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Resumen

Desde hace más de 20 años, se han realizado investigaciones donde, utilizando
imágenes del Telescopio Espacial Hubble (HST ) con resoluciones angulares de hasta
∼ 0.05′′, han estudiado la región circunnuclear de galaxias activas y no activas con
el propósito de encontrar una conexión física entre el núcleo 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 está conectado evolutivamente
con el que alimenta al agujero negro supermasivo (SMBH, por sus siglas en inglés).
Al estudiar la morfología de las estructuras de polvo circunnuclear, se ha encontrado,
de manera cualitativa, una conexión entre el polvo y el AGN.

Esta investigación tiene como objetivo principal cuantificar esta relación entre la
galaxia y el AGN. Para ello utilizaremos, como parámetros cuantificables, las masas
de polvo nuclear y circunnuclear. Mediante ajustes de la distribución espectral de
energía (SED) en el rango 5 − 30 µm con modelos del toro de polvo, se estimó la
masa de polvo nuclear MNdust para aquellas galaxias de la muestra con espectros
disponibles de Spitzer/IRS. Este parámetro 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 aná-
lisis), la estimamos mediante observaciones del HST, modelos de brillo superficial y
simulaciones de transferencia radiativa. El objetivo final es explorar la relación entre
la masa de polvo circunnuclear MCNdust y la masa de polvo nuclear MNdust en una
muestra de AGNs.

La muestra utilizada en este trabajo ha sido seleccionada de entre los AGNs cer-
canos (z < 0.01) con imágenes disponibles en los filtros F547M y F814W del HST.
Utilizamos estos filtros principalmente porque son los que tienen mayor cantidad de
imágenes de la muestra. Además, proporciona un buen cociente de señal a ruido (S/N)
y l,as estructuras de polvo son claras debido a que las partículas de polvo producen
absorción con una eficiencia importante en longitudes de onda del óptico.

Todos los valores de masa de polvo nuclear, MNdust, obtenidos mediante el ajuste
de los espectros de Spitzer, están restringidos por ambos límites. González-Martín
et al. [2019] encontraron que el modelo de Nenkova et al. [2008a] [Nenkova08] tiende
a mostrar mayores MNdust (2 < log(MNdust/M�) < 8), mientras que los modelos de
Fritz et al. [2006] [Fritz06], Hönig and Kishimoto [2010] [Hoenig10], Stalevski et al.
[2016] [Stalev16] y Hönig and Kishimoto [2017] [Hoenig17] se superponen en sus es-
timaciones de MNdust en el rango 0 < log(MNdust/M�) < 4. Esto concuerda con
nuestros resultados, en el sentido de que [Nenkova08] ofrece valores de MNdust ma-
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RESUMEN ii

yores que los otros modelos. Sin embargo, en general obtuvimos valores de MNdust

más pequeños que González-Martín 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 elípticas.

Para el estudio del polvo circunnuclear, aplicamos la técnica ‘sharp-divided’ (o
‘unsharp masking’) para obtener imágenes que identifican las estructuras de polvo
circunnuclear. De manera complementaria también se utilizaron mapas de color y
mapas de residuos para verificar la morfología de dichas estructuras. Se realizó una
clasificación basada en las morfologías 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 morfologías de disco y espirales, mientras que un ∼ 58 % tienen es-
tructuras de polvo circunnuclear irregulares de tipo filamentoso o caminos de polvo.
Simões Lopes et al. [2007] obtuvieron que la mayoría de las características de pol-
vo en la muestra de galaxias de tipo temprano que estudiaron están 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 último, en una muestra de galaxias de tipo temprano y
tipo tardío, González Delgado et al. [2008] obtuvieron un 37 % de estructuras con
morfología espiral, 42 % con morfología caótica (filamentos y caminos de polvo) y 9 %
con morfología de disco. Estos resultados concuerdan con los nuestros.

Después realizamos modelos de brillo superficial con GALFIT ajustando el perfil
de la distribución de luz de las estrellas para parametrizar el sistema estelar de cada
galaxia. Principalmente utilizamos la función Sérsic debido a que es la que mejor
se ajusta al perfil de brillo superficial de una galaxia elíptica. Sin embargo también
se intentó ajustar la función Nuker para los casos donde el perfil se aplana hacia el
núcleo, mejor conocidos como galaxias con ‘core’. En cuatro objetos la función Nuker
brindó un buen ajuste al igual que la función Sérsic. Sin embargo, debido a que
necesitamos el código de transferencia radiativa SKIRT para modelar las estructuras
de polvo y que éste no permite utilizar la función Nuker, utilizamos dos funciones
Sérsic para ajustar, y por tanto parametrizar, los casos core. Utilizamos doble Sérsic
sistemáticamente para ajustar los perfiles de brillo superficial de toda la muestra
obteniendo mejores resultados que para una función Sérsic individual. De acuerdo al
valor de χ2

ν y los residuos obtenidos, en 7 casos el doble Sérsic es preferido: NGC404,
NGC1161, NGC2974, NGC4374, NGC4472, NGC5077 e IC 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 NGC4261 debido a que presenta una mor-
fología de disco clara que puede ser modelada con SKIRT mediante geometrías bien
definidas. Este objeto lo utilizamos como ejemplo de todos los pasos utilizados en la
metodología para estimar la masa de polvo. También lo utilizamos para probar cómo
puede producir errores en la estimación de la masa la utilización del perfil de Sérsic o
el doble Sérsic, o el uso de un mapa de polvo en lugar de una geometría establecida.
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En el caso de NGC4261 encontramos que la estructura de polvo circunnuclear es
mejor modelada con una geometría de anillo de radio interno R0 = 0.15 pc, ancho
radial ω = 55pc, y escala de altura vertical hz = 16 pc. Minimizando los residuos
entre la imagen y la malla de modelos de SKIRT utilizados para obtener el mejor
modelo de NGC4261, obtuvimos una estimación de la masa de polvo circunnuclear
de log(MCNdust/M�) = 4.54+0.12

−0.06 utilizando doble Sérsic para la componente este-
lar y una geometría de anillo para la componente de polvo. Comparada con la masa
log(MCNdust/M�) = 4.64±0.88 estimada por Goudfrooij and de Jong [1995], podemos
observar que ambas estimaciones son muy similares entre sí, pero nuestra restricción
de la masa de polvo circunnuclear es más precisa. Para este objeto demostramos
que, los valores de MCNdust obtenidos utilizando doble Sérsic y mapas de polvo son
consistentes con el obtenido con la geometría definida y el ya reportado en la lite-
ratura, mientras que utilizando un Sérsic, ya sea con geometría definida o mapa de
polvo, la masa se sobrestima. Por otro lado, Bonfini et al. [2018] realizó 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(MCNdust/M�) = 2.9+0.8 para NGC4552, mientras que nosotros obtuvimos
log(MCNdust/M�) = 2.85+0.20

−0.37, siendo ambos resultados consistentes entre sí. Pero a
diferencia de Bonfini et al. [2018], nosotros logramos restringir el valor de MCNdust

para NGC4552 en un límite inferior y reducir el límite superior publicado por estos
autores.

Para el resto de las galaxias utilizamos un mapa de polvo para parametrizar la
geometría en las simulaciones de transferencia radiativa, debido a que la complejidad
de las estructuras de polvo encontradas no permiten utilizar una geometría sencilla.
Minimizando los residuos entre la imagen y la malla de modelos utilizados para cada
objeto, obtuvimos una estimación de la masa de polvo circunnuclear, MCNdust, 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 límite superior. El rango de MCNdust

obtenido es de log(MCNdust/M�) = [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 típica 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 límite inferior 2.5 y 1.5
órdenes de magnitud menor, respectivamente, a los límites inferiores de los rangos
obtenidos por Martini et al. [2013], mientras que nuestro límite superior solo coincide
con el rango de masa para las galaxias detectadas en el infrarrojo cercano, lo que
podría indicar que a menor longitud de onda la masa de polvo circunnuclear total es
subestimada. El rango de valores de MNdust obtenido es más amplio que para MCNdust,
pues log(MNdust/M�) = [−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 relación clara entre MCNdust y MNdust. Concluimos que las
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estimaciones de masa de polvo circunnuclear donde se utilizaron mapas de polvo (la
mayoría) en las simulaciones de transferencia radiativa están afectadas, por un in-
debido uso de los parámetros de esta geometría, por lo que es importante explorar
dichos parámetros 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 extinción en el óptico y observa-
ciones en infrarrojo. Pensamos que estas diferencias son debido a las consideraciones
en cada método y al tipo de galaxia que se está 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 relación MCNdust - MNdust, pero
tampoco encontramos una relación clara. También, nuestras estimaciones de masa de
polvo nuclear son significativamente menores que las obtenidas por González-Martín
et al. [2019] para una muestra más amplia de fuentes. Para entender estos resultados,
recopilando datos de la literatura (Lbol y MBH) para estos 10 objetos y NGC4494
(estudiado por Bonfini et al. [2018]), calculamos sus cocientes de Eddington (tasas de
acreción). Obtuvimos que esta pequeña submuestra de 10 objetos, que comenzaron
siendo 21, quedó sesgada a 10 galaxias elípticas con AGN de (extremamente) baja
luminosidad (< 1042 erg s−1) y muy bajas tasas de acrecimiento (LAGN/LEdd < 10−5).
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 explicaría (cualitativamente) la falta de relación entre el polvo nuclear
y circunnuclear de los objetos de la muestra.
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Capítulo 1

Introducción

Para poner al lector en el contexto de esta tesis, en este capítulo relatamos las pri-
meras investigaciones en las que se encontraron objetos con características que dieron
lugar al estudio de los núcleos galácticos activos (AGNs). Presentamos la definición
técnica de un AGN (sec. 1.1), algunas maneras tanto antiguas como recientes de cla-
sificarlos (sec. 1.2), las características 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 distribución espectral de energía (sec. 1.3), y el modelo unifi-
cado (sec. 1.4), el cual sugiere que la clasificación de los AGNs puede unificarse en un
solo modelo que depende de ciertos parámetros físicos. También dedicamos una sec-
ción para presentar los conocimientos de frontera acerca del polvo en AGNs (sec. 1.5)
que se han obtenido utilizando telescopios terrestres y espaciales que observan en el
rango infrarrojo del espectro electromagnético y también mediante modelos teóricos
de uno de los componentes del AGN, el toro de polvo. Presentamos también traba-
jos en los que se ha estudiado la región circunnuclear en AGNs (sec. 1.6), los cuales
han encontrado diferentes características morfológicas del polvo circunnuclear y han
propuesto de manera cualitativa la existencia de una conexión entre este polvo y el
AGN. Por último, incluimos una sección en la que se mencionan algunos trabajos que
han utilizado métodos distintos para la estimación de la masa de polvo circunnuclear
en galaxias (sec. 1.6.2). Uno de estos métodos utiliza simulaciones de transferencia
radiativa (sec. 1.6.3), el cual fue la base para metodología de seguida en esta tesis
para la estimación de la masa de polvo.

1.1. Historia de los Núcleos Galácticos Activos
En 1908, estudiando el espectro de las que en ese entonces se conocían como ‘nebu-
losas espirales’ pero que actualmente llamamos galaxias, Fath [1913] encontró que la
mayoría presentaban características producidas por las estrellas (líneas de absorción)
que las conforman, pero una de ellas, NGC1068, mostraba seis líneas de emisión muy
brillantes. Posteriormente, Hubble [1926] registró las líneas de emisión de ésta y otras
dos galaxias. Pero no fue hasta 1943 cuando Karl Seyfert reportó que un pequeño
porcentaje de galaxias tienen núcleos muy brillantes, los cuales son los causantes de

1
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estas líneas de emisión encontradas por los otros dos astrónomos [Seyfert, 1943]. En
su honor, hoy en día a estas galaxias se les conocen como galaxias Seyfert.

Por otro lado, al final de 1950s, utilizando radiotelescopios, se habían descubierto
un número importante de objetos que se registraban como ‘radio fuentes’ debido a
que se detectaban su radiación electromagnética emitida en longitudes de onda de ra-
diofrecuencias. En 1963, Matthews y Sandage estaban buscando la contraparte óptica
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 habían visto un espectro de una estrella como ese. Un año más tarde, Sandage
[1964], encontró otra radio fuente con apariencia estelar, 3C 273 (ver figura 1.1). 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 pronunciación del acrónimo ‘QSRs’ en inglés suena como la palabra ‘quasars’, por
lo que, en español, a estos objetos se les conoce como cuásares.

Figura 1.1: A la izquierda se observa una imagen óptica del cuásar 3C 273. Su emisión es puntual
como la de una estrella. A la derecha se muestra una representación artística de la apariencia de
la región más interna de un cuásar o AGN, en general. Créditos de 3C 273: ESA/Hubble. Créditos
representación artística: NASA/CXC/M. Weiss.

En esta misma época, Schmidt [1963] reconoció que el patrón de las líneas de
emisión del cuásar 3C 273 era el mismo que el patrón producido por los átomos de
hidrógeno presentes en nebulosas de emisión, pero estaban desplazadas a longitudes
de onda hacia el rojo debido al efecto Doppler. En otras palabras, estas líneas de
emisión permitieron determinar que 3C 273 se está alejando de la Tierra a una ve-
locidad de casi el 15% la velocidad de la luz debido a la expansión del universo y
que se encuentra a una distancia de 620Mpc. De la misma manera Greenstein and
Schmidt [1964] calcularon la distancia del cuásar 3C 48, obteniendo una distancia
de 1,267 Mpc, ¡El objeto más lejano descubierto en ese momento! Considerando la
distancia a la que se encuentran estos objetos, los astrónomos concluyeron que tenían
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
∼ 1047 erg/s, que equivale a 26 billones de veces la luminosidad del Sol, por lo que
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los astrónomos estuvieron en lo correcto.

Las galaxias Seyfert y los cuásares mencionados anteriormente motivaron a los as-
trónomos a buscar galaxias con núcleos que tuvieran luminosidades tan grandes como
1047 erg/s y que presentaran líneas de emisión en sus espectros. Tanto con telescopios
ópticos e infrarrojos como con radiotelescopios, se descubrió una cantidad importante
de galaxias con características que nunca antes se habían 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 características y que
además se encuentran ubicadas en un amplio rango de distancias. A los núcleos de
las galaxias que poseen luminosidades tan grandes y características en su espectro
incapaces de ser producidas por las estrellas de toda la galaxia misma, se les conoce
como Núcleos Galácticos Activos (Active Galactic Nuclei, AGN). Técnicamente, un
AGN está definido como el núcleo de una galaxia que contiene un agujero negro su-
permasivo (SMBH) acretante con un cociente de Eddington LAGN/LEdd > 10−5; LAGN

es la luminosidad bolométrica y LEdd = 1.5× 1038 MBH/M� erg s−1 es la luminosidad
de Eddington [Netzer, 2015].

