relativa de estos no tiene por qué seguir una
direccion preferencial. Sin embargo, es interesante comparar el tamafno de los discos
de polvo. Nosotros medimos un tamano del semi-eje mayor para el disco de polvo de
NGC 4261 de rengust ~ 151.2 pc que corresponde a un diametro de ~ 302.4 pc, el cual
estéd de acuerdo con los 280 pc reportados en el trabajo citado. Ahora, comparando
el tamano del disco de polvo de NGC 4261 con los de los demés objetos, vemos en la
figura[6.2] que el tamanio del disco, Dy, de NGC 4261 es menor que el del resto de las
galaxias, la mayoria tienen discos de polvo con D; > 1 kpc.

Tratando de explicar la razon por la que el disco de NGC 4261 es el de menor
tamano, revisamos el corrimiento al rojo, z, reportado en la tabla 3 de Martel et al.
[2000] y nos dimos cuenta que NGC4261 tiene z = 0.0074, mientras que los demés
tienen z > 0.1. Sin embargo, no se ve que haya una correlacién entre z y Dy, pues
los objetos con mayor Dy, NGC383 y NGC382, estdn a z = 0.0170 y z = 0.0174,
respectivamente, y estos no son los mayores z. |[Martel et al. [2000] exploraron una
relacion entre D, y la distancia de la companera Deomp. Encontraron que el disco mas
pequeno y el mas grande, NGC 4261 y NGC 383, estan ubicados en dos posiciones
extremas, sugiriendo que los discos pequenos son encontrados en sistemas binarios con
grandes separaciones y viceversa. NGC 7720 y NGC 3862 también parecen fortalecer
esta tendencia, pero los otros discos estan distribuidos a valores intermedios de Dy, y
D omp, por lo que no encuentran una conclusion clara.

Como se mencion6 en la introduccion, Bonfini et al.|[2018] realizé modelos de brillo
superficial con GALFIT y simulaciones de transferencia radiativa con SKIRT al igual
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Figura 6.2: Desfase entre el angulo de posicion del disco y el de la galaxia huésped en funcion del
diametro del disco (tomada de Martel et al.| [2000]).

que en esta tesis, por lo que es interesante hacer una comparacién de sus resultados
con los nuestros aunque ellos no hayan estudiado a NGC4261. La luminosidad en
unidades de [Lg pm™!| que obtuvimos con el mejor modelo de NGC 4261 es ~ 4 x 101°
para una de las componentes Sérsic y 5 x 10! para la otra. Estas luminosidades estan
expresadas en unidades que siguen el formalismo de SKIRT. Multiplicando por la
longitud de onda pivote de 0.5483um, obtenemos ~ 2.2 x 10! Ly y ~ 2.7 x 101° L,
para las dos componentes de Sérsic, respectivamente. Bonfini et al. [2018| obtuvieron
1.32 x 101° L, para NGC 4552, y 1.69 x 10° Ly, y 6.91 x 10° L, para cada una de las
componentes de NGC 4494. Vemos que las luminosidades de las dos componentes de la
galaxia huésped de NGC 4261 son del mismo orden de magnitud que la de NGC 4552,
pero son aproximadamente un orden de magnitud mayor que las luminosidades de las
componentes de la galaxia huésped de NGC 4494.

Utilizando las luminosidades en rayos X, Ly (2-10 keV), de la tabla[3.5]y la relacion
de |Lusso et al.|[2012] de una manera burda dada por Ly, = Lagn ~ 10Lx(2-10
keV), y utilizando los valores de la masa del agujero Mgy correspondiente a cada
galaxia, obtuvimos el cociente de Eddington Lagn/Lraa para estos objetos. En la
tabla[6.1] podemos observar que NGC 4261 tiene una luminosidad Ly, mayor que
NGC 4552 y NGC 4494, y ademas, debido a la su Mpy, también tiene una mayor
tasa de acrecimiento (caracterizada por el cociente de Eddington). Sin embargo los
tres tienen Lagn/Lgaq < 1072, lo cual no es consistente con el cociente de Eddington
que define a un AGN segtin [Netzer| [2015]. En la tabla[6.1] también se muestran los
valores de la masa y tamano de las estructuras de polvo circunnuclear para estas
tres galaxias log(Monaust/ M), en donde se observa que la estructura de polvo de
NGC 4261 tiene una masa (Mongust) v un tamanio (Rengust) ~ 1.5 y ~ 1 6rdenes de
magnitud, respectivamente, mayor que Manaust ¥ Reondust de las otras dos galaxias.
Por lo tanto, al menos las propiedades fisicas obtenidas para NGC 4261 demuestran
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que la masa y el tamano de su estructura de polvo circunnuclear pueden tener una
relacion causal con la luminosidad del AGN (y la luminosidad de las galaxias) y su
tasa de acrecimiento. Cabe resaltar que a pesar de que el disco de NGC 4261 es mas
grande que los dos objetos analizados por Bonfini et al| [2018], resulta ser el més
pequeno de la muestra de Martel et al. [2000]. Esto nos da una pista de que extender
la muestra de esta tesis incluyendo los objetos estudiados por Martel et al.| [2000],
podriamos estar obteniendo un rango de masas de polvo circunnuclear mayor (hacia
valores mas altos) y posiblemente AGNs de mayor luminosidad que los 10 examinados
en esta parte. Lamentablemente Martel et al. [2000] solo estimaron la masa del disco
de polvo de NGC4261. No lo hicieron para el resto de la muestra, por lo que este
podria ser un trabajo a futuro que nos ayudaria a revelar o descartar tendencias.

Tabla 6.1: Comparaciéon entre los resultados obtenidos para NGC 4261 y los obtenidos por [Bonfini
et al.| [2018] para NGC 4552 y NGC 4494.

Objeto Comp Lum  Lyo =Lagn Mgy LacN/Ledd  log(McNdust) RoNduss  Ref
%1010 x 1042 x10~6
(Lol lerg 571 Mo] Me] [pc]

1) (2) (3) 4) (5) (6) (7) (8) (9)
NGC 4261 22?25 ;i 1.26 1.67 x 109 5.03 4541912 151.2 1
NGC 4552 Sérsic 1.32 0.016 5.01 x 108 0.21 2.910.8 15 2
NGC 4494 Sérsic 0.169

Expdisk  0.691 0.007* 4.37 x 107 1.07 2.9793 30 3

NGC 404 0.0001 5.5 x 10° 1.70 4
NGC 2974 0.12 1.7 x 108 4.71 2
NGC 4168 0.199 8.91 x 107 14.89 6
NGC 4278 0.016 2.88 x 108 0.37 3
NGC 4374 0.032 5.49 x 108 0.38 3
NGC 4636 0.01 1.44 x 108 0.46 3
NGC 5077 0.068 8.55 x 108 0.53 5
IC 1459 0.316 2.48 x 10° 0.85 5

Notas. Col. (1): Nombre del objeto. Col. (2) Componente del modelo de GALFIT. Col. (3): Lumino-
sidad de cada componente en unidades de [Lg]. Col. (4): Luminosidad bolométrica. Col. (5): Masa
del agujero negro supermasivo. Col. (6): Cociente de Eddington, donde Lagn = Lpor = 10Lx (2-10
keV) y Lgaa = 1.5 x 1038 Mpg /Mg, erg s—1. Col. (7): Logaritmo de la masa de polvo circunnuclear.
Col. (8): Tamaiio de la estructura de polvo circunnuclear. Col. (9): Referencia de los valores de
Mpp: (1) Boizelle et al.[[2021]; (2) [Saglia et al.|[2016]; (3) Hernandez-Garcia et al.[[2014]; (4) [Davis
et al.| [2020]; (5) Kormendy and Ho| [2013]; (6) Panessa et al|[2006]. En la luminosidad marcada
con * se utilizé Ly (2-10 keV)= 7.2 x 1038, la cual fue tomada de Dudik et al.|[2005].

6.3. Estimaciones de masa: comparaciéon con otros
trabajos y errores sistematicos

Considerando los valores de Mangust para los 10 objetos de la muestra que presen-
tamos en la figuraf5.30] tenemos un rango de log(Mcendust/Mo) = [2.48,5.03] con un
valor promedio de log(Mcnaust/Me) = 4.45. A continuacién comparamos este resul-
tado con trabajos donde calcularon masas de polvo mediante los tres métodos citados
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en la introduccion (ver seccion(l.6.2)): extincion Optica por polvo, observaciones en
IR (fotometria o espectroscopia) y transferencia radiativa. Notese que esta compara-
cion debe entenderse solo de manera cualitativa porque siempre depende del tipo de
galaxias analizada en cada muestra.

En cuanto a los trabajos que utilizan el método de extincion éptica por polvo,
Goudfrooij et al.|[1994] obtuvieron un rango de masas de polvo de log( Monaust /M) =
[3.16, 6.26] en una muestra de galaxias elipticas. Este es un rango desplazado a masas
mayores que el obtenido en esta tesis, aunque hay un solapamiento claro. [Iran et al.
[2001] obtuvieron un rango de log(Mcanaust/Me) = [1, 5], el cual es consistente con el
nuestro si consideramos solamente el limite superior. También en el trabajo realizado
por Yildiz et al.| [2020], en el que estudiaron una muestra de 21 galaxias de tipo
temprano ricas en HI y 41 pobres en HI utilizando observaciones 6pticas obtenidas con
la camara MegaCam del Telescopio Canada-Francia-Hawai, llevaron a cabo el método
de extincién, obteniendo masas de polvo promedio para estas dos submuestras dadas
por log(McNaust /M) = 5.2 y log(Menaust /M) = 4.4 para las ricas en HI y las pobres
en HI, respectivamente. Nuestro valor promedio de masa de polvo circunnuclear es
consistente con el valor promedio obtenida para las galaxias pobres en HI. Como se
mencioné en la introduccion, este método puede subestimar la masa de polvo por un
orden de magnitud o mas con respecto a los otros dos métodos, sin embargo, con estas
comparaciones vemos que nuestras masas de polvo circunnuclear son -en promedio-
menores.

Por otro lado, dentro de los trabajos que utilizan el método de observaciones en
IR para estimar la masa de polvo, tenemos a Goudfrooij and de Jong [1995], que
obtuvieron un rango de log(Mcnaust/Me) = [4.07,7.21], el cual incluye valores de
masa mayores que el nuestro. De hecho nuestro valor promedio estd més cerca del
limite inferior que del limite superior de este rango. Usando observaciones de Herschel
de una muestra de 62 galaxias de tipo temprano, |Smith et al. [2012] obtuvo un rango
de masas de polvo de 10°Y a 10™! My con un valor medio de 10%* M. Mientras
que di Serego Alighieri et al.|[2013], también mediante observaciones de Herschel,
encuentran masas de polvo en galaxias de tipo temprano del cimulo de Virgo que
va de 10*Y a 107 M. Estos dos trabajos obtienen rangos muy similares entre si, y
en comparacion con nuestro rango, vemos que su limite inferior coincide con nuestro
limite superior, lo que significa que sus estimaciones incluyes masas de dos 6rdenes
de magnitud mayores que nuestra masa de polvo mayor.

Algo similar ocurre si comparamos con los resultados de Martini et al. [2013],
quienes mediante ajustes de un modelo de polvo a espectros de Spitzer, obtuvieron
que la masa de polvo de una galaxia tipica de tipo temprano detectada en el infrarrojo
lejano (FIR) es de 10°—10%° Mg, o de 10*—10° M, para las galaxias que no se detectan
en las bandas MIPS de longitud de onda larga. En este caso nuestro limite superior
coincide con el limite superior de este tltimo rango. Otro trabajo que también utiliza
este método es el de Orellana et al. [2017], quiénes estudiaron una muestra de 1630
galaxias cercanas (z < 0.1) de diferentes tipos morfologicos mediante observaciones
de IRAS, WISE, Planck y/o SCUBA. Obtuvieron un rango de masas de polvo entre
6.2 x 10° Mg y 8.6 x 108 Mg, con un valor mediano de 7.5 x 107 M. De todos
los resultados citados anteriormente, este es el que reporta los valores més grandes



CAPITULO 6. DISCUSION 126

de masa de polvo, su limite superior es mayor que el nuestro por tres 6rdenes de
magnitud, incluso su limite inferior es mayor que nuestro limite superior por un factor
de ~ 6.

Mediante ajustes de un cuerpo negro modificado al SED infrarrojo de una muestra
de galaxias de tipo temprano,Kokusho et al. [2019] estimaron dos tipos de masas de
polvo, una de polvo tibio (Marm) y otra de polvo frio (M..q). La masa de polvo frio es
la analoga a la masa de polvo circunnuclear que estudiamos en esta tesis. Estos autores
obtuvieron un rango de 10*® —1078 M, el cual comparado al nuestro, contiene masas
mayores casi por tres 6rdenes de magnitud. |Viaene et al.|[2020| estimaron la masa de
polvo de NGC 4370 mediante tres métodos: 1) mapas de color y de atenuacion, los
cuales fueron convertidos a una aproximacion de un mapa de masa de polvo; 2) ajustes
del SED a observaciones desde FIR a sub-mm; y 3) simulaciones de transferencia
radiativa con SKIRT. Segtn sus resultados, el método (1) da un limite inferior de
la masa de polvo un orden de magnitud menor que el método (2), mientras que el
método (3) da una estimacion ligeramente menor que el (2) pero consistente. Esto
parece aplicar solo cuando se comparan las masas de un mismo objeto, ya que arriba
observamos que los rangos de masas de muestras diferentes calculadas con métodos
distintos difieren hasta por tres 6rdenes de magnitud.