1.2. Clases de AGNs
La forma de emisión 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 energía
de salida está en forma de radiación electromagnética producida en los procesos del
disco de acrecimiento. AGNs de este tipo son: las galaxias Seyfert y los cuásares. Estos
son acretores muy eficientes con LAGN/LEdd ≥ 0.01. También se denominan “AGNs de
alta ionización”. En el modo jet, la energía de salida está en forma de paquetes de ener-
gía cinética que son transportados en jets. Los miembros de este grupo son: cuásares
y radiogalaxias de baja luminosidad y LINERS. También se denominan “AGNs de ba-
ja ionización ”. Realmente en los dos modos hay un disco aunque ligeramente distinto.

Una manera antigua de clasificar a los AGNs es mediante las características de las
líneas de emisión en el rango óptico del espectro electromagnético, la cual se presenta
a continuación:

Tipo-I: Estos muestran líneas de emisión anchas (∼ 104 km s−1) 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 líneas de emisión angostas. Ejemplos de AGNs tipo-I
son: las galaxias Seyfert y los cuásares.

Tipo-II: Contienen intensas líneas de emisión angostas (∼ 102 km s−1) en
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longitudes de onda de cercano infrarrojo (NIR), óptico y ultravioleta (UV).
Estas líneas muestran que la fotoionización no es producida por una fuente
estelar. Este tipo de AGNs muestran una fuente puntual en rayos X.

LINERs: Estos están caracterizados por baja ionización, y muestran líneas de
emisión angostas del gas que está ionizado por una fuente no estelar. Pueden
dividirse en tipo-I y tipo-II (de acuerdo a la anchura de las líneas). Algunos
LINER muestran fuentes de rayos X y UV puntuales [Maoz, 2007, Hernández-
García et al., 2013].

AGNs sin líneas: Estos tienen líneas 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 formación estelar (galaxias HII) es utilizando “diagra-
mas de diagnóstico” [Baldwin et al., 1981, Veilleux and Osterbrock, 1987, Kauffmann
et al., 2003, Kewley et al., 2006]. Estos comparan los cocientes de líneas que difieren
según la naturaleza del continuo ionizante (estelar o no estelar). Las galaxias hués-
pedes de la mayoría de los AGNs son galaxias con formación estelar (star-forming,
SF) [Rosario et al., 2012, 2013], que caen en la región de “fuentes compuestas” en los
diagramas de diagnóstico. 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 formación estelar” mediante
estos diagramas de diagnóstico.

Las diferentes características encontradas en esta amplia gama de galaxias permitieron
a los astrónomos realizar clasificaciones y sub-clasificaciones. Estas dependen de la
longitud de onda en que se observan dichas características; con telescopios ópticos
se observan las más importantes: la anchura e intensidad de las líneas de emisión;
con telescopios infrarrojos, la cantidad de luz emitida por polvo; con radiotelescopios,
lóbulos gigantescos de gas que emanan del núcleo. A estas últimas se les conocen como
radiogalaxias, a las descubiertas en infrarrojo se les conoce como galaxias infrarrojas
ultraluminosas (Ultraluminous Infrared Galaxies, ULIRGs, en inglés). Además, dentro
de los AGNs descubiertos en el óptico tenemos las galaxias Seyfert y los AGNs de baja
luminosidad. En la figura 1.2 se muestra la clasificación de AGNs más utilizada en la
actualidad. Como se mencionó anteriormente, cada tipo tiene una característica que
la identifica. Ésta puede estar presente en su espectro, en la forma de la galaxia o en la
cantidad de energía emitida en la longitud de onda en que se detecta. A continuación
describimos brevemente las características de este ‘zoológico’ de AGNs.

1.2.1. Galaxias Seyfert

Las galaxias seyfert fueron el primer tipo de AGN que se descubrió. Como se men-
cionó anteriormente, se llaman así en honor al astrónomo 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 núcleo activo.

de una galaxia ‘normal’ en una imagen, es el brillo de su núcleo 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 1.3 se puede observar un ejemplo claro de una ga-
laxia Seyfert cuyo núcleo tiene forma de punto, mientras que esto no se observa en
una galaxia normal. Sin embargo, es difícil saber si una galaxia es Seyfert solo por
examinar su imagen. Actualmente, la identificación de una galaxia Seyfert se reali-
za mediante su espectro óptico, que presenta líneas de emisión de ciertos elementos
químicos que no se observan en los espectros de las galaxias normales. Las galaxias
Seyfert se subclasifican en Seyfert 1, si tiene líneas de emisión anchas, y en Seyfert 2,
si solo tiene líneas de emisión angostas. Las galaxias Seyfert pueden ser tanto espirales
como elípticas, pero en el universo cercano se encuentran mayormente con morfología
espiral.

1.2.2. Cuásares

Como se mencionó anteriormente, el término cuásar significa: fuente de radio cuasi-
estelar (QSRs, en inglés). Se llaman así porque se detectaron mediante ondas de
radio y su emisión óptica es de forma puntual como las estrellas (ver figura 1.1). Sin
embargo, actualmente los astrónomos saben que los cuásares son como galaxias Seyfert
tan distantes que solo es posible observar el brillo de su núcleo y por ello se observan
como si fueran una estrella. Debido a su gran luminosidad, los cuásares son algunos
de los objetos más distantes que se pueden observar, incluso con los telescopios más
potentes de la actualidad. Esto los convierte en laboratorios que permiten estudiar
etapas tempranas del universo, por ejemplo, cuando tenía un 10% de su edad actual.
Los cuásares 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 NGC5548 y la galaxia normal M81.
Ambas son galaxias espirales, pero se puede apreciar que, a diferencia de M81, el brillo del núcleo de
NGC5548 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 líneas de emisión, 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 líneas de emisión no son prominentes. Créditos NGC5548:
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
emisión en radio de los cuásares radio-ruidosos es debido a la emisión producida por
el jet del AGN, mientras que la débil emisión en radio de los cuásares radio-callados
es causada por la formación de estrellas en la galaxia que hospeda al cuásar (galaxia
anfitriona). La formación estelar en estas galaxias es tan eficiente como en nuestra
galaxia, la Vía Láctea.

1.2.3. Blazares

Los blazares son una subclase de los cuásares. En estos objetos, el jet mostrado en
la figura 1.1, está apuntando en dirección (o muy cerca) de la línea de visión del
observador. La luminosidad de estos objetos es muy variable y también muestran
variaciones dramáticas en su emisión a través de su espectro electromagnético. Estas
son las principales características 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 óptico (OVV, en inglés). Los BL Lacs llevan
este nombre porque al principio se pensaba que su prototipo era la estrella variable
BL de la constelación del lagarto (Lacertae). Los OVV, como su nombre lo indica,
son objetos que presentan una alta variabilidad en su emisión observada en el óptico.

1.2.4. Radiogalaxias

Una radio galaxia es como un cuásar que no muestra su fuerte emisión 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
emisión extendida de radio [Fanaroff and Riley, 1974]. Las galaxias clase I son las
Fanaroff-Riley de baja luminosidad (FR-I), que muestran una emisión compacta que
surge cerca del núcleo. La clase II, las Fanaroff-Riley de alta luminosidad (FR-II) son
las que poseen radio lóbulos que dominan en toda su estructura y que presentan ‘hot
spots’ en los mismos. En la figura 1.4 se muestran las características 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 ∼ 102 − 103 kilopársec (kpc), mucho mayor que
la galaxia (recordemos que la Vía Láctea tiene un tamaño 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 región NIR del espectro
electromagnético). Sin embargo, existen galaxias que son muy brillantes en el infra-
rrojo medio (λ > 10µm) debido al calentamiento del polvo y re-emisión de la luz
proveniente ya sea de las estrellas (formación estelar) o del AGN. A estas galaxias
con luminosidades de 11 < log(LIR/L� < 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/L� < 12, se les llaman galaxias muy luminosas en infrarrojo (VLIRG,
en inglés). Posteriormente, gracias al Satélite Astronómico 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 señalan 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 imágenes 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 emitían aún más radiación infrarroja que las
anteriores, las galaxias ultraluminosas en infrarrojo (ULIRG, en inglés) con lumino-
sidades log(LIR/L� > 12. Además, IRAS descubrió no solamente las ULIRG, sino
también una gran cantidad de fuentes IR con luminosidad menor. Los astrónomos
encontraron que en el 70% de estas galaxias se hospedaba un núcleo activo, por lo
que esto significaba que mientras que en las galaxias normales el polvo es calentado
por procesos de formación estelar, en el caso de las ULIRGs una importante contribu-
ción del calentamiento del polvo proviene del AGN en el centro de la galaxia [Shrader,
2012].

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

1.2.6. AGNs de baja luminosidad

Desde que se descubrió el SMBH en el centro de nuestra galaxia, SgrA* (ver figu-
ra 1.5), se ha vuelto común la idea de que al igual que las galaxias con núcleo activo,
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las galaxias normales (con núcleo no activo) también poseen un SMBH. Esto es es-
pecialmente cierto para todas las galaxias con un bulbo desarrollado. Tal como en la
Vía Láctea, 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 núcleo haya estado activo en el pasado.
Este podría ser el caso del SMBH presente en la mayoría de las galaxias [Shrader,
2012]. El núcleo de nuestra galaxia tiene una luminosidad que es mil veces menor
que la luminosidad típica de un AGN, por lo que se especula que deberían de existir
objetos con luminosidad intermedia que podría representar un enlace entre SgrA* y
las galaxias Seyfert.

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

Los objetos que parecen llenar este hueco son las Regiones con Líneas de Emisión
Nuclear de Baja Ionización (LINERs, en inglés) [Heckman, 1980], los cuales están cla-
sificados como AGNs de baja luminosidad. Por ejemplo, González-Martín et al. [2006]
y González-Martín et al. [2009] han encontrado que el 60 y 80% de una muestra de
LINERs, respectivamente, cumplen con las características de un AGN. Actualmente,
la explicación de los LINERs mediante la ionización producida por un AGN de baja
luminosidad es la más aceptada. Sin embargo, han habido otras explicaciones para los
LINERs, como ionización por choques de gas [Heckman, 1980] o por estrellas jóvenes
[Terlevich and Melnick, 1985]. Por ejemplo, Singh et al. [2013] han concluido que no
todos los LINERs cumplen con las características de un AGN y que además no todas
estas regiones de baja ionización se encuentran en el núcleo. 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 1.6 se muestra
la galaxia del Sombrero, una de las galaxias con núcleo activo de baja luminosidad
más conocidas.
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Figura 1.7: Representación esquemática de la SED de un AGN. La línea negra representa la distribu-
ción espectral de energía (SED) total de un cuásar radio-callado y las líneas de colores representan
sus componentes individuales. La emisión primaria del disco de acrecimiento (azul) tiene su pico en la
región óptica-UV. La emisión de la corona (cyan) abarca la región de rayos X. En esta se encuentran
también la componente “soft excess” (rosa) producida por Comptonización de los fotones originados
en el disco de acrecimiento, y en color verde las componentes de reflexión (la línea de Fe Kα y la
joroba de Compton) debidas al reprocesamiento de la emisión primaria proveniente de la corona. La
emisión del toro de polvo (rojo) tiene su pico en el IR. Los AGNs radio-fuertes tienen emisión en
radio (naranja) que puede ser muchos órdenes 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 núcleo
del AGN, es un objeto compacto que puede tener masas de entre 105−1010 M�.

El disco de acrecimiento: Es una estructura axisimétrica de gas con tamaños
menores a 1 pc que rota alrededor del SMBH. Este puede ser ópticamente
delgado o grueso y geométricamente delgado o grueso. La tasa de acrecimiento
se caracteriza a través de la ya mencionada luminosidad de Eddington LEdd,
que es la cantidad máxima de energía por segundo que se puede transportar
mediante radiación sin perder el equilibrio hidrostático.

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 emisión de rayos X
de los AGN.
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La región de líneas anchas (BLR): Son nubes de gas de alta densidad que
se mueven alrededor del SMBH con velocidades keplerianas (∼ 104 km s−1) a
una distancia de 0.01 − 1 pc del agujero negro. Dicho movimiento produce el
ensanchamiento de las líneas de emisión del gas por efecto Doppler. Dentro de
las líneas más comúnmente observadas se encuentran Lyα, Hα y Hβ.

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 ∼ 104−106 cm−3, por
lo que puede tener un gran rango de profundidades ópticas. Clásicamente, está
asociado a una geometría toroidal cuyo radio interno está definido por el radio
de sublimación del polvo debido al campo de radiación del AGN, aunque de
hecho su estructura puede clasificarse en tres tipos de acuerdo a la distribución
de polvo, de la cual hablaremos más adelante.

Región de líneas angostas (NLR): Es gas ionizado de baja densidad y
velocidad (∼ 102 km s−1), que se extiende de 10 a 1000 pc de largo de los conos
de ionización.

Disco máser: Es un disco molecular máser muy delgado, con un tamaño similar
al del toro de polvo.

Radio jet: Es un chorro o flujo de partículas relativistas que producen emi-
sión sincrotrón, por lo que comúnmente 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 emisión en el continuo o en líneas. La Fig. 1.7 muestra la
distribución espectral de energía (SED, en inglés) de un AGN y sus componentes
que pueden estudiarse en las diferentes longitudes de onda. Quizás la componente
más relevante de los AGNs es el agujero negro supermasivo. Históricamente, la
naturaleza de la fuerte emisión en el núcleo de estas galaxias era un misterio. Cuando
se descubrieron, la hipótesis más común era que un gran número de estrellas provocaba
las características observadas. No obstante, en 1959, Lodewijk Woltjer calculó que la
fuente de esa fuerte emisión nuclear en las galaxias requería una masa de 100 millones
de veces la masa del Sol. En esa época el término agujero negro ya era utilizado por
los físicos, pues era un objeto teórico que resultaba de las ecuaciones de la Teoría 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 acuñó el término SMBH.

Al mismo tiempo que se investigaba la existencia de los SMBHs, los astrónomos
aceptaron rápidamente que las galaxias con núcleo 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 energía potencial
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gravitacional del mismo se convierta en radiación electromagnética. Mientras mayor
sea la tasa a la que el agujero negro se traga el material, mayor será la cantidad
de energía que producirá. Esto depende de la masa del agujero negro supermasivo
[Pringle et al., 1973] y otras condiciones físicas, ya que no todos acretan material con
la misma eficiencia.