Es importante mencionar que en los trabajos mencionados anteriormente donde
utilizan observaciones en IR y ajustes al SED mediante un cuerpo negro modifica-
do, consideran propiedades distintas del polvo, como por ejemplo los coeficiente de
emision o absorcion. Distintas propiedades pueden dar lugar a valores distintos de la
masa de polvo. Ademas, los datos fotométricos en IR incluyen précticamente el polvo
distribuido en toda la galaxia, lo cual difiere con lo que se realiz6 en esta tesis, ya que
para las estimaciones de masa de polvo, solo se consideraron las estructuras dentro de
una caja de 500 pc. Por estas razones nuestros valores de masa de polvo son menores
hasta por tres 6rdenes de magnitud que los valores obtenidos con los métodos que
utilizan observaciones en IR.

Comparaciéon de masas para objetos particulares

A continuaciéon comparamos las masas de polvo circunnuclear de algunos objetos
de nuestra muestra que se encuentran en las muestras de los trabajos citados anterior-
mente. En el caso de NGC 4374, obtuvimos log(Mcngust/Me) = 4.78%2%¢, mientras
que|Goudfrooij et al. [1994], Goudfrooij and de Jong|[1995], Smith et al. [2012], di Sere-
go Alighieri et al.| [2013] y |[Kokusho et al.| [2019] obtuvieron log(Monaust/Me) = 4.49,
log(MCNdust/MG)) =530+ 012, log(MCNdust/MQ) =5.05+£ 006, log(MCNdust/MG)) =
5.30 £ 0.06 y log(MceNaust/Me) = 5.88 £ 0.10, respectivamente. Comparando estos
resultados con el nuestro, podemos observar que atn considerando nuestra cota supe-
rior de log(McNaust/ M) = 4.98, los otro dos valores de masa de polvo circunnuclear
son mayores (excepto el de |Goudfrooij et al. [1994]), pero el valor de [Smith et al.
[2012] se acerca mas que las estimaciones de los otros.

En Goudfrooij et al. [1994] y Goudfrooij and de Jong| [1995] reportan también
la masa de NGC2974. En el primer trabajo estimaron log(McNaust/Me) = 4.94, y
en el segundo, log(McNaust/Ms) = 6.20 £ 0.08. Para esta galaxia nosotros obtuvi-
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mos log(Mcndust/Mo) = 4.481532 con lo que podemos ver que los otros dos trabajos
obtuvieron masas mayores, aunque nuestra estimacion esta mas cercana a la de|Goud-
frooij et al.|[1994]. En estos dos trabajos también estimaron las masas de polvo de
NGC 4278 e IC 1459. En |Goudfrooij et al. [1994] obtuvieron log(Macnaust/Me) = 4.35
y log(Manaust/Me) = 5.26, y en |Goudfrooij and de Jong [1995], log(McNdust/Me) =
5.25+0.09 y log(McNdust/Me) = 5.51+0.11, respectivamente. Comparados con nues-
tros resultados de log(Mondusi/Me) = 4.60152 v log(Monduss/Me) = 3.06_g» para
cada galaxia, vemos que nuestra estimacion para NGC 4278 es consistente con la de
Goudfrooij et al. [1994] y la de log(Mcenaust/Me) = 4.2 por Yildiz et al| [2020], pero
es menor que la de Goudfrooij and de Jong| [1995], que es similar a la estimacion de
log(MeNaust/Me) = 5.11 + 0.10 obtenida por Kokusho et al.| [2019]. Nuestra estima-
cion de la masa de polvo de IC 1459 es menor por més de dos 6rdenes de magnitud
en comparacion con las estimaciones de ambos trabajos.

La galaxia NGC 4168 se encuentra en las muestras de Tran et al.| [2001] y Kokusho
et al| [2019], en donde obtuvieron masas de polvo de log(Manaqust/Me) = 2.22 y
log(MaNaust/Me) = 5.33 4 0.20, respectivamente, mientras que nosotros obtuvimos
log( Mcndust/Me) = 3.197%2, la cual es un orden de magnitud mayor a la de Tran
et al.|[2001] y dos 6rdenes de magnitud menor que la de |Kokusho et al.| [2019).

En los trabajos de Smith et al.[[2012], di Serego Alighieri et al.| [2013] y [Kokusho
et al.|[2019] también reportan la masa de polvo circunnuclear de NGC 4552. Estima-
ron un limite superior de log(Maonqust/Me) < 5.67, log(MeNgust/Me) = 4.92+0.23 y
log(MeNaust/Me) = 5.17£0.15, respectivamente. Por otro lado, mediante transferen-
cia radiativa, Bonfini et al.|[2018] estimaron log(Mondust/Me) = 2.9708. Comparando
estos resultados con el nuestro de log(Menaust/Mo) = 2.8575:22, vemos que nuestra
estimacion es consistente con la de Bonfini et al. [2018] pero es incosistente con las
estimaciones de los otros tres trabajos ya que ellos obtuvieron masas aproximada-
mente 2 6rdenes de magnitud mayores. Las diferencias entre nuestros resultados y los
de Smith et al.| [2012], |di Serego Alighieri et al.|[2013] y [Kokusho et al.|[2019] pueden
ser debido a que en los tres trabajos estimaron las masas de polvo mediante el ajuste
de un cuerpo negro modificado a los flujos medidos bandas infrarrojas, mientras que
nosotros usamos transferencia radiativa al igual que Bonfini et al|[2018].

La galaxia NGC 4636 fue estudiada por [Smith et al. [2012], Martini et al.| [2013] y
Kokusho et al.|[2019], quiénes estimaron log(Mcngust/Me) = 5.06 +0.19, log( MeNdust
/Ms) = 4.7 y log(McNauwst/Me) = 5.16 £ 0.14, respectivamente. Cabe mencionar
que Martini et al.| [2013] estimé las masas de polvo ajustando observaciones foto-
métricas de Spitzer usando modelos de polvo de Draine et al| [2007]. Nuestra es-
timacion para la masa de polvo circunnuclear de NGC 4636 es un limite superior
dado por log(Monaust/Me) < 3.74, el cual en comparacion con los tres anteriores, es
aproximadamente un orden de magnitud menor. También en el trabajo de Martini
et al.| [2013], estudiaron las galaxias NGC 4278 y NGC 5077, para las cuales estima-
ron log(Mongust/Me) = 5.4y log(Monauss/Me) = 5.6, mientras que en esta tesis
obtuvimos log(Mcnaust/Me ) = 4.607039 v log( Mcenaust /M) < 5.03, respectivamente.
También nuestras estimaciones de masa de polvo circunnuclear de estos objetos son
menores que las de Martini et al.|[2013]. En el caso de NGC 5077, nuestra estimacion
es aproximadamente un orden de magnitud mayor que la obtenida por [Iran et al.
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[2001].

En general, nuestras estimaciones de masa de polvo circunnuclear son significati-
vamente menores que los valores de masa de polvo estimados por los otro autores (a
excepcion de [Bonfini et al.| [2018]). Esto concuerda con el resultado de la comparacion
de rango de masas obtenidos por otros estudios (al principio de esta seccion). Como
ya lo mencionamos anteriormente, el método utilizado puede brindar estimaciones de
masa de polvo distintas. También, la masa de polvo depende de las propiedades del
polvo consideradas en los modelos utilizados por los diferentes autores, por ejemplo,
el coeficiente de absorcion k,. En nuestro caso utilizamos x, = 825 m? kg~!, para las
simulaciones a 0.5483 um, y a x, = 595 m? kg~ !, para las simulaciones a 0.8044 pm,
mientras que en los trabajos donde utilizaron observaciones en IR utilizaron valores
de k, de hasta 5 ¢érdendes de magnitud menores debido a la longitud de onda de las
observaciones (de centenas de micras).

Por otro lado, puede ser que la diferencia entre estimaciones de masa de polvo
a partir de datos tomados en el 6ptico y las que utilizan datos en infrarrojo, refleje
un problema conocido como “la crisis del balance energético” (the energy balance cri-
sis). Este es un problema con el que se enfrentaron los que por primera vez hicieron
modelos de transferencia radiativa de galaxias espirales de canto, haciendo ajustes
bidimensionales a las imagenes Opticas derivaban (del modelo) emisiones infrarrojas
hasta 5 veces menores con respecto al valor observado. Una explicacion (casi) definiti-
va se dio en [Saftly et al.| [2015], suponiendo que parte de la extincion no se detectaba
debido a nubes 6pticamente gruesas, pero muy chicas que no contribuian significati-
vamente a la extincion y cuya emision si se detectaba en el IR. Este problema podria
estarse reflejando también en otro tipo de galaxias como las estudiadas en esta tesis.

6.4. Masas de polvo nucleares y circunnucleares

En cuanto a los resultados de las masas de polvo nuclear, Mygust, Obtuvimos un
rango de log(Myaust/Me) = [—0.27,3.68], de los cuales, los valores mayores los ofrece
el modelo de [Nenkova08|. Comparando con |Gonzalez-Martin et al. [2019], ellos encon-
traron que en una muestra de AGNs los modelos de Nenkova et al. [2008a] [NenkovaO8§]
tienden a mostrar mayores Myqust (2 < 10g(Mndust/M odot) < 8), mientras que los mo-
delos de [Fritz et al.|[2006] [Fritz06], Honig and Kishimoto| [2010] [Hoenig10], |Stalevski
et al. [2016] [Stalev16] y Honig and Kishimoto| [2017] [Hoenigl7]| se superponen en sus
estimaciones con (0g(Mnaust/M odot) < 4. Esto concuerda con nuestros resultados en
el sentido que [Nenkova08| ofrece valores de Myqust mayores que los otros modelos. Sin
embargo, en general, obtuvimos valores de Mygust més pequenos que |(Gonzalez-Martin
et al.|[2019]. Lo anterior podria estar sucediendo por dos situaciones:

1. Los valores obtenidos de Myqgust podrian estar subestimados debido a que los
ajustes espectrales no logran aislar completamente del niicleo la componente del
AGN pues los 10 objetos de la muestra a los cuales se les estim6é Myqust tienen
bajas luminosidades log Lx (2 — 10keV') < 42 y caracteristicas inusuales en su
espectro MIR.
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2. La luminosidad en rayos X del AGN estéa relacionada directamente con Myqust,
pues las luminosidades en rayos X de los AGNs estudiados por |Gonzalez-Martin
et al|[2019] tienen luminosidades en el rango log (Lx) = 40.9 — 44.5, mien-
tras que los nuestros tienen luminosidades en el rango log (Lyx) ~ 37 — 41.
Practicamente, nuestro limite superior de luminosidad es el limite inferior de
Gonzalez-Martin et al.| [2019).

Para observar como se compara la relacion entre Mygust ¥ Mendust que obtuvimos
con nuestras estimaciones de masa de polvo, presentamos la figural6.3 en donde uti-
lizamos los valores de masa de polvo obtenidos por los autores citados en la seccion
anterior mediante métodos diferentes. En el panel superior izquierdo se encuentran los
objetos de nuestra muestra para los cuales estimamos Mygqust contra su correspondien-
te valor de masa estimado mediante el método de extinciéon en el 6ptico Mendust,opt
por los autores citados en la leyenda. De la misma manera, en el panel superior dere-
cho, graficamos Myqust contra la masa de polvo circunnuclear pero en este tomamos
el valor de la masa obtenido mediante el método de observaciones en IR Mcndust, IR -
Cabe mencionar que en este panel se encuentran repetidos algunos objetos ya que
diferentes autores reportan masas de polvo distintas para el mismo objeto y no pusi-
mos etiquetas para los nombres de los objetos para visualizar mejor los puntos. Por
tltimo, en el panel inferior utilizamos Myqgust v las masas de polvo de los objetos
obtenidas a partir del método de transferencia radiativa Mcngust,rr. Por supuesto,
aqui también se incluyen los resultados obtenidos en esta tesis, pero a diferencia de
la figural5.30], aqui solo estamos tomando los valores de Mygust del modelo de toro de
polvo que ofrece el valor mayor de entre los modelos que brindaron un buen ajuste
para un mismo objeto. Los tinicos objetos que se repiten en este panel son NGC 4261
y NGC 4552 ya que, como se mostro en la seccién anterior, las estimaciones de |Martel
et al. [2000] y Bonfini et al.| [2018], respectivamente, fueron distintas a las nuestras.
No se incluye el otro objeto estudiado por Bonfini et al|[2018], NGC 4494, porque
no estimamos Myqust para este objeto. Solo incluimos etiquetas para los dos objetos
de los otros autores y para NGC 4636, es el tinico que se encuentra por encima de la
linea diagonal que indica la relacion uno a uno (léase el texto donde se explica la figu-
ra. En estos paneles de la ﬁgura, podemos observar que al igual que nuestro
resultado, no hay una relacion clara entre la masa de polvo nuclear y la masa de polvo
circunnuclear estimada mediante métodos distintos, pero si es evidente que para los
tres métodos la masa de polvo circunnuclear tiende a ser mayor que la nuclear.