De entre los parámetros del SMBH, uno de los más importantes y que ha sido
ampliamente estudiado es su masa. La técnica de Mapeos de Reverberación (Rever-
beration Mapping, RM) utiliza el fenómeno de variabilidad de la luminosidad de la
fuente central para obtener información sobre la geometría y condiciones físicas de
las regiones circundantes. La variabilidad de la fuente central ocasiona calentamiento
y la ionización del gas y el polvo circundantes en tiempos independientes. El tiempo
de retraso de la emisión que se produce en cada una de las diferentes regiones del
AGN (p. ej. la BLR y el toro) proporciona información sobre su tamaño. Esta técnica
se ha utilizado para mapear el gas que produce líneas de emisión, sobre todo Hβ,
en la BLR [Kaspi et al., 2000, Bentz et al., 2013]. También se ha utilizado RM para
estimar los límites internos del toro de polvo usando la banda-K, a una longitud de
onda 2.2µm [Koshida et al., 2014] que está cerca del pico de la emisión del polvo más
caliente (a la temperatura de sublimación), es decir, el que está más 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 figura 1.2, pueden ser explicadas por un pequeño número de parámetros físicos.
Es decir, que la clasificación de los AGNs puede unificarse en un solo modelo que
depende de: la inclinación del toro de polvo con respecto a la línea de visión (LOS)
del observador, la luminosidad de la fuente [Urry, 2003], y la existencia o no de jets.
A esta idea se le conoce como modelo unificado o esquema de unificación [Antonucci,
1993, Urry and Padovani, 1995].

La figura 1.8 muestra una idea de este esquema de unificación. Una clave del
modelo es que la componente del toro de polvo oscurece solo algunas lineas de visión;
así un AGN visto de cara (sin que el jet apunte directamente al observador) muestra
tanto líneas anchas como delgadas provenientes de la BLR y NLR, mientras que un
AGN visto de canto muestra solo líneas delgadas en su espectro, ya que la emisión de
la BLR está siendo absorbida por el toro de polvo.

Según el esquema de unificación, 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 inclinación de la línea de
visión. Las inclinaciones pequeñas permiten una visión clara de la fuente central,
mientras que las inclinaciones altas dan como resultado un gran obscurecimiento
en las longitudes de onda UV y ópticas.
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Figura 1.8: Modelo Unificado. Dependiendo del ángulo de la línea de visión entre el observador y la
fuente pueden o no verse algunas de sus componentes. Las flechas azules señalan las componentes
del AGN: El SMBH, el disco de acrecimiento, el toro de polvo y el jet. Las flechas verdes indican la
dirección de la LOS. Créditos de la imagen: B. Saxton NRAO/AUI/NSF.

2. La radiación reflejada por los granos de polvo y los electrones libres está po-
larizada. Por lo mismo, los objetos sin líneas anchas polarizadas que no están
obscurecidos no tienen gas en la BLR.

La existencia de un toro de polvo implica un patrón de radiación ionizante de
forma cónica anisotrópica a ambos lados perpendiculares al toro. La identificación de
tales conos ha sido útil para deducir la inclinación del toro [Pogge, 1988, Tadhunter
and Tsvetanov, 1989, Mulchaey et al., 1996]. En general, el ángulo de inclinación 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 bicónico, que apoya la unificación de los tipos de AGNs [Fischer et al., 2013].

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

La idea de un radio de sublimación dependiente de la luminosidad también se ha
utilizado para argumentar que por debajo de una determinada LAGN, 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]. Además, se ha sugerido que la salida de gas del disco, fuera de la región
dominada por la presión de radiación, puede provocar la desaparición de la BLR a
muy bajas tasas de acrecimiento LAGN/LEdd [Nicastro, 2000], implicando no solo la
desaparición 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 Ho, 2009].

1.5. Conocimientos de frontera acerca del polvo en
AGNs

Para explicar las características 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 común en muchos AGNs
[Lawrence and Elvis, 1982, Antonucci, 1993, Malkan et al., 1998, Prieto et al., 2014].
En la literatura se utiliza la terminología “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 sublimación. Muchos AGNs, deberían de tener una estructura
con forma de disco más grande, con tamaños de 1 − 100 pc, que conecte el disco
de acrecimiento interno con la galaxia huésped. La parte central de esta estructura
puede tener una geometría gruesa en cuyo caso se convierte en el toro interior. A la
estructura entera que puede estar extendida más allá 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 imágenes con los te-
lescopios de un solo espejo actuales. El desarrollo de la interferometría 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-interferómetro
ALMA pero se encuentra con dificultades debidas a la contribución 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 máximo de emisión a estas longitudes de onda. Los resultados más
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,
Hönig 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
tamaño y forma de los componentes que emiten en infrarrojo en un escala espacial
muy pequeña de menos que 1 pc. La mejor información espacial obtenida es la de la
galaxia Circinus, un AGN tipo-II con un radio de sublimación de grafito de alrede-
dor de 0.01 pc. Una imagen modelo de esta galaxia obtenida con MIDI muestra tres
estructuras [Tristram et al., 2014]: un disco coincidente con la estructura máser, 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 más grande y gruesa que emite el 80 % del
flujo a 8 − 13µm. 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 interferómetros, aunque esto presenta algunos problemas debidos a
la contribución sincrotrón [Pasetto et al., 2019]. Observaciones con ALMA han en-
contrado estructuras de polvo nucleares para diversas fuentes [Combes et al., 2019,
Garcia-Burillo et al., 2021]. Además 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 absorción pura del toro
[Maiolino, 2008]. Hay señales claras de salida de material posiblemente asociado con la
dirección del bicono, pero ninguna señal de entrada [Hicks et al., 2009, García-Burillo
et al., 2014, Combes et al., 2013].

Aparte de la interferometría descrita arriba y la técnica de reverberación 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 información del toro
de polvo a través del modelado de la espectrocopía infrarroja [e.g. Ramos Almeida
et al., 2009, González-Martín et al., 2019], puesto que la emisión infrarroja de todos
los AGNs es atribuida al toro de polvo. Entre otras líneas es interesante resaltar la
existencia de unas características de silicato centradas alrededor de 9.7 y 18 µm, estas
se observan tanto en absorción como en emisión, dependiendo de la geometría exacta
y de la profundidad óptica de la línea de visión. Con estas bandas y con la pendiente
espectral a 18µm es posible distinguir entre AGNs tipo-I y tipo-II. Con todas estas
características espectrales en el infrarrojo, es posible derivar los parámetros físicos del
polvo a través de la forma espectral de los AGN en este rango. Para ello se deben
construir distribuciones espectrales de energía 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 más preciso de la transferencia radiativa y la distribución espectral de
energía emitida y así obtener imágenes sintéticas del toro a diferentes longitudes de
onda. Estos modelos dependen de las características de la distribución del polvo que
consideran:

1. Distribución suave (smooth): Los parámetros principales en estos modelos
son los radios interno y externo del toro, el perfil de densidad y ángulo 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 características de emisión de los silicatos
a 9.7 µm, que se produce por la re-emisión de la radiación central absorbida
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por las paredes del toro. Estos fueron los primero modelos en producirse debido
a su simplicidad. Solamente ángulos de visión por encima del tamaño angular
del toro permiten ver las partes centrales. Sin embargo, presentan problemas de
supervivencia desde el punto de vista dinámico.

2. Distribución grumosa (clumpy): Los parámetros 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 línea de visión libre
que va desde el centro a regiones profundas del toro (p. ej. Dullemond and van
Bemmel [2005], Nenkova et al. [2008b,a], Hönig et al. [2010]). En estos casos la
posibilidad de observar el disco central es siempre no nula, siendo probabilístico.

3. Distribución compuesta (composite): Estos modelos son los más realistas
(desde el punto de vista dinámico) porque el volumen entre los grumos está lleno
con gas y polvo diluidos, los cuales absorben parte de la radiación incidente.
[Stalevski et al., 2012, Siebenmorgen et al., 2015, Stalevski et al., 2016].

Además 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 [Hönig et al., 2013, Hönig and Kishimoto, 2017]. De hecho, de
acuerdo a González-Martín et al. [2019], otra forma de clasificarlos es considerando la
distribución morfológica del polvo: de toro [Fritz et al., 2006, Nenkova et al., 2008b,a,
Hönig et al., 2010, Hönig and Kishimoto, 2010, Stalevski et al., 2012, 2016, Sieben-
morgen et al., 2015] o de viento [Siebenmorgen et al., 2015, Hönig and Kishimoto,
2017]; o también pueden clasificarse basándose en la composición química y tamaño
de los granos de polvo: granos de grafito y silicato [Fritz et al., 2006], composición
estándar del ISM [Nenkova et al., 2008b,a, Hönig et al., 2010, Hönig and Kishimoto,
2010, 2017, Stalevski et al., 2012, 2016] o silicatos y carbón amorfo [Siebenmorgen
et al., 2015]. En todos estos modelos el radio interno de la estructura depende del
radio de sublimación del polvo que a su vez depende de la luminosidad bolométri-
ca del AGN como Rsub ∝ L

1/2
bol , aunque de una manera más estricta este radio debe

depender de la composición del polvo (los grafitos se subliman a mayor temperatura
que los silicatos) y del tamaño de las partículas.

Con la finalidad de explorar cuál es el modelo que mejor describe los espectros de
Spitzer y los parámetros resultantes de una muestra de 110 AGNs, González-Martín
et al. [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 Hönig 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]
[Sieben15].

6. El modelo de viento y disco grumoso de Hönig and Kishimoto [2017] [Hoenig17].

Ajustaron los espectros de Spitzer/IRS de los 110 AGNs usando los seis modelos se-
ñalados anteriormente. Calcularon algunos parámetros que se pueden comparar entre
modelos: el radio exterior Rout de la estructura de polvo Mdust, la masa de polvo y
el factor de recubrimiento Fcov. En general, Rout es consistente entre los tres modelos
para valores pequeños, es decir, cuando Rout < 1 pc. Calcularon Fcov como la uni-
dad menos la probabilidad de escape, es decir,

∫
eτν(los) cos θdθ, donde θ es el ángulo

azimutal y τν(los) es la opacidad de la línea de visión. Solo [Hoenig10] y [Hoenig17]
muestran una correlación (r ∼ 0.6), lo que sugiere que el parámetro depende de la
selección del modelo [González-Martín et al., 2019]. Por último, calcularon Mdust in-
tegrando la función de distribución de densidad para cada modelo dentro del volumen
de la estructura de polvo. En general, [Fritz06], [Hoenig10], [Stalev16] y [Hoenig17]
se superponen en sus estimaciones de Mdust, demostrando que este parámetro no de-
pende fuertemente del modelo utilizado. Esto lo hace un parámetro de estimación
robusto mediante el método de ajuste espectral. Estos mismos modelos y metodolo-
gía serán usados en este trabajo para estimar la masa de polvo del toro de los AGN
y relacionarla con la masa circunnuclear.

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 óptico (panel izquierdo) y por rango de luminosidad (panel derecho) [González-
Martín et al., 2019].

En la figura 1.9 se observa que estos autores obtuvieron que el mayor porcentaje
de buenos ajustes (40 %) se obtiene cuando se usa [Hoenig17], este parece ser particu-
larmente bueno para Sy1s y luminosidades del AGN altas, mientras que [Nenkova08]
es bueno para Sy2s y luminosidades del AGN bajas.
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1.6. Estudios de la región circunnuclear en AGNs
Los AGNs de radio son importantes para comprender la conexión entre la evolución

de las galaxias y la actividad nuclear porque están asociados con las galaxias huéspedes
de tipo temprano, lo que permite la búsqueda de signos de eventos desencadenantes
[Tadhunter et al., 2014]. La reserva total de gas (Mtot) se espera que esté asociada
con un evento desencadenante de cuásar. Sin embargo, con base en la correlación
entre la masa del SMBH y la masa del bulbo de la galaxia huésped, se sabe que solo
una pequeña fracción 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]. Además los AGNs también
impulsan jets relativistas que están asociados con la retroalimentación 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 conexión evolutiva entre la alimenta-
ción del AGN y el material en la vecindad. En esta sección se recogen aspectos
morfológicos y de estimación de masa de polvo circunnucleares relevantes para esta
tesis.

1.6.1. Características morfológicas 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 órdenes de
magnitud. Una posibilidad son los choques y momentos de torsión 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 imágenes del HST para buscar firmas de barras utilizando
la morfología del ISM y probar si las barras a pequeña escala alimentan al AGN.

En este mismo trabajo, propusieron un método para observar la morfología del
ISM, el cual consiste en buscar el componente de polvo del ISM en extinción. La
morfología del polvo de una galaxia barrada tiene una firma muy específica, 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 1.10, Regan and Mulchaey [1999] encontraron resultados interesantes para
las galaxias individuales. Caracterizaron la morfología del polvo circunnuclear de las
galaxias de la muestra como barrada, en espiral, en forma de anillo o amorfa. Solo tres
de 12 galaxias (NGC3982, NGC1241, NGC7582) descartaron potenciales de barra
fuertes como el mecanismo principal de alimentación de los núcleos de las galaxias
Seyfert. Estas presentan morfología de polvo de tipo espiral o anillo que muestran
características de polvo que se conectan con brazos espirales de mayor escala y con el
núcleo, respectivamente. Regan and Mulchaey [1999] sugieren que este resultado no
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Figura 1.10: Mapa de color de NGC3081 obtenida al combinar la imagen de NICMOS 1.6µm 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 único o incluso el
principal mecanismo de conducción de gas hacia la región nuclear.

Figura 1.11: Ejemplos de discos circunnucleares de polvo. NGC4125 contiene tanto disco de polvo
como filamentos. La flecha de la brújula muestra la dirección del norte [Tran et al., 2001].

Una investigación 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 elíp-
ticas y cómo 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 pequeños (∼ 200
pc) discos circunnucleares de polvo en los centros de galaxias elípticas [Ford et al.,
1997]. Tran et al. [2001] agruparon la morfología del polvo en dos categorías: fila-
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mentaria y de disco. Encontraron que de las 29 galaxias con detección de polvo, 17
solo tienen filamentos sin discos, nueve tienen discos de polvo bien definidos y tres
muestran ambas estructuras (ver figura 1.11). Ellos asignaron clases a las estructuras
filamentarias de polvo de una manera puramente cualitativa. La clase I representa
pequeños 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 análisis signifi-
cativo de las isofotas y los perfiles de luminosidad. Para analizar el origen del polvo
en esta muestra de galaxias elípticas, Tran et al. [2001] estudiaron la diferencia entre
el ángulo de posición del eje mayor de la galaxia (PAg) y el ángulo de posición de
las estructuras de polvo (PAd). 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 población parental. Esto sugiere diferentes orígenes para el polvo con morfo-
logías 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 clasificación para las
estructuras de polvo circunnuclear. Tiene seis tipos, incluidos cuatro para espirales de
polvo circunnuclear: espirales de gran diseño, espirales fuertemente enrolladas, espi-
rales débilmente enrolladas y espirales caóticas. Las galaxias con polvo circunnuclear
pero sin evidencia de espirales son “caóticas”, 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 diseño solo en
galaxias barradas y la fuerte tendencia de las espirales circunnucleares fuertemente
enrolladas por evitar galaxias barradas. Además, encontraron que estas espirales de
polvo circunnuclear de gran diseño siempre parecen conectarse con caminos de polvo
a lo largo de los bordes extremos de la barra a gran escala. La morfología de estos
caminos de polvo concuerda bien con las predicciones de las simulaciones hidrodiná-
micas de la morfología del gas en las regiones circunnucleares de galaxias barradas
[Englmaier and Shlosman, 2000, Maciejewski et al., 2002, Wada, 2001]. Por lo que
Martini et al. [2003b] sugieren que puede haber una conexión física 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-
ración con 17 (61 %) de las 28 galaxias inactivas. Sin embargo, mediante un análisis
estadístico con distribución binomial obtuvieron que este resultado no es estadística-
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 distribución de polvo circunnuclear. Los autores de
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este trabajo piensan que la resolución espacial puede afectar la detección de galaxias
con estructuras de polvo.