Para interpretar estos resultados, es importante entender el estado de acrecimiento
de los objetos de la muestra. Elitzur and Netzer| [2016] utilizaron el diagrama de
luminosidad bolométrica del AGN frente a la masa del hoyo negro (plano L — M)
para mostrar diferentes zonas donde se espera que el AGN tenga o no una componente
de ‘disco-viento’ (disk-wind). La figura[6.4] muestra este plano L — M, en donde la
zona sombreada es el rango prohibido puesto que implicaria una tasa de acrecimiento
superior al limite de Eddington. Las lineas punteadas indican tasas de Eddington, [, de
=1, 1072, 1074, 107°. Las lineas rojas indican el rango donde se espera que el toro
de polvo y la BLR sobrevivan dependiendo de las condiciones del viento. Por debajo de
la linea roja inferior el toro y la BLR deben de haber desaparecido si estan sostenidos
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Figura 6.3: Superior-izquierda: Relacion entre Myqusy de algunos objetos con sus Mongusy €stima-
dos mediante el método de extincion en el optico. [Goud94|: |Goudfrooij et al.| [1994], [Tran01]:
[2001], [Yildiz20]: [Yildiz et al| [2020]. Superior-derecha: Relacién entre Myqust de algunos
objetos con sus Mcngust estimados mediante el método de observaciones en IR. [Goud95]: |Goud-
frooij and de Jong|[1995], [Smith12]: [Smith et al.| [2012], [Marti13]: Martini et al. [2013], [Aligh13]: |di
Serego Alighieri et al.|[2013], [Kokul9]: [Kokusho et al.| [2019]. Inferior: Relacion entre Myqust de al-
gunos objetos con sus MoNdust estimados mediante el método de transferencia radiativa. [Martel00]:
Martel et al.| [2000], [Bonfini18]: Bonfini et al.| [2018].

por el campo de radiacion del AGN. Cabe mencionar que en el escenario de viento la
parte externa contiene el polvo (el toro) y la parte interna contiene gas ionizado (la
BLR). Ellos estudiaron una muestra de objetos conocidos como Seyfert 2 verdaderas
(true type-2 Seyferts, circulos azules en la Fig. para concluir que estos objetos
caen en la region intermedia entre ambas lineas rojas de esta misma figura. Entonces,
calculamos los cocientes de Eddington para los 10 objetos de nuestra muestra (y para
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Figura 6.4: Diagrama de luminosidad bolométrica contra la masa del hoyo negro (plano L-M) tomado
de [Elitzur and Netzer| [2016]. La zona sombreada superior es la region que supera el limite de
Eddington. Las lineas punteadas indican tasas de Eddington, I, de [ = 1, 1072, 10~%, 1076. Las
lineas rojas indican el rango donde se espera que el toro de polvo y la BLR sobrevivan dependiendo
de las condiciones del viento. Por debajo de la linea roja inferior el toro y la BLR deben de haber
desaparecido si estédn sostenidos por el campo de radiacion del AGN. Los circulos azules son los AGNs
de [Elitzur and Netzer| [2016]. Los cuadrados verdes son los 10 objetos para los cuales en esta tesis
estimamos las masas de polvo nuclear y circunnuclear (incluyendo también a NGC 4494 estudiado
por [Bonfini et al. [2018]). Los tres objetos sefialados tienen un disco/anillo de polvo circunnuclear.

NGC 4494, estudiado por Bonfini et al.|[2018]) con la finalidad de explorar si también
son AGNs con baja tasa de acrecimiento y donde se sittian en el plano L — M. En la
tabla se encuentran los parametros Ly, Mpy v Lagn/Lgaq de dichos objetos, los
cuales estan representados por los cuadrados verdes en la figura[6.4] Podemos observar
que todos (a excepcion de NGC4168) tienen Lagn/Lrsq < 107° y luminosidades
bolométricas bajas (< 10%% erg s™!, a excepciéon de NGC4261). Estos valores son
consistentes con que el toro de polvo y la BLR en estos objetos hayan desaparecido,
ya que, segun |Elitzur and Shlosman| [2006], esa es una consecuencia inmediata en
el escenario de disco y viento a bajas luminosidades bolométricas y bajas tasas de
acrecimiento. Esto explica los valores bajos de masa de polvo nuclear obtenidos para
nuestros objetos puesto que es posible que el toro de polvo haya desaparecido. Es muy
probable que el polvo que estamos midiendo a través de los espectros nucleares con
datos de Spitzer /IRS no esté relacionado con el toro de polvo del AGN. Solamente
NGC4261 y NGC4168 estan significativamente dentro de la region donde el toro
de polvo puede existir dependiendo de las propiedades del viento. Este escenario
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explica cualitativamente la falta de relacion entre el polvo nuclear y circunnuclear
de los objetos de la muestra. Ademaés, explica la razén por la cual encontramos que,
sistematicamente, los objetos tienen masas de polvo circunnuclear mayores a las masas
de polvo nuclear. Observaciones de AGNs con tasas de acrecimiento mas altas son
requeridas para comprobar si para esos objetos si habria una correlacion entre la masa
de polvo nuclear y circunnuclear que indique una conexién entre ambas.



Capitulo 7

Conclusiones y trabajo a futuro

En este capitulo presentamos la interpretacion de los resultados obtenidos en es-
ta investigacion, discutimos nuestras conclusiones de la més a la menos importante,
Finalmente, también recogemos algunas sugerencias para trabajo a futuro que per-
mitiran ampliar y/o fortalecer los hallazgos de esta tesis.

7.1. Conclusiones

En este trabajo se analizaron las caracteristicas del polvo de la regién circunnuclear
(~ 100 pc) de una muestra de 21 galaxias elipticas con AGN, con z < 0.01, utilizan-
do datos del HST disponibles en los filtros F547M y F814W. Usamos las iméagenes
para clasificar su morfologia y la combinacién de anélisis morfologico y transferencia
radiativa para calcular la masa del polvo. Utilizamos tres técnicas sobre las image-
nes (técnica sharp-divided, mapas de residuos y mapas de color) para estudiar las
estructuras de polvo circunnuclear en nuestra muestra. Utilizamos el codigo GALFIT
para modelar el brillo superficial bidimensional de las galaxias, excluyendo las partes
centrales donde esté la estructura de polvo que pretendemos estudiar. Posteriormente
utilizamos el cédigo de transferencia radiativa SKIRT para simular la estructura de
polvo, utilizando los parametros derivados por GALFIT para la galaxia.

Se analiz6 en més detalle el objeto NGC 4261 puesto que presenta una estructura
de polvo de disco bien definida que permite caracterizar la distribucién del polvo
mediante una funcién analitica en los modelos de transferencia radiativa. Para el
resto de la muestra, se crearon mapas empiricos del polvo a partir de las iméagenes
observadas para describir la distribuciéon geométrica del polvo y determinar su masa
con los modelos de transferencia radiativa. Esto tltimo se realizé para 10 objetos de
la muestra, que fueron los que disponian de observaciones de Spitzer /IRS, las cuales
nos permitieron estimar la masa de polvo nuclear a través de ajustes espectrales. En
otras palabras, solo para estos 10 objetos obtuvimos las masas de polvo circumnuclear
(con simulaciones de transferencia radiativa) y nuclear (con ajustes espectrales).

» Detectamos estructuras de polvo en 19 objetos (~ 90 %), las cuales fueron cla-
sificadas segin su morfologia, obteniendo cuatro (~ 21 %) objetos clasificados

133



CAPITULO 7. CONCLUSIONES Y TRABAJO A FUTURO 134

como D (estructuras circulares y axisimétricas), dos (~ 11%) como FE (Es-
piral nuclear fuertemente enrollada), dos (~ 11 %) como DE (Espiral nuclear
débilmente enrollada), cinco (~ 26 %) como EC (Espiral nuclear cadtica) y seis
(~31%) como C (Polvo circunnuclear cadtico).

= En el caso de NGC 4261, la cual presenta un disco de polvo muy claro, obtuvimos
que el modelo de brillo superficial (realizado con GALFIT) que mejor describe
el perfil de brillo superficial de su sistema estelar es uno compuesto por dos
funciones Sérsic. Una de ellas resulté con n = 1.78 y r. &~ 3.5 kpc, mientras que
la segunda componente Sérsic, con n = 1.00 y r. ~ 470 pc. Este modelo es el
reflejo de la existencia de un core en esta galaxia.

= En cuanto al mejor modelo con polvo obtenido para NGC 4261 mediante si-
mulaciones de transferencia radiativa (con SKIRT), obtuvimos que el siste-
ma de polvo de este objeto estd mejor descrito por una geometria de anillo
caracterizada por los siguientes parametros: o = 0, § = 7():?, v = 355J_r§,
Ry = 0.15 pc, w = 55 £ 2 pc, h, = 1673 y una masa de polvo circunnuclear de
log(Mondust/Mo) = 4.547555.

s Ademas de NGC 4261, caracterizamos el sistema estelar de 17 objetos de la
muestra (no se realizoé para ESO 138-G01) mediante modelos de brillo superfi-
cial, de los cuales el 100 % se ajust6é con un perfil Sérsic individual, ~ 78 % (14
objetos) con doble Sérsic y ~ 22% (4 objetos) con Nuker. De los 14 ajustes
doble Sérsic, el 50 % prefirieron este en lugar del Sérsic individual. Significa que
siete de los 17 objetos muestran la existencia de un ‘core’.

» Utilizando los mapas de residuos obtenidos a partir de los modelos de bri-
llo superficial, caracterizamos el tamano de las estructuras de polvo circunnu-
clear Rengust para los 18 objetos, obteniendo un rango de tamanos de 41.5 <
Renaust < 2705.3 pe y un valor promedio de Rengust = 989.5 pe.

» Para los 10 objetos con espectros de Spitzer /IRS disponibles estimamos la
masa de polvo nuclear, Mygqust, mediante ajuste espectral al SED infrarrojo
con modelos del toro de polvo. Obtuvimos valores de Myqust €n un rango de
log(Myaust /M) = [—0.27,3.68]. También, con estos mismos ajustes estimamos
el radio externo R, de la estructura de polvo nuclear para cada objeto, es
decir, de sus respectivos toros de polvo.

» Realizamos simulaciones de transferencia radiativa para estos 10 objetos utili-
zando una geometria tomada de un archivo FITS que representa la distribuciéon
del polvo (excepto para NGC 4261 y NGC4552) para caracterizar su respectivo
sistema de polvo y estimar las masas de polvo circunnuclear Mcngust. Obtu-
vimos un rango de log(McNaust/Me) = [2.48,5.03] con un valor promedio de
log(MCNdust/MQ) = 4.45.

= Comparamos las masas de polvo circunnuclear y nuclear para cada objeto para
explorar si hay una correlacion entre ellas. Encontramos que las masas de polvo
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circunnuclear tienden a ser mayores que las masas de polvo nuclear para todos
los casos, excepto para NGC 4636 cuando se toma el valor de Myqust 0btenido
con el modelo de [Fritz06]. Sin embargo, no encontramos una relacion clara entre
estas dos propiedades.

= Comparamos los tamanos de las estructuras de polvo nuclear y circunnuclear, y
como era de esperarse, Ronqust Siempre es mayor que Rq,¢, pero no encontramos
una relacion entre estas dos propiedades. Confirmamos que esta relaciéon no se
encuentra tampoco si utilizamos otros estimadores de polvo circunnuclear que
se reportan en la literatura para nuestras fuentes.

= Concluimos que las estimaciones de masa de polvo circunnuclear donde se utili-
zaron mapas de polvo (la mayoria) en las simulaciones de transferencia radiativa
estan afectadas, por un indebido uso de los parametros de esta geometria, por
lo que es importante explorar dichos parametros y qué tanto afectan a las esti-
maciones.

» Comparando, objeto por objeto, nuestras estimaciones de masa de polvo circun-
nuclear con las masas de polvo de estos autores, encontramos que en pocos casos
nuestro resultado es consistente con el de ellos, siendo las nuestras en general
menores. Esto puede ser debido al método utilizado y/o a los mapas de polvo
utilizados en las simulaciones de transferencia radiativa.

= También, nuestras estimaciones de masa de polvo nuclear son significativamente
menores que las obtenidas por |Gonzalez-Martin et al. [2019] para una muestra
de AGNs de mayor luminosidad.

= Recopilamos datos de la literatura de luminosidad bolométrica Ly, y masas del
hoyo negro Mgy ) para estos 10 objetos y NGC 4494 (estudiado por |[Bonfini et al.
[2018]). Con ellos calculamos los cocientes de Eddington (tasas de acrecimiento).
Obtuvimos que esta pequena submuestra de 10 objetos, que comenzaron siendo
21, quedo sesgada a 10 galaxias elipticas con AGN de (extrema) baja luminosi-
dad (< 10" erg s7!) y muy bajas tasas de acrecimiento (Lagn/Lgaq < 107°).