En este mismo trabajo, examinaron las propiedades de la galaxia huésped para
explorar cualquier correlación entre sus propiedades y las de las estructuras de polvo
circunnuclear. No encontraron correlación entre el tipo de galaxia y la morfología 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 relación con las otras tres clases de espirales: ‘gran diseño’, ‘fuertemente
enrolladas’ y ‘espirales caoticas’. Elmegreen et al. [2002] compararon estas últimas
dos y las espirales circunnucleares débilmente enrolladas con espirales producidas por
la turbulencia en el núcleo de las LINERs NGC4450 y NGC4736 que las morfologías
de estas espirales son similares. Esto sugiere que la mayoría de las espirales nucleares
son causadas por un proceso turbulento. Martini et al. [2003b] encontraron que las
morfologías del polvo circunnuclear de la mayoría 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 está alimentado o no. Por lo que si las estructuras
responsables de alimentar la actividad nuclear no están presentes dentro de escalas de
cientos de pársec, como se muestra con las observaciones del HST, o están 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.

Figura 1.12: A la izquierda: se muestra la diferencia de ángulos de posición ∆PADG entre el eje
del polvo y el eje mayor de la galaxia huésped como función del tamaño de la estructura de polvo
para la muestra de galaxias FR. Las galaxias con una elipse de polvo, un camino de polvo o una
morfología “intermedia”, es decir, entre el camino y la elipse, se indican mediante círculos, triángulos
y cuadrados, respectivamente. Los símbolos rojos son una submuestra de galaxias FR-I que también
se estudió. A la derecha: ∆PADG en función de la diferencia de los ángulos de posición ∆PADJ
entre el polvo y el radio jet [Verdoes Kleijn and de Zeeuw, 2005].

Por otro lado, usando fotometría óptica 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 conexión cau-
sal entre distribuciones del ISM centrales extendidas, el inicio de la actividad nuclear
y la formación 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. ej. van Dokkum and Franx [1995], de Koff et al. [2000], de Rui-
ter et al. [2002]). Esta perpendicularidad también se ha reportado en la orientación
tridimensional de los radio jets [Capetti and Celotti, 1999, Sparks et al., 2000], pero
Schmitt et al. [2002] encontró 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
“elípticas” y “caminos” (análogas 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 relación con la orientación de la galaxia. Ade-
más, la mayoría 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 estadísticamente las distribu-
ciones de polvo. Además, utilizaron una muestra de 47 radiogalaxias FR-I y FR-I/II
para mejorar las restricciones en la orientación relativa tridimensional de jets, polvo
y galaxia huésped. Encontraron estructuras de polvo en el 48 %±10 % de las galaxias
no-radio, mientras que la tasa de detección en las radiogalaxias fue de 90 % ± 7 %.
Muchas de las no-radiogalaxias con polvo tienen núcleos galácticos activos de bajo
nivel, a veces con radio-core (p. ej. 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
núcleo activo [Verdoes Kleijn and de Zeeuw, 2005]. También compararon los ángulos
de posición 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 orientación arbitraria con respecto al eje mayor de la galaxia (ver
figura 1.12). Las estructuras de polvo elípticas bien definidas, es decir, las elipses de
polvo, tienen una orientación arbitraria con respecto a los jets de radio y tienden a
alinearse con el eje mayor de la galaxia (ver figura 1.12). Verdoes Kleijn and de Zeeuw
[2005] explican la dicotomía de la orientación polvo/galaxia/jet obtenida mediante el
escenario de que el polvo se adquiere externamente (o desde las afueras de la galaxia)
y la orientación 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
morfología perturbada porque aún no se ha asentado.

En estudios sucesivos, Simões Lopes et al. [2007] abordan la relación 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 tardío activas e inactivas emparejadas por las propiedades de sus galaxias huéspe-
des, con el fin de obtener una medición robusta de la frecuencia de las estructuras
de polvo. Las galaxias activas fueron Seyfert y LINER con imágenes de banda an-
cha HST/WFPC2 disponibles en el óptico. La muestra de galaxias inactivas son las
clasificadas como galaxias de líneas de absorción y galaxias HII. Para identificar la
estructura de polvo circunnuclear en estas imágenes, 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 sección 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 identificación de caminos de polvo estrechos y gas de líneas de emisión en
galaxias cercanas. La técnica se basa en el algoritmo de restauración de imágenes
de Richardson-Lucy (R-L) [Richardson, 1972, Lucy, 1974], que utiliza el PSF para
identificar la estructura y resaltarla como parte del proceso de deconvolución.

Simões 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 tardío mues-
tran evidencia de polvo circunnuclear independientemente de la presencia o ausencia
de actividad nuclear detectada. Confirmaron que la mayoría de las características del
polvo en estas galaxias de tipo temprano están 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 [Simões Lopes et al., 2007]. Ellos
concluyen que existe una conexión 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 alimentación del AGN sigue sin estar claro. La creación 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 pequeñas ricas en gas
y polvo. La escala de tiempo de estas fusiones está determinada por los tiempos de
asentamiento y destrucción del polvo, que pueden ser tan cortos como unos pocos
tiempos dinámicos para estas estructuras de kiloparsec o más pequeñas, o 108 años.

Un año más tarde, González Delgado et al. [2008] estudiaron una muestra de 57
AGNs de baja luminosidad (LLAGNs) dentro de los cuales tienen LINERs y ob-
jetos de transición (TO), ambos jóvenes 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 sección 4.1, para obtener los ma-
pas estructurales de todas las galaxias. Las morfologías 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 sección 4.2). Detectaron una fracción significativa de dis-
cos de polvo nuclear y diferentes tipos de estructuras de polvo en espiral. González
Delgado et al. [2008] también evaluaron la concentración de polvo. Clasificaron los
LLAGN en tres clases de acuerdo con la detección de polvo en la parte interna, en la
parte externa o en toda la extensión 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
fracción de LLAGN que tienen el polvo ubicado solo en la parte interna es mayor en
los sistemas viejos (TO y LINERs) que en los sistemas jóvenes (principalmente TO
jóvenes). Encontraron que para la mayoría de los TO jóvenes, el polvo se encuentra
esparcido. Este resultado sugiere una secuencia evolutiva en las características del
polvo en estas galaxias (como proponen Lauer et al. [2005] y Ferrarese et al. [2006])
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donde el polvo se distribuiría inicialmente en estructuras caóticas y sin anillos, luego
caería hasta el centro formando una disco o un anillo, y finalmente sería destruido.
En este sentido, los LINERs son sistemas más evolucionados que los TO. Además,
González Delgado et al. [2008] encontraron que la morfología del disco de polvo solo
está 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-
ción del polvo usado por van Dokkum and Franx [1995] con la ecuación:

Md = 〈AV 〉ΣΓ−1 (1.1)

donde 〈AV 〉 es la extinción visual media en magnitudes, Σ es el área cubierta por
polvo, y Γ es el coeficiente de extinción por unidad de masa. Tran et al. [2001] adop-
taron Σ = 6 × 10−6 mag kpc2 M−1

� [van Dokkum and Franx, 1995]. Para obtener
〈AV 〉, primero determinaron la profundidad óptica en R del cociente entre la imagen
calibrada y el modelo de brillo superficial con

τ = − ln(Fobs/Fmod) (1.2)

y AR = 1.0857τ . Suponiendo una ley de extinción de nuestra Galaxia, RV = 3.1,
obtienen AV = 1.33AR [Cardelli et al., 1989]. Este método subestima la masa de
polvo ya que supusieron que todo el polvo está 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 Mg y masa de polvo
Md) del disco de polvo de NGC4261 mediante transferencia radiativa, y encontraron
que es de Mg + Md = 3.8 × 105 M� cuando la dispersión de fotones en la línea
de visión es despreciada, y de 1 × 106 M� cuando es incluida. Comparada con los
1.2× 105 M� inferida a partir de un modelo de pantalla de primer plano, es un orden
de magnitud mayor. Cabe mencionar que NGC4261 es uno de los objetos de nuestra
muestra, y particularmente fue el que tuvo un análisis más detallado, por lo que al
final compararemos nuestra estimación 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 fotometría).
Goudfrooij and de Jong [1995] utilizaron observaciones con el telescopio espacial In-
frared Astronomical Satellite (IRAS) y la ecuación del cuerpo negro modificado:

Md = 5.1× 10−11SνD
2λ4µ(e1.44×10

4/λµTd − 1)M�, (1.3)

donde Sν es la densidad de flujo de IRAS en unidades de mJy, D es la distancia en
Mpc, λµ es la longitud de onda en µm. La temperatura del polvo Td es estimada del
cociente de color S60/S100 de acuerdo con la prescripción de Kwan and Xie [1992],
usando una ley de emisividad que varía como λ−1. Para aquellas galaxias donde
el cociente de color no está disponible, Tran et al. [2001] adoptaron Td = 30 K.
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Figura 1.13: Magnitud absoluta azul MB contra la masa de polvo estimada ópticamente Md(opt). Los
círculos vacíos 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 NGC4261
mediante este método. El valor obtenido es log(Md/M�) = 4.64± 0.88.

Al comparar las masas calculadas, encontraron una correlación débil entre la masa
de polvo obtenida ópticamente Md(opt) y la masa obtenida con los flujos IRAS (60 y
100 µm). Tran et al. [2001] argumentan que incluso la correlación se vuelve más fuerte
cuando se excluyen los pocos sistemas con discos de polvo. Tampoco encontraron
correlación 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 pequeña
conexión causal entre el polvo y la población estelar existente en la galaxia. Sin
embargo, si solo se examinan las 12 galaxias con disco de polvo, es evidente una
relación clara (ver figura 1.13). Esta tesis pretende estimar de manera más precisa las
masas circunnucleares, utilizando la transferencia radiativa del polvo, y compararlas
con medidas del polvo nuclear estimadas a través del análisis espectroscópico.

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
población. Estudiaron el flujo total y la distribución espacial de los hidrocarburos
aromáticos policíclicos (PAHs, en inglés) eliminando la contribución estelar. Detecta-
ron emisiones de polvo de todas las galaxias que exhiben caminos de polvo. Mencionan
que esta emisión se debe tanto a los PAHs como al polvo difuso y que las galaxias sin
evidencia de caminos de polvo no exhiben emisión de polvo a longitudes de onda más
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-
métricos en el infrarrojo de los instrumentos de Spitzer: IRAC y MIPS.
Buscaron una correlación entre la masa de polvo y las siguientes tres propiedades:
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morfología, medio ambiente y actividad nuclear. Obtuvieron que la masa de polvo de
una galaxia típica de tipo temprano detectada en el infrarrojo lejano es de 105− 106.5

M�; sin embargo, muchas galaxias no se detectan en las bandas MIPS de longitud de
onda larga y los límites superiores de las masas de polvo en estas galaxias varían por
un orden de magnitud inferior, o 104 − 105 M�.

Los mismos autores argumentan que una fracción del ISM frío en la mayoría de
estas galaxias de tipo temprano con polvo está alimentando sus SMBH, incluso si
la luminosidad de sus líneas de emisión no está dominada por la acreción nuclear.
Ellos plantearon la hipótesis 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 frío, parte del cual se ha acumulado en torno al SMBH, y parte del cual
está ionizado y produce las líneas de emisión de longitud de onda visible, en lugar de
una relación causal entre la presencia de polvo y el AGN.

En la misma investigación, 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 morfológico y masa estelar. Demostraron que el polvo interestelar no se debe a
una acumulación puramente externa, a menos que el producto de la tasa de fusión
de las galaxias satélites con polvo y la vida útil 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 frío acretado externamente más allá de
la vida útil de los granos individuales. El tiempo de agotamiento de varios Gyr del gas
frío es lo suficientemente largo como para reconciliar la fracción de galaxias con polvo
de tipo temprano con la tasa de fusión de las galaxias ricas en gas. Como la mayoría
de las galaxias con polvo de tipo temprano también son LLAGN y probablemente
alimentadas por este gas frío, su vida útil debería ser igualmente de varios Gyr [Martini
et al., 2013].

Tadhunter et al. [2014] estimó las masas de polvo usando un modelo de emisión
de cuerpo negro modificado con el método de estimación de masas espectros-
cópico en el infrarrojo. Tadhunter et al. [2014] utilizó observaciones del telescopio
espacial Herschel (instrumentos SPACS y SPIRE), suponiendo una sola temperatura
(Td) para el polvo frío en cada objeto, y que todos los objetos tienen el mismo índice
β. La masa de polvo está dada por

Md =
SK160D

2

κm160B(160, Td)(1 + z)
, (1.4)

donde SK160 es la densidad de flujo con corrección-K a 160 µm, D es la distancia de
luminosidad, κm160 la opacidad del polvo por unidad de masa a una longitud de onda de
160 µm y B(160, Td) la densidad de flujo de un cuerpo negro de temperatura Td a 160
µm. Primero, determinaron un índice β = 1.2 típico para los objetos de su muestra.
Luego determinaron las temperaturas de los componentes del polvo frío para todos
los objetos en su muestra usando β = 1.2. Las temperaturas frías del polvo caen
en el rango de 30 < Td < 70 K, con una temperatura media del polvo Td = 41 K.
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Finalmente, las masas de polvo se calcularon a partir de los flujos con corrección K y
las temperaturas estimadas utilizando la ecuación anterior.

Las masas de polvo obtenidas por Tadhunter et al. [2014] cubren el rango de
7.2 × 105 < Md < 2.6 × 108 M�, con una masa de polvo mediana de 8.5 × 106 M�.
Suponiendo una relación típica 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 1.0×108 < Mg < 3.7×1010 M�,
con una masa de gas mediana de 1.2 × 109 M�. Tadhunter et al. [2014] argumentan
que hay suficiente ISM frío en estas radiogalaxias para mantener la actividad nuclear
similar a un cuásar 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 más de un orden de magnitud
más altas que las de las galaxias elípticas típicas, pero un orden de magnitud más
bajas que las de los ULIRG típicos. Por ello concluyen que las masas de polvo de
la fuente de radio en las galaxias huéspedes, y las masas del ISM frío 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 más altas tienen contenido un ISM frío, morfologías y propie-
dades de formación 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. Estimación de la masa de polvo mediante simulaciones
de transferencia radiativa

Aunque en esta investigación también se utilizaron algunos de los métodos de esti-
mación de masa de polvo mencionados anteriormente, el método de la estimación de
la masa de polvo, mediante simulaciones de transferencia radiativa, es el principal y
más importante de esta tesis, por lo que primero profundizaremos en la teoría de la
cual se basa: la transferencia radiativa.