Dados los resultados de tasa de acrecimiento, es posible que el toro de polvo y
la BLR en estos objetos hayan desaparecido |Elitzur and Netzer, |2016]. Esto explica
los valores bajos de masa de polvo nuclear que obtenemos en este trabajo, pues es
muy probable que el polvo medido a través de los espectros nucleares de Spitzer /IRS
no esté relacionado con el toro de polvo del AGN. Es posible que este mismo motivo
explique las masas de polvo circunnucleares sisteméticamente mayores que el polvo
nuclear. Este escenario también explica (cualitativamente) la falta de relacion entre
el polvo nuclear y circunnuclear de los objetos de la muestra.

7.2. Trabajo a futuro

Como mostramos en la seccion de discusion de los resultados (sec.[f]), tanto nues-
tras estimaciones de masa de polvo nuclear como las de masa de polvo circunnuclear
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resultaron ser menores que las obtenidas por otros autores. Explicamos que estas di-
ferencias dependen del método utilizado para estimar dichas masas y también de las
propiedades fisicas de los objetos de la muestra. Sin embargo es posible que estas
diferencias sean debidas a la seleccién de nuestra muestra, que de alguna manera esta
sesgada a rangos de masas bajos. Recordamos se redujo a 10 galaxias elipticas con
AGN de (extrema) baja luminosidad (< 10" erg s7), muy baja tasa de acrecimiento
(Lagn/Lgda < 107° ), morfologias irregulares en la estructura de polvo circunnuclear
(excepto en dos objetos), y muy probablemente nada de polvo nuclear, debido a la
desaparicion del toro. En estos trabajos reportan galaxias con masas de polvo de
hasta tres 6rdenes de magnitud mayor que el limite superior de nuestro rango de
masas, que podrian complementar nuestra muestra. Por lo tanto, el hecho de que los
autores citados hayan encontrado masas de polvo de hasta 10® M, garantiza que po-
dria ampliar el rango de masas de polvo circunnuclear hacia ese limite superior. Algo
importante a considerar es que podria tomar las masas de polvo de los objetos para
los cuales ya han sido estimadas por estos autores y simplemente calcular la masa
de polvo nuclear con la finalidad de explorar esta conexién entre la masa de polvo
nuclear y circunnuclear en AGNs.

También con la finalidad de aumentar la muestra de galaxias elipticas, podriamos
tomar la muestra de radiogalaxias elipticas con disco de polvo detectado estudiadas
por [Martel et al.| [2000]. Debido a que la estructura de polvo circunnuclear de estos
objetos es un disco, podria utilizar una geometria definida en las simulaciones de
transferencia radiativa, como se realizd para NGC 4261 y NGC 4552. Con esto estaria
evitando utilizar la geometria tomada de un archivo FITS (mapa de polvo), la cual
aplicamos a las estructuras de polvo irregulares, y por lo tanto, las estimaciones de
las masas de polvo no estarian afectadas por las limitaciones de esta técnica.

Ademas, con la experiencia adquirida en esta investigacion y realizando modelos
més detallados, podemos estudiar la muestra de 77 galaxias espirales para las cuales
se detectd polvo circunnuclear. Esto ampliaria aiin més nuestra muestra y ayudaria
a encontrar la relaciéon entre la masa de polvo nuclear y circunnuclear. Es de resaltar
que la mayoria de AGNs de luminosidades intermedias y altas se encuentran hos-
pedados en galaxias espirales asi que esta extension ayudaria a resolver este sesgo
observacional. Ademéas podriamos identificar diferencias y/o similitudes con respecto
a las galaxias elipticas ya analizadas.
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Apéndice A

Imagenes Sharp-divided de NGC4261

En esta seccion presentamos el catdlogo de imagenes Sharp-divided creadas uti-
lizando los tres filtros de suavizado de Astropy: Box2DKernel, Gaussian2DKernel y
AiryDisk2DKernel, a cada uno de los 13 filtros del HST disponibles para NGC 4261
y con tamanos del kernel de: 3, 5 y 7 pixeles. En total se obtuvieron 117 imagenes
(i.e. nueve imagenes por cada filtro del HST). En este catélogo se puede observar
que el disco de polvo circunnuclear es claramente visible en todos los filtros excepto
en los filtros F450W, F606W y F205W (ver figuras [A.1] [A.4]|A.13] respectivamente).
Convenientemente, en los filtros F547M y F814W, los cuales son los que tienen mayor
disponibilidad de imagenes para las galaxias de la muestra, el disco de polvo se ve muy
claro (ver figuras y [A.10). Cabe mencionar que todas las imagenes del catalogo
tienen un tamano de 50 x 50 pixeles. Lo cual corresponde a un tamano angular de
5" x 5",0.25" x 0.25", 3.75" x 3.75", para WFPC2, ACS y NIC2, respectivamente.
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Figura A.1: Imagenes del centro de NGC 4261 en el filtro WFPC2/F450W. De arriba hacia abjo:

fueron suavizadas usando los filtros Box2DKernel, Gaussian2DKernel y AiryDisk2DKernel, respec-
tivamente. De izquierda a derecha: el tamano del kernel es 3, 5 y 7 pix, respectivamente.
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Figura A.2: Filtro ACS/FR505N. Igual que la figura
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i

Figura A.3: Filtro WFPC2/F547M. Igual que la figura
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Figura A .4: Filtro WFPC2/F606W. Igual que la figura
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|
Figura A.5: Filtro ACS/FR647M. Igual que la figura
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Figura A.6: Filtro ACS/FR656N. Igual que la figura
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Figura A.7: Filtro WFPC2/F675W. Igual que la ﬁgura
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Figura A.8: Filtro WFPC2/F702W. Igual que la ﬁgura
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Figura A.9: Filtro WFPC2/F791W. Igual que la ﬁgura
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Figura A.10: Filtro WFPC2/F814W. Igual que la ﬁgura A
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Figura A.11: Filtro NIC2/F110W. Igual que la ﬁgura
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Figura A.12: Filtro NIC2/F160W. Igual que la ﬁgura
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Figura A.13: Filtro NIC2/F205W. Igual que la ﬁgura
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-
. |

Single Sérsic Double Sérsic

Figura C.1: Imégenes sintéticas de los mejores modelos de IC 1459 obtenidos de las simulaciones de
transferencia radiativa. Izquierda: Imagen observada. Medio: Imagen del modelo de SKIRT donde
se us6 el modelo 1-Sérsic para el sistema estelar. Derecha: Imagen del modelo de SKIRT donde se
us6 el modelo 2-Sérsic para el sistema estelar.
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Figura C.2: Grafica de los parametros obtenidos de las simulaciones de transferencia radiativa de
IC1459 contra x2. Se muestran los modelos donde se utilizo una funciéon Sérsic (1-Sérsic) y doble
Sérsic (2-Sérsic) para el sistema estelar. Las lineas discontinuas horizontales estan a un valor igual
al valor minimo de x? multiplicado por un factor 1.1.
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Figura C.6: NGC404. Lo mismo que la ﬁgura
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Igual que la figura
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Figura C.9: Imégenes sintéticas de NGC 2974. Los mismo que en la ﬁgura




APENDICE C. RESULTADOS DE SKIRT DE LA MUESTRA 195

2.5 4 —— Single Sérsic
—— Double Sérsic

)

2
v

0 1 2 3 4 5 40 42 44 46 48
log(Mcngust/Me) Position Angle (degq)

log(x

2.5 4

0 20 40 60 80 5 10 15 20
Inclination (deg) Scale Height (pc)

Figura C.10: NGC2974. Lo mismo que la ﬁgura
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Figura C.13: Imagenes sintéticas de NGC4168. Los mismo que en la ﬁgura
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Figura C.14: NGC4168. Lo mismo que la ﬁgura
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Figura C.17: Imégenes sintéticas de NGC 4278. Los mismo que en la ﬁgura
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Figura C.18: NGC 4278. Lo mismo que la figura
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Figura C.20: Perfiles y residuos 2D de NGC 4278 2-Sérsic. Igual que la figura
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Figura C.21: Imégenes sintéticas de NGC 4374. Los mismo que en la ﬁgura
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Figura C.23: Perfiles y residuos 2D de NGC 4374 1-Sérsic. Igual que la figura|C.3]
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Figura C.24: Perfiles y residuos 2D de NGC 4278 2-Sérsic. Igual que la ﬁgura
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Figura C.25: Imagenes sintéticas de NGC 4552. Los mismo que en la ﬁgura
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Figura C.28: Perfiles y residuos 2D de NGC 4374 2-Sérsic. Igual que la ﬁgura
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Figura C.29: Imégenes sintéticas de NGC 4635. Los mismo que en la ﬁgura
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Figura C.30: NGC4636. Lo mismo que la ﬁgura
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Figura C.31: Perfiles y residuos 2D de NGC 4636 1-Sérsic. Igual que la ﬁgura
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Figura C.32: Perfiles y residuos 2D de NGC 4636 2-Sérsic. Igual que la ﬁgura
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Figura C.33: Imagenes sintéticas de NGC5077. Los mismo que en la ﬁgura
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Figura C.34: NGC5077. Lo mismo que la ﬁgura
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Figura C.35: Perfiles y residuos 2D de NGC 5077 1-Sérsic. Igual que la ﬁgura
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Figura C.36: Perfiles y residuos 2D de NGC 5077 2-Sérsic. Igual que la ﬁgura
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Figura D.1: Panel superior: Mejor ajuste al espectro NIR de NGC404 (modelo [Nenkova08|).
La linea discontinua verde representa el polvo del AGN. La linea roja discontinua muestra las
componentes del ISM. La linea amarilla muestra la componente estelar. La linea azul muestra la suma
de todas las componentes. Abajo del espectro se muestran los residuos. Panel central: Funciones de
distribucion de probabilidad (PDF, en inglés) de los parametros del modelo [Nenkova08| obtenidas
con el ajuste espectral. Panel inferior: Distribucion de los valores de Myqust (izquierda) y rous

(derecha) obtenidos de las PDF de los parametros.
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Figura D.2: Ajuste espectral de NGC 2974 (modelo [Nenkova08]). La descripcion es igual que en la
ﬁgura@ En este caso se tomo royu ~ 0.05 pc como valor mas probable sin cotas de error.
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Figura D.3: Ajuste espectral de NGC 2974 (modelo [Hoenigl0]). La descripcion es igual que en la
ﬁgura@ Este modelo no da una estimacién de royt.
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Figura D.4: Mejor ajuste espectral de NGC 4168 (modelo [Nenkova08]). La descripcion es igual que
en la ﬁgura En este caso se tomo roue ~ 0.05 pc como valor més probable sin cotas de error.
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Figura D.5: Mejor ajuste espectral de NGC 4278 (modelo [Nenkova08]). La descripcion es igual que

en la figuraD.1}
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Figura D.6: Ajuste espectral de NGC 4374 (modelo [Hoenigl0]). La descripcion es igual que en la
figura[D.1] Puesto que este modelo no da una estimacion de royut, se tomo el valor obtenido por el
modelo [Nenkova08], rout ~ 0.02 pe.
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Figura D.7: Ajuste espectral de NGC 4374 (modelo [Hoenigl7]). La descripcion es igual que en la
ﬁgura@ Este modelo no da una estimacién de royt.
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Figura D.8: Mejor ajuste espectral de NGC 4552 (modelo [Fritz06]). La descripcion es igual que en

la figura[D.1}
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Figura D.9: Ajuste espectral de NGC4636 (modelo [Fritz06]). La descripcion es igual que en la

figura[D ]
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Figura D.10: Ajuste espectral de NGC 4636 (modelo [Stalev16]). La descripcion es igual que en la

figura[D ]



APENDICE D. RESULTADOS DE LOS AJUSTES ESPECTRALES 228

Nenkova08

Normalized PDF

Normalized PDF

=
=)

INenkova08 — 4y=210,0=114 1.0 Nenkova08 — u=020,0=0.16

\\\\\\

o
o

e

©

o
o
o
o

o
>
1N
S

PDF normalizada
PDF normalizada

o
[N)
e
[N)

0.0 T T T T 0.0 T T T T T T
0 2 4 6 0.05 0.10 0.15 0.20 0.25 0.30

10g(Mngust/Mo) Fout (PC)

Figura D.11: Ajuste espectral de NGC 5077 (modelo [Nenkova08]). La descripcion es igual que en la

figura[D ]
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Figura D.12: Ajuste espectral de NGC 5077 (modelo [Hoenigl7]). La descripcion es igual que en la
ﬁgura@ Este modelo no da una estimacién de royt.
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Figura D.13: Ajuste espectral de IC 1459 (modelo [Fritz06]). La descripcion es igual que en la figu-

ra[D.1}
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Figura D.14: Ajuste espectral de IC 1459 (modelo [Stalev166]). La descripcion es igual que en la

figura[D ]



	Portada
	Resumen
	Índice General
	Capítulo 1. Introducción
	Capítulo 2. Objetivos de la Investigación
	Capítulo 3. La Muestra y los Datos
	Capítulo 4. Metodología
	Capítulo 5. Resultados
	Capítulo 6. Discusión
	Capítulo 7. Conclusiones y Trabajo a Futuro
	Bibliografía
	Apéndice