Un campo de radiación estacionario es descrito por una intensidad específica
I(x,n,λ), donde x es la posición, n es un vector unitario que indica la dirección
de propagación de la radiación, y λ es su longitud de onda. La intensidad específica
es la cantidad de energía emitida en un intervalo de longitud de onda transportada
por unidad de ángulo sólido, por unidad de tiempo que atraviesa una unidad de área
perpendicular a n. Esta puede estar definida por unidad de frecuencia Iν (utilizada
comúnmente radioastronomía) o longitud de onda Iλ (es comúnmente utilizada en as-
tronomía UV-óptica-IR). Aquí usaremos Iλ. La Ecuación de Transferencia Radiativa
(ETR) describe cómo varía la intensidad específica cuando interactúa con un medio
lleno de fuentes (agregan radiación) y sumideros (quitan radiación) y está dada por

n · ∇I(x,n, λ) = −κ(x, λ)ρ(x)I(x,n, λ) + j(x,n, λ) (1.5)

(ver Chandrasekhar [1960] y Rybicki and Lightman [1979]) donde κ(x, λ) es el coefi-
ciente de extinción de masa, ρ(x) es la densidad de masa, y j(x,n, λ) es el coeficiente
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de emisión. El lado izquierdo de esta ecuación representa el cambio de la intensidad
en una distancia infinitesimal a lo largo del camino determinado por la posición x y
la dirección de propagación 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

dI

ds
(s, λ) = −κ(s, λ)ρ(s)I(s, λ) + j(s, λ) (1.6)

Si el término j(s, λ) no depende de la intensidad, la solución a esta ecuación es

I(s, λ) =

∫ s

−∞
j(s′, λ) exp (−τ(s′, s, λ))ds′ (1.7)

donde τ(s′, s, λ) es la profundidad óptica entre dos posiciones y esta definida como

τ(s1, s2, λ) =

∫ s2

s1

κ(s, λ)ρ(s)ds (1.8)

(ver Steinacker et al. [2013]). Como se mencionó anteriormente, dentro de la ecuación
de transferencia radiativa hay procesos que quitan y otros que agregan radiación al
campo. Estos procesos se conocen como emisión, absorción y dispersión.

La emisión

Se refiere a la energía radiativa que se añade al campo de radiación. Esta puede ser
causada por emisión estelar, radiación de un AGN, líneas de emisión de radiación de
gas ionizado y/o radiación Bremsstrahlung, y la misma re-emisión IR producida por
el polvo. La emisión está caracterizada por una función j∗(x,n, λ).

La absorción

Es el proceso en el que la radiación electromagnética es tomada por granos de polvo
y transformada en energía interna. Está caracterizada por el coeficiente de absorción
κabs. Para un grano de polvo con cierta forma, tamaño y composición química, el
coeficiente de absorción puede determinarse para cualquier longitud de onda [Purcell
and Pennypacker, 1973, Draine, 1988, Travis and Lacis, 2002, Min, M. et al., 2005].

La dispersión

Al igual que la absorción, la dispersión también remueve radiación de un haz de
luz, por lo que es necesario añadir un segundo término de sumidero en la ETR.
Esta es caracterizada por el coeficiente de dispersión κsca. Sin embargo, en lugar de
convertir la radiación en energía interna, la dispersión emite la misma radiación en
una dirección diferente. Además, la dispersión 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 ecuación de transferen-
cia radiativa queda como

dI

ds
(x,n, λ) = −κext(x, λ)ρ(x)I(x,n, λ) + j∗(x,n, λ)+

κsca(x, λ)ρ(x)

∫
4π

Φ(n,n′,x, λ)I(x,n′, λ)dΩ′
(1.9)

donde el coeficiente de extinción κext = κabs+κsca, y Φ(n,n′,x, λ) es la función de fase
de la dispersión, la cual describe la probabilidad de que un fotón que originalmente se
propagaba en la dirección n′ y se disperse en la posición x, tendrá una nueva dirección
de propagación n después del evento de dispersión [Steinacker et al., 2013].

La técnica de estimación 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 ambigüedad del núcleo/AGN/polvo en galaxias de tipo
temprano. Proponen por primera vez una metodología con la cual es posible derivar
geometrías y masas de polvo central. La técnica consiste en crear un grupo de imágenes
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 visión 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
distribución del polvo.

Bonfini et al. [2018] aplicaron esta técnica a dos galaxias AGNs de baja lumino-
sidad (LLAGN) de prueba: NGC4552 y NGC4494, mediante imágenes 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] está 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 geometrías y masas
del polvo. Estos modelos, generados mediante transferencia radiativa, son ajustados
a la imagen original de la galaxia. El mejor modelo automáticamente selecciona las
propiedades más 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 parámetros derivados por estos modelos este-
lares 2D, fueron utilizados para reconstruir -a través de un código de transferencia
radiativa- las imágenes sintéticas de las galaxias, a las cuales se añadió el sistema de
polvo y se recalculó la emisión esperada. Para ello utilizaron SKIRT [Baes et al., 2011,
Camps and Baes, 2015, 2020] un programa que emula los procesos físicos relacionados
con el polvo (dispersión, absorción y emisión) mediante la técnica de Monte Carlo.
Casi toda la metodología presentada en esta tesis está basada en la técnica de Bonfini
et al. [2018], por lo que invitamos al lector a leer el capítulo 4.

Como resultado, Bonfini et al. [2018] obtuvieron el mejor ajuste 2D de brillo su-
perficial para NGC4552 y NGC4494 mediante una función Sérsic y una función Sér-
sic+disco exponencial, respectivamente. En la figura 1.15 se muestran los parámetros
obtenidos para estos dos objetos. En cuanto a los resultados de las simulaciones de
transferencia radiativa para las estructuras de polvo, obtuvieron que NGC4552 tiene
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un disco de polvo, mientras que NGC4494 tiene un toro de polvo. En la figura 1.14
se observan las imágenes de los mejores modelos obtenidos para estos dos objetos,
y en la figura 1.16 se muestran los valores de los parámetros de estas simulaciones.
Es importante mencionar que el objeto NGC4552 está incluido en nuestra muestra y
podremos comparar nuestra estimación de la masa de polvo y los demás parámetros
con los obtenidos por Bonfini et al. [2018].

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

Finalmente, es importante resaltar que la mayoría de las investigaciones mencio-
nadas a lo largo de la introducción han realizado un estudio cualitativo del polvo
circunnuclear con la finalidad de encontrar una conexión entre este y el AGN, así
como también un origen para el mismo [Regan and Mulchaey, 1999, Tran et al.,
2001, Martini et al., 2003b, Verdoes Kleijn and de Zeeuw, 2005, Simões Lopes et al.,
2007, González 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 conexión entre el polvo cirucumnuclear y el AGN de manera cuantitativa. He
aquí la importancia de esta investigación 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
conexión mediante las masas de polvo circunnuclear y nuclear (a través del análisis
espectroscópico 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 NGC4552 (arriba) y NGC4494 (abajo). Izquierda: Imagen original. Los círculos representan
las áreas sobre las cuales se realizaron los ajustes y corresponden a un radio angular de 1′′ para
NGC4552, y 2′′ para NGC4494. 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].

Figura 1.15: Parámetros de los mejores modelos obtenidos con GALFIT para el ajuste de la dis-
tribución de luz puramente estelar. Col. (1): Nombre del objeto. Col. (2): Mejor modelo. Col. (3)
Componente(s) del modelo. Col. (4): Índice 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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Figura 1.16: Parámetros de los mejores modelos obtenidos de la simulación de SKIRT . Col. (1):
Nombre del objeto. Col. (2): Geometría del modelo de toro. Col. (3): Ángulo de posición del instru-
mento. Cols. (4), (5) y (6): Ángulos de Euler que definen la orientación de la geometría 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): Índice 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): Ángulo de apertura del
toro. Col. (14): Masa de polvo. Tabla tomada de Bonfini et al. [2018].



Capítulo 2

Objetivos de la investigación

En este capítulo esta compuesto solo por dos secciones. En la sección 2.1 se pre-
senta la motivación de esta investigación y el objetivo principal. En la sección 2.2 se
presentan los objetivos específicos, los cuales son las acciones a llevar cabo para lograr
el objetivo principal.

2.1. Objetivo principal
Como se mencionó en la sección anterior, toda la maquinaria central de una gala-

xia con núcleo activo (AGN) se encuentra contenida dentro de ∼ 10 pársecs (pc), a
excepción de la región de líneas angostas (conos de ionización) y los lóbulos, que pue-
den extenderse hasta kilopársecs (kpc) y megapársecs (Mpc) del centro de la galaxia,
respectivamente. Los componentes más pequeños son: el agujero negro supermasivo
(SMBH), el disco de acreción, la corona, la región de líneas anchas y el toro de polvo.
Debido a esto, con la resolución que ofrecen los telescopios e instrumentos actuales
es imposible obtener una imagen de estos componentes, por lo que solo pueden ser
estudiados mediante la distribución espectral de energía (SED) de los AGNs, ya sea
obtenida mediante espectroscopía (observaciones), o modelos. La única excepción,
a la fecha en que se redacta esta tesis, es el SMBH de la galaxia M87, 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 relación entre la galaxia huésped y el AGN. Incluso,
como se mostró en la introducción, un número importante de galaxias con núcleo
activo y no activo, muestran estructuras de polvo en la parte central en imágenes de
longitudes de onda ópticas. Se piensa que estas estructuras de escalas de kpc están
conectadas directamente con los componentes del AGN menores a ∼ 10 pc. De ser así,
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 conexión de manera cualitativa comparando la morfología de las estructuras de
polvo circunnucleares con las propiedades físicas 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 conexión entre el polvo circunnuclear y el AGN de manera cuantitativa. En este
sentido, el objetivo principal de esta investigación es estimar la masa de polvo
circunnuclear de una muestra de galaxias con núcleo 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 relación entre la masa de polvo circunnuclear MCNdust y la ma-
sa de polvo nuclear (del toro) MNdust. Esperamos que, de haber una relación,
podría dar una evidencia cuantitativa clara de la conexión entre la evolución de las
galaxias vía interacciones y el polvo que alimenta y oscurece al núcleo activo.

2.2. Objetivos específicos
Para lograr el objetivo principal, primero es necesario lograr una serie de objetivos

más pequeños, los cuales se enlistan a continuación:

Seleccionar la muestra de galaxias con núcleo activo que se estudiarán.

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

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

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

Seleccionar una galaxia de la muestra a la cual se le aplicará la metodología
subsecuente con la finalidad de probarla, encontrar problemas y resolverlos antes
de aplicarla a toda la muestra. En este caso se seleccionó la galaxia NGC4261.

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

Examinar la certidumbre de los modelos obtenidos con GALFIT mediante aná-
lisis estadístico de χ2

ν y análisis de residuos 1D y 2D.

Recopilar los parámetros físicos 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
análisis estadístico de χ2

ν y análisis de residuos 1D y 2D.

Recopilar las masas de polvo circunnuclear estimadas con las simulaciones de
SKIRT.



CAPÍTULO 2. OBJETIVOS DE LA INVESTIGACIÓN 35

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 MNdust contra MCNdust para examinar si hay relación entre el polvo
nuclear y el circunnuclear.



Capítulo 3

La muestra y los datos

Este capítulo está conformado por dos secciones. En la sección 3.1 se explican
detalladamente los criterios considerados para seleccionar la muestra de estudio de
esta investigación que consiste de 19 galaxias elípticas clasificadas en la literatura
como galaxias con núcleo activo (AGN). Por otro lado, en la sección 3.2 se explican
las especificaciones técnicas de los datos utilizados para la muestra estudiada.

3.1. La muestra
La muestra estudiada en esta investigación fue obtenida inicialmente del catálogo 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 dejó con una muestra de 261
objetos. Usando la ley de Hubble-Lemaître vr ≈ cz ≈ dH0, con H0 = 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
tamaños mayores que ∼ 10 pc. Una vez acotada la muestra en redshift, se procedió a
dividir en galaxias elípticas y galaxias espirales. Para hacer las distinciones del tipo
morfológico se utilizó el tipo Morfológico Extendido RC3 (escala de de Vaucouleur
modificada) que se encuentra en HyperLEDA1. El criterio de selección usado para
las galaxias elípticas fue un índice morfológico −5 ≤ n ≤ −3, mientras que para las
galaxias espirales el criterio fue n > 0. Lo anterior nos dejó con una sub-muestra de
33 galaxias elípticas y 172 galaxias espirales. Las 56 galaxias restantes, son galaxias
con morfología 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 selección de la muestra.

La distribución de la luz de las galaxias elípticas es más suave que la de las galaxias
espirales porque usualmente hospedan a solo una población estelar, generalmente vie-
ja, mientras que las galaxias espirales suelen tener poblaciones estelares de diferentes
edades (comúnmente más jóvenes) y metalicidades (más bajas). Además, la dinámica
y la densidad del ISM (gas y polvo) de las galaxias elípticas y espirales es diferente.
En las elípticas, la cantidad de gas y polvo es mucho menor a la que se encuentra en

1http://leda.univ-lyon1.fr/a102/
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Figura 3.1: Diagrama que explica el procedimiento de la selección de la muestra.

las galaxias espirales [Binney, 2008]. El polvo y la distribución de la luz de las galaxias
espirales las vuelven más difíciles de modelar que las galaxias elípticas, por lo tanto,
se requieren técnicas y análisis más detallados. Esta es una de las razones por las que
los modelos y sus correspondientes análisis se realizaron en primera instancia para las
33 galaxias elípticas de la muestra.

Además, como se mencionó en la introducción, se sabe que las galaxias elípticas
contienen polvo circunnuclear (dentro de ∼ 100 pc) distribuido en distintas mor-
fologías tales como discos, anillos, brazos y filamentos. Estas estructuras de polvo
circunnuclear son los objetos de estudio de esta investigación puesto que los AGNs
de baja luminosidad residen en este tipo de galaxias y que se cree que son una etapa
tardía de procesos de mergers de galaxias que pueden incentivar dicha actividad nu-
clear (ver introducción). En este sentido, pretendemos enfocarnos en el estudio de las
elípticas, mientras que el estudio de las 77 espirales (mostradas en la tabla 3.1) lo deja-
remos para un trabajo futuro en donde aplicaremos las técnicas y los procedimientos
aprendidos en esta investigación.

Debido a que el objetivo de esta investigación es estudiar las estructuras de polvo
circunnuclear con tamaños físicos del orden de ∼ 100 pc, se requieren imágenes con la
resolución espacial proporcionada por los instrumentos del HST, por lo que se buscó
todos los filtros disponibles para cada uno de los objetos de la muestra en la base de
datos HLA2. En las tablas 3.2 - 3.4 se muestran los filtros UV, ópticos e IR disponi-
bles (sin importar el instrumento), respectivamente, para la muestra de 33 galaxias
elípticas.

En las tablas mencionadas no se incluyen los filtros estrechos (p. ej., F502N,
2http://hla.stsci.edu/

http://hla.stsci.edu/
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Tabla 3.1: Galaxias espirales con detección de estructuras de polvo circunnuclear

Nombre de los objetos
NGC253 NGC3169 NGC4206 NGC4941 NGC7714
NGC613 IC 2560 NGC4258 NGC5005
NGC660 NGC3185 UGC7377 NGC5033
NGC1042 NGC3227 NGC4303 NGC5194
NGC1068 NGC3259 NGC4388 NGC5377
NGC1097 NGC3310 NGC4438 NGC5643
NGC1320 NGC3423 NGC4450 NGC5728
NGC1365 NGC3486 NGC4501 NGC5806
NGC1386 NGC3627 NGC4565 NGC5879
NGC1566 NGC3642 NGC4569 NGC6217
NGC1672 NGC3718 NGC4579 ESO137-G34
NGC1808 NGC3783 NGC4593 NGC6300
NGC2273 NGC3982 NGC4594 NGC6384
NGC2442 NGC4051 NGC4625 NGC6814
NGC2681 NGC4102 NGC4639 NGC6951
NGC2782 NGC4151 NGC4750 NGC7217
NGC2841 NGC4152 NGC4736 NGC7314
NGC2985 NGC4192 NGC4826 NGC7479
NGC3079 NGC4194 NGC4845 NGC7552

FR656N y FR680P15) debido a que están centrados en líneas espectrales y por tanto
no son útiles para estudiar el polvo. Solo consideramos filtros anchos e intermedios,
ya que están dominados por el continuo y permiten observar mayor rango espectral
de cada fuente. Inicialmente, estábamos interesados en utilizar imágenes en filtros
UV debido a que la eficiencia de absorción producida por el polvo es mayor a las
longitudes de onda más cortas, pero el número de galaxias con imágenes disponibles
en estos filtros resultó ser muy bajo (p. ej., ∼ 18 % para los filtros F218W y F330W,
siendo éstos los más comunes). Además, la señal a ruido (S/N) en los filtros UV es
baja. Como ejemplo, en la figura 3.2 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 más comunes (con un ∼ 42 %),
en la figura 3.3 se observa que en este filtro la estructura de polvo circunnuclear no
es detectada, pues la absorción producida por el polvo es muy ineficiente para la luz
a estas longitudes de onda.

En cuanto a los filtros ópticos F547M y F814W, proporcionan una buena S/N,
y en este rango espectral, las estructuras de polvo son muy claras debido a que las
partículas de polvo producen absorción con una eficiencia importante en longitudes de
onda del óptico. Por estas razones y porque se pretendía estudiar una muestra con el
mayor número de galaxias elípticas posibles (en la tabla 3.3 se muestra que son los más
comunes), se utilizaron las imágenes 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
elípticas.

Objeto F150LP F165LP F170W F218W F220W F225W F250W F255W F275W F300W F330W F336W
NGC185 - - - - - - - - - - - -
NGC404 - - - - - - 1 - - - 1 1
NGC1052 - - - - - - 1 - - - 1 -
NGC1161 - - - 1 - - - - - - - -
NGC1266 - - - - - 1 - - - - - -
NGC2110 - - - - - - - - - - - -
NGC2325 - - - - - - - - - - - -
NGC2768 - - - - - 1 - - - - - -
ESO434-G009 - - - - - - - - - - - -
NGC2974 - - - - - - - - - - - -
ESO434-G028 - - - - - - - - - - - -
NGC3226 - - - 1 - - - - - - - -
NGC3607 - - - 1 - - - - - - - -
NGC3928 - - - - - - - - - - - -
NGC3962 - - - - - - - - - - - -
NGC4105 - - - - - - - - - - - -
NGC4168 - - - 1 - - - - - - - -
NGC4261 - - - - - - - - - - - -
NGC4278 - - - 1 - - - - - 1 - -
NGC4374 - - - - - 1 - 1 - - - 1
NPM1G-10.0425 - - - - - - - - - - - -
NGC4472 - - 1 - - - - - - 1 - -
NGC4486 1 1 - - 1 1 1 1 1 1 1 1
NGC4552 - - - - - - 1 1 - - 1 -
NGC4636 - - - - - 1 - - - 1 - 1
ESO381-G029 - - - - - - - - - - - -
NGC5077 - - - 1 - - - - - - 1 -
NGC5087 - - - - - - - - - - - -
NGC5322 - - - - - - - - - - - -
J150822.68+014754.9 - - - - - - - - - - -
ESO138-G01 - - - - - - - - - - 1 -
ESO234-G50 - - - - - - - - - - - -
IC 1459 - - - - - - - - - - - -
TOTAL 1 1 1 6 1 5 4 3 1 4 6 4

Tabla 3.3: Filtros ópticos de los instrumentos del HST disponibles para la muestra de 33 galaxias
elípticas.

Objeto F410M F435W F439W F450W F467M F475W F547M F555W F606W FR647M F675W F702W F791W F814W F850LP
NGC185 - - - - - - - 1 - - - - - 1 -
NGC404 - - - - - - 1 1 1 - - - - 1 -
NGC1052 - - - - - - - - - - - - - - -
NGC1161 - - - - - - 1 - - - - - - - -
NGC1266 - 1 - - - - - 1 - - - - - 1 -
NGC2110 - - - - - - - - 1 - - - 1 - -
NGC2325 - - - - - - 1 - - - - - - 1 -
NGC2768 - - - - - - - 1 - - - 1 - 1 -
ESO434-G009 - - - - - - - - - - - - - - -
NGC2974 - - - - - - 1 1 - - - - - 1 -
ESO434-G028 - - - - - - - - - - - - - - -
NGC3226 - - - - - - 1 - - - - 1 - 1 -
NGC3607 - - - - - - 1 1 - - - - - 1 -
NGC3928 - - - - - - - - 1 - - - - - -
NGC3962 - - - - - - - - - - - - - - -
NGC4105 - 1 - - - - - - - - - - - 1 -
NGC4168 - - - - - - 1 - - - - 1 - - -
NGC4261 - - - 1 - - 1 - 1 1 1 1 1 1 -
NGC4278 - - 1 - - 1 1 1 - - - - - 1 1
NGC4374 - - - - - 1 1 - 1 - - 1 - 1 1
NPM1G-10.0425 - - - - - - - - - - - - - - -
NGC4472 - - - - - 1 - 1 - - - 1 - 1 1
NGC4486 1 - - 1 1 1 1 1 1 - - 1 - 1 1
NGC4552 - - - - - 1 - 1 - - - - - 1 1
NGC4636 - - - - - - 1 - - - - - - 1 -
ESO381-G029 - - - - - - - - - - - - - - -
NGC5077 - 1 - - - - 1 1 - - - 1 1 - -
NGC5087 - - - - - - - - - - - - - - -
NGC5322 - - - - - - - - - - - - - - -
J150822.68+014754.9 - - - - - - - - - - - - - - -
ESO138-G01 - - - - - - 1 - 1 - - - 1 - -
ESO234-G50 - - - - - - - - - - - - - - -
IC 1459 - - - - - - - 1 - - - - - 1 -
TOTAL 1 3 1 2 1 5 14 12 7 1 1 8 4 17 5
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Tabla 3.4: Filtros IR de los instrumentos del HST disponibles para la muestra de 33 galaxias elípticas.
Los valores de la columna TOTAL también incluyen los filtros UV y Ópticos de las tablas 3.2 y 3.3.

Objeto F110W F140W F160W F205W F222M F237M TOTAL
NGC185 - - - - - - 2
NGC404 - - 1 - - - 8
NGC1052 - - - - - - 2
NGC1161 - - - - - - 2
NGC1266 1 1 1 - - - 7
NGC2110 - - - - - - 2
NGC2325 - - - - - - 2
NGC2768 - - - - - - 4
ESO434-G009 - - - - - - -
NGC2974 - - - - - - 3
ESO434-G028 - - - - - - -
NGC3226 - - 1 - - - 5
NGC3607 - - 1 - - - 5
NGC3928 - - 1 - - - 2
NGC3962 - - - - - - -
NGC4105 - - - - - - 2
NGC4168 - - - - - - 3
NGC4261 1 - 1 1 - - 11
NGC4278 - - 1 - - - 9
NGC4374 1 - 1 1 - - 12
NPM1G-10.0425 - - - - - - -
NGC4472 1 - 1 - - - 9
NGC4486 1 - 1 1 1 1 25
NGC4552 - - 1 - - - 8
NGC4636 - - 1 - - - 6
ESO381-G029 - - - - - - -
NGC5077 1 - 1 - - - 9
NGC5087 - - - - - - -
NGC5322 - - - - - - -
J150822.68+014754.9 - - - - - - -
ESO138-G01 - - 1 - - - 5
ESO234-G50 - - - - - - -
IC 1459 - - - - - - 2
TOTAL 6 1 14 3 1 1

la tabla 3.3 se muestra que para 21 galaxias elípticas (∼ 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 imágenes en ambos filtros. Inspeccionando estas imágenes, encontramos que
las imágenes de NGC4105 (F814W) y NGC185 no están bien centradas en el objeto,
así que fueron descartadas, por lo que finalmente nos quedamos con una muestra de
19 galaxias elípticas, 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 astrónomo Edwin Hubble, quien es considerado el padre de la cosmología
observacional debido a que en 1929 demostró la expansión del universo mediante la
medición del corrimiento al rojo de galaxias distantes. El HST posee instrumentos
con los que puede observar el universo en las regiones del espectro electromagnético
ultravioleta, óptico 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
años de operación, sea han realizado cinco misiones de servicio astronáuticas 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 NGC1161, NGC3226 y NGC404. Arriba se muestran los
filtros F218W del instrumento WFPC2, excepto para NGC404, que se muestra el filtro F330W del
instrumento ACS. Abajo se muestran las imágenes en el filtro F547M-WFPC2. Las líneas verdes son
isocontornos del número de cuentas.

han extendido enormemente la vida útil del telescopio. Actualmente cuenta con seis
instrumentos, pero anteriormente tuvo otros dos. A continuación presentamos una
breve descripción 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 misión de servicio (SM1) [McMaster and Biretta, 2008].
El campo de visión de este instrumento está dividido en cuatro cámaras. Cada una
contiene un detector CCD de 800× 800 píxeles. Tres cámaras operan a una escala
de placa de 0.1”/pix y conforman a la Wide Field Camera con un campo de visión
con forma de L. La cuarta cámara opera con una escala de placa de 0.046”/pix
y es llamada Planetary Camera. La tabla 3.6 contiene información técnica de este
instrumento. Las cuatro cámaras son llamadas PC1, WF1, WF2, y WF3. Contienen
filtros ultravioleta, ópticos (la mayoría) e infrarrojos.

Advanced Camera for Surveys (ACS)

La Advanced Camera for Surveys es un instrumento que fue instalado durante
la misión de servicio 3B (SM3B), el 7 de marzo del 2002. Su propósito principal fue
aumentar la eficiencia de obtención de imágenes por un factor de 10 utilizando un
detector de área y eficiencia cuántica mayor a los instrumentos anteriores [Avila, 2017].
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Figura 3.3: Imágenes de NGC4261. Izquierda: Filtro F547M-WFPC2 (óptico). Derecha: Filtro
F160W-NICMOS (IR).

Este instrumento posee tres cámaras independientes: Wide Field Camera (WFC),
High Resolution Camera (HRC) y Solar Blind Channel (SBC). Las WFC y HRC
observan en el óptico 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 visión de estos
instrumentos.

Wide Field Camera 3 (WFC3)

La Wide Field Camera 3 es un instrumento de obtención de imágenes de cuarta
generación. Este sustituyó a la WFPC2 en mayo del 2009 durante la cuarta misión
de servicio (SM4) [Dressel, 2017]. Este instrumento, al igual que WFPC2, contiene
óptica que corrige la aberración esférica descubierta en el espejo principal del HST
después de su lanzamiento en 1990. La WFC3 está diseñada para asegurar que el
HST mantenga la nitidez de imagen sin precedentes hasta que termine la misión.
Este instrumento posee dos cámaras independientes: la UV/Visible (UVIS) channel
y la near-infrared (IR) channel. En la tabla 3.6 se muestran características técnicas
de estas cámaras.

Near Infrared Camera and Multi Object Spectrometer (NICMOS)

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

Objeto A. R. Dec. Instrumento Filtro T. E. Distancia LX (2-10 keV) Ref
(grados) (grados) (s) (Mpc) ×1039 (erg s−1)

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9)

NGC185* 9.7392 48.3372 WFPC2 F814W 8400 39.2 - -
NGC404 17.3629 35.7181 WFPC2 F547M, F814W 350, 320 3.1 0.014 P14
NGC1161 45.3092 44.8972 WFPC2 F547M 360 27.9 - -
NGC1266 49.0029 −2.4272 ACS F814W 135 31.0 - -
NGC2325 105.6683 −28.6969 WFPC2 F547M, F814W 1500, 400 23.3 - -
NGC2768 137.9063 60.0372 WFPC2 F814W 2100 20.5 - -
NGC2974 145.6388 −3.6983 WFPC2 F547M, F814W 1400, 500 22.1 12 T15
NGC3226 155.8625 19.8983 WFPC2, ACS F547M, F814W 460, 700 33.8 - -
NGC3607 169.2283 18.0511 WFPC2 F547M, F814W 260, 320 21.3 - -
NGC4105* 181.67 −29.76 WFPC2 F814W 580 27.6 - -
NGC4168 183.0721 13.205 WFPC2 F547M 460 32.2 199.5† A09
NGC4261 184.8467 5.8247 WFPC2 F547M, F814W 800, 1600 31.2 125.9 O09
NGC4278 185.0288 29.2808 WFPC2 F547M, F814W 600, 460 15.4 1.585 O09
NGC4374 186.2654 12.8869 WFPC2 F547M, F814W 1200, 520 16.4 3.162 O09
NGC4472 187.445 8.0006 WFPC2 F814W 1800 16.1 <12.59 C06
NGC4486 187.7063 12.3911 WFPC2 F547M, F814W 800, 3560 16.8 63.10 O09
NGC4552 188.9167 12.5564 WFPC2 F814W 460 17.1 1.585 O09
NGC4636 190.7083 2.6878 WFPC2 F547M, F814W 1000, 400 14.7 1.0 O09
NGC5077 199.8817 −12.6567 WFPC2 F547M 260 39.8 6.8 G12
ESO138−G01 252.8354 -59.2364 WFPC2 F547M 200 38.6 430 P11
IC 1459 344.2942 −36.4622 WFPC2 F814W 460 21.1 31.62 O09

Notas. Col. (1): Nombre del objeto. Cols. (2) y (3): Coordenadas de Ascención recta y
Declinación, respectivamente. Col. (4) Instrumento del HST con el que se obtuvo la imagen.
Col. (5): Filtro de la imagen. Col. (6): Tiempo de exposición en segundos. Col. (7): Distancia
en Mpc calculada a partir del módulo 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], [O09]: González-Martín et al. [2009], [C06]: Cappi et al. [2006],
[G12]: Gültekin et al. [2012], [P11]: Piconcelli et al. [2011]. Los objetos marcados con *
fueron descartados para análisis 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 operación desde febrero de 1997 hasta noviembre
de 1998 usando un líquido criogénico a bordo, pero fue reactivado con la instalación
del sistema de enfriamiento de NICMOS durante una de las misión de servicio en
2002 [Viana, 2009].

La NICMOS posee tres cámaras que operan simultáneamente: NIC1, NIC2 y NIC3.
La NIC3 tiene tres rejillas con las que es posible realizar espectroscopía multi-objeto
con un poder de resolución de R ∼ 200 por píxel sobre todo el campo de visión de la
cámara. Con las NIC1 y NIC2 es posible realizar polirametría en las bandas de 0.8−1.2
y 1.9 − 2.1µm, respectivamente. La NIC2 tiene la capacidad de capturar imágenes
coronográficas usando un orificio de ocultación de 0.3"de radio y una máscara fría.
La tabla 3.6 contiene especificaciones técnicas de estas cámaras.

Faint Object Spectrograph (FOS)

El Faint Object Spectrograph permite obtener espectros en el rango azul de
1150Åa 5400Å (FOS/BL) y en el rojo de 1620Å a 8500Å (FOS/RD). Ambos tienen
modos de resolución espectral baja (λ/∆λ ≈ 250) y alta ((λ/∆λ ≈ 1300). Los objetos
observable con FOS más brillantes tienen magnitudes de V ≈ 6 (Para una estrella
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Tabla 3.6: Información técnica de los instrumentos del HST que hacen fotometría en diferentes
longitudes de onda.

Instrumento Cobertura de longitud de onda Tamaño de pixel Campo de visión
(nm) (arcsec) (arcsec2)

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 B0V o para un objeto con forma espectral fν ∝ ν−1

[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 diseñado para estudiar los orígenes de la estructura a gran
escala en el universo, la formación y evolución de galaxias, el origen de los sistemas
estelares y planetarios, y el medio interestelar frío [Fox, 2017].

COS ofrece dos canales de observación independientes, un detector lejano ultra-
violeta (FUV), que es sensible a longitudes de onda entre 900 y 2150Å, y un detector
cercano ultravioleta (NUV) para longitudes de onda de 1650 a 3200Å. Ambos canales
están equipados con rendijas de media (R ∼ 20, 000) y baja resolución (R ∼ 3000).
El campo de visión de COS es de aproximadamente 2.5 en diámetro [Fox, 2017].

Space Telescope Imaging Spectrograph (STIS)

El Space Telescope Imaging Spectrograph es un espectrógrafo complementario al
COS. Este instrumento proporciona espectroscopía espacialmente resuelta de 1140 a
10,300Å a una resolución espectral entre baja y media; alta resolución espacial en el
ultravioleta (UV); imágenes UV (< 3000Å); conteo de tiempo de fotones en UV para
alta resolución de tiempo; e imágenes directas y coronográficas en el óptico. STIS fue
exitosamente reparado durante la cuarta misión 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
precisión. Es un conjunto de interferómetros de luz blanca que tienen un gran campo
de visión capaces de rastrear las posiciones de fuentes puntuales luminosas. Con este
se puede realizar astrometría con una precisión de aproximadamente 0.2 milisegundos
de arco (mas) para objetos con V < 16.9; puede detectar sistemas binarios con una
separación angular de ∼ 8mas, y caracterizar las órbitas de sistemas con separaciones
tan pequeñas como 12mas; puede medir el tamaño angular de objetos extendidos; y
puede hacer fotometría relativa con una precisión de milimagnitudes [Nelan, 2017].

3.2.2. Descripción de los datos utilizados

Como se explicó en la sección 3.1, los datos utilizados son imágenes del HST en los
filtros F547M y F814W. En la tabla 3.5, se observa que para 20 (∼ 95%) objetos, sus
imágenes fueron obtenidas con el instrumento WFPC2, mientras que para el objeto
restante (∼ 5%) su imagen fue obtenida con el instrumento ACS. Tanto las imágenes
del WFPC2 como del ACS son imágenes combinadas (procesadas) en el Canadian
Astronomical Data Centre (CADC) con el software MultiDrizzle. Este software com-
bina imágenes obtenidas mediante la técnica de “dithering” (que produce imágenes
de corta exposición donde el objeto de estudio se encuentra ligeramente desplazado)
para corregir la distorsión geométrica en la cámara. Además, MultiDrizzle orienta la
imagen combinada para que tenga el norte hacia arriba y automatiza y simplifica la
detección de rayos cósmicos. Se implementa utilizando el lenguaje de programación
Python y el paquete PyRAF.

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

Hay dos conjuntos de imágenes para cada observación 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 está 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 resolución espacial.

Las imágenes 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 intentó restar el cielo
de fondo en cada exposición. En algunos casos, como cuando la imagen está
dominada por una gran fuente difusa, la estimación del fondo fue demasiado
grande y resultó en píxeles 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 región 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 está en cuentas.

Una comparación entre la astrometría 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 años.

Figura 3.4: Imágenes de NGC4261 en donde se muestran los dos conjuntos de imágenes para cada
observación del instrumento WFPC2. Izquierda: Los tres chips WF y el chip PC. Derecha: El chip
PC.

En este trabajo se utilizó el conjunto de imágenes WFPC2, en donde se encuentran
los tres chips WF y el chip PC. Esto con la finalidad de abarcar la mayor área
posible de las galaxias y así obtener perfiles de brillo superficial más completos. Estas
imágenes 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 imágenes FITS del HST (descargadas del HLA), son imágenes conocidas
como ‘drizzled’, las cuales, como se mencionó anteriormente, ya están calibradas. Éstas
tienen extensión múltiple. El primer HDU es el encabezado principal, que no contiene
datos, sólo texto ASCII. Este HDU es seguido por tres extensiones que pueden tener
la forma de imágenes, tablas binarias o tablas de texto ASCII. El tipo de datos para
cada extensión está dado por la palabra clave EXTENSION en el encabezado de la



CAPÍTULO 3. LA MUESTRA Y LOS DATOS 47

respectiva extensión. En el caso de nuestras imágenes, las extensiones se ordenan de
la siguiente forma:

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

HDU 2: Imagen científica (Science Image, SCI). Es la imagen obtenida de
la combinación de todos los datos en un filtro dado. Para WFPC2, esta imagen
tiene substraído 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 píxel, se puede obtener como 1/

√
IVM,

donde IVM es el valor de la varianza inversa reportada en la segunda extensión.

HDU 4: Imagen de contexto (Context Image, CTX). Esta imagen re-
gistra cuál de las imágenes de entrada contribuye a cada píxel de salida.

La manipulación de las imágenes FITS (y los HDUs) se realizó utilizando As-
tropy.fits dentro de python.



Capítulo 4

Metodología

En este capítulo 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 4.1 y 4.2 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 sección
4.3 se describe el procedimiento y la herramienta utilizados para realizar modelos
de brillo superficial para cada galaxia con la finalidad de obtener los parámetros que
caracterizan al sistema estelar. Por último, en la sección 4.4 se describe la metodología
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 mencionó en la introducción, en muchos estudios de galaxias, tanto de ga-
laxias de tipo temprano (elípticas) como de tipo tardío (espirales), se ha detectado
polvo circunnuclear mediante imágenes del HST. Las estructuras de polvo muestran
diferentes morfologías 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 Mulchaey, 1999, Tran et al., 2001, Martini et al., 2003a, Pogge and Marti-
ni, 2002, Lauer et al., 2005, Simões Lopes et al., 2007, González Delgado et al., 2008,
Muñoz Marín et al., 2007, Martini et al., 2013]. Una cantidad significante de estas
estructuras de polvo circunnuclear se detectó mediante una inspección visual de las
imágenes del HST. Sin embargo, en muchos casos la emisión circunnuclear queda en-
mascarada por el alto brillo de la propia galaxia. Es por ello que utilizamos métodos
para descontaminar de la emisión de la galaxia y así poder estudiar las sub-estructuras
circunnucleares.

En general hay varios procedimientos que se utilizan para esto, siendo los más
conocidos: imágenes ‘unsharp masked’ o ‘sharp-divided’, mapas de residuos y mapas
de color (ver figura 4.1). Cada una de estas técnicas tienen sus ventajas y desventajas
que se describen a continuación.

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 versión suavizada de la misma. Esta técnica permite la sustracción del
fondo difuso de las imágenes de una manera muy conveniente para buscar va-
riaciones sutiles a pequeña escala y discutir la posible presencia tanto de polvo
como de regiones más luminosas. Además, proporciona resultados muy simila-
res a la técnica propuesta por Pogge and Martini [2002], que está basada en
el algoritmo de restauración de imágenes Richardson–Lucy [Richardson, 1972,
Lucy, 1974]. Las imágenes sharp-divided son muy útiles para rastrear asimetrías
en la distribución de la luz, como barras, brazos espirales, caminos de polvo y
anillos. Esta técnica ha sido utilizada por Márquez et al. [2003] para investigar
la presencia de estructuras morfológicas internas a escalas de ’caídas cinemá-
ticas’ con la finalidad de estudiar la disminución en la dispersión de velocidad
estelar. También ha sido utilizada por Simões Lopes et al. [2007] para investigar
una correlación entre el polvo circunnuclear y el acrecimiento del agujero negro
supermasivo en galaxias de tipo temprano.

Mapa de residuos: La distribución de la luz superficial de las galaxias elípti-
cas puede ser modelada fácilmente mediante isofotas elípticas, que son la base
de la producción de modelos de brillo superficial creados por GALFIT (ver sec-
ción 4.3). El mapa de residuos es el resultado de la sustracción del modelo a
la imagen original. Este realza la pequeña desviación de las características 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 desvían claramente de un modelo elíptico [Lauer et al., 2005].

Mapa de color: Es obtenida dividiendo la imagen en algún 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 población estelar puede suponerse como la misma para toda
la región, por lo que todas las variaciones de color se pueden atribuir al polvo
[Regan and Mulchaey, 1999, Ferrarese et al., 2006]. Sin embargo, esto no puede
aplicarse a galaxias espirales, que pueden mostrar variaciones significativas de
población estelar en el núcleo y por tanto variaciones de color [González Delgado
et al., 2008].

En la figura 4.1 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 más detalles es la unsharp masked (o sharp-divided). Debido a
que la técnica de imágenes sharp-divided puede aplicarse a cualquier tipo morfológico
de galaxia sin importar las poblaciones estelares (como en el caso de los mapas de
color) y/o la geometría de las isofotas (como en el caso de los mapas de residuos),
en esta investigación se utilizó principalmente esta técnica para la identificación de
estructuras de polvo circunnuclear en la muestra de 19 galaxias elípticas (ver capítu-
lo 3 para saber sobre la obtención 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 González Delgado et al. [2008].

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

Sharp-divided Residual 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 4.2 y 4.3 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 está 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 superposición de los bordes del chip de la
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Sharp-divided Residual Color

Figura 4.3: La misma descripción que la figura 4.2 pero para la galaxia NGC3607.

‘Planetary Camera’ del HST.

Para aplicar la técnica sharp-divided a las imágenes originales de cada galaxia,
se construyó un algoritmo en python. Este necesita dos parámetros de entrada: la
imagen original y el tamaño del kernel. Primeramente, crea un suavizado a la imagen
original mediante una convolución utilizando una de las siguientes tres funciones
de la librería astronómica de python Astropy : Gaussian2DKernel, Box2DKernel y
AiryDisk2DKernel. La primera utiliza un filtro Gaussiano donde el tamaño del kernel
está parametrizado por la desviación estándar en x y en y (ver panel izquierdo de la
figura 4.4). La segunda utiliza la media calculada dentro de una caja cuadrada con
tamaño igual al tamaño del kernel (ver panel central de la figura 4.4). La tercera es
un modelo de disco bidimensional (ver panel derecho de la figura 4.4) descrito por la
función

f(r) = A

2J1

(
πr

R/Rz

)
πr

R/Rz

2

donde J1 es la función de Bessel de primer orden del primer tipo, r es la distancia
radial desde el máximo de la función de Airy (r =

√
(x− x0)2 + (y − y0)2, R es el

parámetro de radio de entrada (o el tamaño del kernel) y Rz = 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 librería Astropy. Izquierda: Filtro gaussiano. Centro: Filtro
de caja cuadrada. Derecha: Filtro airy disk. Créditos: www.astropy.org

4.2. Clasificación morfológica 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 sección anterior, con la finalidad de
identificar la presencia de estructuras de polvo circunnuclear, las cuales se clasificaron
siguiendo el procedimiento realizado por González Delgado et al. [2008], que a su vez
está basado en los criterios establecidos por Martini et al. [2003b] y Lauer et al. [2005].
Según su morfología, las estructuras se dividen en:

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

Espiral nuclear fuertemente enrollada (FE): Espirales muy enrolladas, es
decir, con ángulo pitch pequeño.

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

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

Polvo circunnuclear caótico (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
parámetros de la componente estelar que posteriormente se utilizaron como paráme-
tros de entrada en las simulaciones de transferencia radiativa explicadas más adelante
en la Sección 4.4. En esta sección presentamos el método que se llevó acabo y el al-
goritmo que se utilizó 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 más componentes para intentar hacer coincidir la forma y el
perfil de las galaxias al de dichos modelos. Es muy útil porque puede descomponer
la imagen según los parámetros 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 matemáticas 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 función de perfil radial Sérsic

Históricamente, el perfil de de Vaucouleurs [de Vaucouleurs, 1948] ha sido utilizado
para describir matemáticamente la distribución de la luz en dos dimensiones de las
galaxias elípticas. Sin embargo, el perfil de Sérsic [Sérsic, 1963] que se muestra en
la ecuación 4.1, es una forma más general que reproduce el perfil de de Vaucouleurs
cuando n = 4. El perfil de Sérsic es el modelo más utilizado para expresar la intensidad
de perfil en función del radio:

I(r) = Ie exp

{
−bn

[(
r

re

)1/n

− 1

]}
, (4.1)

donde Ie es la intensidad a un radio efectivo re que encierra la mitad de la luz total del
modelo. La constante bn está definida en términos del parámetro 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 elípticas. Incluso
reproduce el perfil exponencial cuando n = 1 y el perfil de Gaussiana cuando n = 0.5
(ver Figura 4.5).

El cálculo de la magnitud de brillo superficial del perfil que se muestra en la
Figura 4.5 se realiza mediante la siguiente ecuación:

µ(r) = µe +
2.5bn
ln 10

[(
r

re

)1/n

− 1

]
, (4.2)

Para más detalles acerca de la derivación matemática de las ecuaciones 4.1 y 4.2,
invitamos al lector a que consulte Graham and Driver [2005].

La mayoría de las galaxias poseen una componente estelar que se ajusta a un
perfil de Sérsic con índices en un rango de 0.5 < n < 10. El valor de n que brinda
el mejor ajuste se relaciona linealmente con la luminosidad y tamaño de la galaxia,
de tal forma que las galaxias más 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 para n = 0.25, n = 0.5, n = 1, n = 2, n = 4 y n = 8.
Figura tomada de Peng et al. [2002].

muestra consiste solamente de galaxias elípticas, se utilizó la función de Sérsic para
modelar los perfiles de brillo superficial esperando que esta fuera la única componente
necesaria para lograr un buen ajuste en todas las galaxias.

En GALFIT, el parámetro del flujo (Ftot) es usado por la función Sérsic para
calcular la magnitud total integrada mtot o la magnitud del brillo superficial µe a un
radio efectivo mediante la función estándar:

mtot = −2.5 log

(
Ftot

texp

)
+ magzpt, (4.3)

donde texp es el tiempo de exposición de la imagen y magzpt es la magnitud de punto
cero (zero point) que se explica posteriormente en la ecuación 4.4.

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 según los requerimientos de GALFIT. Hay
tres palabras clave estándar del encabezado que GALFIT escanea en una imagen
FITS: EXPTIME (tiempo de exposición), GAIN (ganancia) y NCOMBINE (número
de imágenes combinadas). Si GALFIT no encuentra estas palabras clave por alguna
razón, supondrá los valores 1, 7 y 1, respectivamente (los cuales corresponden a los
valores por defecto de la cámara WFPC2 del HST ).
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El tiempo de exposición (obtenido del parámetro 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 calibración de la ima-
gen) calculada con la ecuación 4.4, la cual fue tomada del WFPC2 Data Handbook
[Gonzaga and Biretta, 2010]:

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

donde cabe mencionar que esta ecuación sólo se aplica al cálculo del punto cero de
las imágenes del HST. Los parámetros PHOTFLAM y PHOTZPT se obtienen del
encabezado de la imagen. PHOTFLAM es la sensitividad inversa en unidades de [erg
cm−2 Å−1 electron−1] para el ACS y de [erg cm−2 Å−1 count−1] 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 física. El valor del punto fotométrico
cero del instrumento se tomó como PHOTZPT = −21.1, que es el apropiado para
los instrumentos WFPC2 y ACS. Los valores de todos estos parámetros: EXPTIME,
GAIN, NCOMBINE y ZEROPT) se introducieron a los encabezados de cada una las
imágenes científicas 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 imágenes a analizar sean cuentas, ya que es más fácil saber
cuando el parámetro de cielo está siendo ajustado correctamente − el parámetro de
cielo es uno de los parámetros que debe medirse con mayor precisión en los ajustes de
galaxias. Cuando la imagen está en unidades de cuentas/s, un error significativo en el
ajuste del cielo puede ser muy difícil de detectar cuando está dividido por el tiempo
de exposición. En este sentido, en el caso de las imágenes WFPC2, se multiplicaron
por el tiempo de exposición, mientras que en el caso de las imágenes ACS, además de
multiplicarse por el tiempo de exposición, se dividieron entre la ganancia (parámetro
GAIN del encabezado de las imágenes).

χ2
ν como indicador de la certidumbre del ajuste

En la generación de cada modelo, GALFIT calcula una distribución de probabili-
dad de χ2

ν , la cual está definida de una manera estándar como

χ2
ν =

1

Ndof

nx∑
x=1

ny∑
y=1

(fluxx,y −modelx,y)2

σ2
x,y

, (4.5)

donde

modelx,y =

nf∑
ν=1

fν,x,y(α1...αn). (4.6)

Ndof es el número de grados de libertad en el ajuste; nx y ny son las dimensiones de
la imagen en x y y; y fluxx,y es el flujo de la imagen en cada píxel (x, y); modelx,y es
la suma de nf funciones fν,x,y(α1...αn) empleadas, donde α1...αn son los parámetros
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del modelo bidimensional [Peng et al., 2002].

Para poder realizar este cálculo, GALFIT requiere tres imágenes de entrada: la
imagen de CCD de la galaxia, una imagen PSF y una imagen que enmascara los
píxeles para no considerar en el ajuste. La imagen CCD de la galaxia se refiere a
la imagen científica. La imagen PSF fue obtenida mediante el programa TinyTim1,
que genera modelos de PSF para los instrumentos de HST [Krist et al., 2011]. La
imagen máscara fue obtenida mediante dos algoritmos en Python: BorderMask.py2, y
MaskRegions.py3. El primero fue utilizado para delimitar el área de la imagen corres-
pondiente a los chips del instrumento. La función de este código es asignar un valor
cero a los píxeles dentro del área de los chips, y asignar un valor mayor a cero a los
píxeles fuera de dicha área. El segundo se utilizó para asignar un valor mayor que cero
a los píxeles 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 realizó porque GALFIT solo considera para su ajuste aquellos píxeles en
la imagen máscara 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
(σx,y), que es un mapa de la desviación estándar en cada píxel que es utilizada para
calcular χ2

ν con la ecuación 4.5. Esta imagen debe tener las mismas unidades que la
imagen científica. Para que GALFIT pueda crear la imagen sigma correctamente, es
crucial que el producto de las unidades de la imagen científica (ADU) y las unidades
de la ganancia (GAIN) resulte en unidades de electrones por píxel. Por lo tanto, si
los ADU tienen unidades de cuentas, entonces la ganancia debe tener unidades de
electrones/cuentas (para que ADU×GAIN=electrones/píxel).

Creación de la imagen sigma

En este trabajo se exploraron los dos procedimientos de creación de la imagen sig-
ma mencionados anteriormente. Primero se realizaron los ajustes dejando que GAL-
FIT creara internamente la imagen sigma. Luego se realizó la imagen sigma utilizando
la imagen de peso (WHT) mencionada anteriormente siguiendo el procedimiento de
Hathi [2008], mediante σ =

√
S donde S es la imagen varianza calculada usando

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

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

1https://www.stsci.edu/hst/instrumentation/focus-and-pointing/focus/
tiny-tim-hst-psf-modeling

2https://github.com/canorve/GALFITools
3Un algoritmo propio que utiliza el módulo pyregion para enmascarar regiones generadas con

DS9.

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 fórmula no es consistente con las unidades de nuestras imágenes,
por lo que utilizamos una versión modificada donde la imagen varianza está dada por

S = (1/WHT) + (DATA ·GAIN/EXPTIME)

y así las unidades de los términos en la suma son consistentes.

Una vez obtenidas las imágenes sigma para todos los objetos, se configuraron los
archivos de entrada para cada una de las galaxias y se ejecutó GALFIT, obteniendo
como resultado los modelos de brillo superficial. Cabe mencionar que las imágenes
DATA utilizadas para estos ajustes fueron las imágenes en el filtro F547M. En los
casos de las galaxias para las cuales este filtro no estaba disponible, se utilizó el filtro
F814W.

Revisión de la certidumbre de los ajustes obtenidos

Para examinar la certidumbre de los ajustes hechos con GALFIT, además de
considerar el valor de χ2

ν (ec. 4.5), se realizaron perfiles de brillo superficial de la
galaxia y el modelo utilizando el algoritmo EllipSect (de Python) [Añorve, 2020],
los cuales se compararon para obtener los residuos unidimensionales (1D) dados por

R1D = (Pobs − Pmod)× 100/Pmod

donde Pobs y Pmod son los perfiles de la galaxia y del modelo, respectivamente. Los
errores de estos residuos fueron calculadas mediante

ER = Eobs × 100/Pmod

donde Eobs es el error de los datos. Nótese que ambas fórmulas tienen un factor 100
para representar los valores como porcentaje. Se consideró un buen modelo si los re-
siduos estaban contenidos dentro del ±2 % de error, lo cual corresponde a considerar
errores mayores que 2σ, es decir, que incluye más 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. ej. dos Reis et al. [2020], mientras que otros que sí
incluyen residuos, utilizan límites 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

R2D = (Iobs − Imod)/Imod

donde Iobs y Imod son las imágenes de la galaxia y del modelo, respectivamente. Dicho
análisis se realizó a través de la distribución de los valores de los píxeles en la región
del ajuste hecho con GALFIT. A esta distribución (o histograma) se le realizó un
ajuste Gaussiano para obtener la media µ y la desviación estándar σ. Este análisis 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
análisis de los residuos 2D mediante los histogramas, consideramos como buen modelo,
todo caso donde el ajuste Gaussiano ofreciera µ ∼ 0 y σ < 0.5. Cabe mencionar que
dependiendo de la región considerada para calcular dichos residuos 2D, y por lo tanto
el histograma, pueden estarse considerando también fuentes contaminantes y ’píxeles
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 números positivos
(negativos) significa que el modelo está subestimando (sobrestimando) el flujo.

Se observó que el perfil radial se aplana en la región central de algunas gala-
xias. Para tomar en cuenta este detalle, se realizaron modelos para las galaxias de la
muestra utilizando una función Nuker, que no es más 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 región central a
las cuales se les conoce como galaxias con “core”. El perfil de Nuker tiene la siguiente
forma:

I(r) = Ib2
β−γ
α

(
r

rb

)−γ [
1 +

(
r

rb

)α] γ−βα
(4.7)

Figura 4.6: Perfil Nuker. La línea negra de referencia tiene parámetros rb = 10, α = 2, β = 2, γ = 0,
y Ib = 100. Para las otras líneas de color, solo uno de los valores difiere de la línea de referencia, tal
y como se muestra en la leyenda. Imagen tomada de Peng et al. [2002].

En la figura 4.6 se observa el perfil de Nuker para diferentes valores de α, β y γ.
Se realizó una comparación entre los residuos 1D y 2D de los ajustes realizados con
los perfiles Sérsic y Nuker con la finalidad de examinar cuál brinda un mejor ajuste.
De cualquier manera, el perfil Nuker no pudo usarse después en las simulaciones
de transferencia radiativa, ya que el código SKIRT no permite utilizar este perfil
para modelar el sistema estelar. Debido a lo anterior, se utilizó un perfil con dos
componentes Sérsic para reproducir el perfil Nuker. Una de las componentes para
ajustar la región que se aplana hacia el centro y la otra para ajustar los radios mayores.
Utiizar dos componentes Sérsic para ajustar los perfiles observados brindó buenos
resultados, por lo que se utilizaron sistemáticamente para toda la muestra.
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4.4. Simulaciones de transferencia radiativa
En esta sección se describe la metodología que se llevó a cabo para la realización

de las simulaciones de transferencia radiativa que dan como resultado una imagen
sintética que, comparada con la imagen observada, puede proporcionar una estima-
ción de parámetros físicos de la estructura circunnuclear de polvo de las galaxias de
la muestra. En este caso, el parámetro de principal interés es la masa de polvo cir-
cunnuclear. También se presenta una breve descripción del programa y la técnica que
utiliza para realizar dichas simulaciones, así como también los procesos físicos que
hay detrás.

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 Carbón 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 solución en serie de Neumann [Arfken, 1985a] de la ecuación integral de
Fredholm [Arfken, 1985b].

SKIRT utiliza la técnica de Monte Carlo para emular los procesos que ocurren
en la interacción entre radiación y materia como absorción, dispersión y emisión. La
clave principal es que el campo de radiación es tratado como un flujo de un número
finito de paquetes de fotones. La simulación consiste en seguir la trayectoria y el tipo
de interacción 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 absorción, dispersión y emisión. Cada uno de estos
eventos están determinados estadísticamente por números aleatorios generados por
una función de probabilidad p(x). Generalmente, un fotón inicia su recorrido cuando
es emitido por una fuente (p.e. una estrella), luego experimenta un número aleatorio
de dispersiones y finaliza su recorrido cuando es absorbido por polvo o cuando deja al
sistema. La simulación Monte Carlo repite este proceso para cada uno de los paquetes
de fotones y analiza los resultados obtenidos.

4.4.2. Simulación de transferencia radiativa con SKIRT

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

El archivo de entrada ski. Esencialmente, una simulación de SKIRT consiste en
la creación de un archivo ski (en formato xml estándar) que contiene los parámetros
apropiados para la simulación: la distribución geométrica, el sistema estelar y el siste-
ma de polvo. Luego se realiza la simulación dando este archivo como entrada, del cual
el código tomará las características dadas para la creación de dicha simulación y de
los archivos de salida. SKIRT produce una imagen sintética de la galaxia al finalizar
la simulación, la cual debe analizarse para evaluar qué tanto reproduce las caracterís-
ticas de la imagen observada. Después se modifican ligeramente los parámetros en el
archivo ski y se vuelve a ejecutar una simulación. Esto se repite las veces que sean ne-
cesarias hasta encontrar el mejor modelo. A continuación se describirán cuáles fueron
estos parámetros seleccionados, así como también las partes donde el procedimiento
fue diferente para modelar las demás galaxias de la muestra. En los casos donde los
parámetros elegidos fueron los que SKIRT recomienda por defecto, no serán descritos.

El tipo de simulación. Este es el primer parámetro a seleccionar. SKIRT ofrece
dos tipos de simulaciones: oligocromática y pancromática. La simulación oligocro-
mática opera a una o más longitudes de onda específicas. En este tipo de simulación
puede haber absorción y dispersión, pero no emisión térmica por polvo, ya que por
definición, para calcular la temperatura del polvo se requiere tomar en cuenta el rango
completo de longitudes de onda para las cuales hay interacciones entre radiación y el
polvo mismo. La simulación pancromática opera a un rango de longitudes de onda
que puede abarcar desde UV hasta IR. En esta simulación puede haber absorción,
dispersión y emisión térmica por granos de polvo. Todas las simulaciones realizadas
en esta investigación fueron de tipo oligocromática, ya que estamos interesados solo
en dos filtros: F547M y F814W, y en estas bandas no se observa emisión por polvo.
Sin embargo, trabajar con un rango restringido de longitudes de onda permite medir
los efectos tanto de absorción como de dispersión del polvo, y tener así una imagen
realista de la galaxia.

Las unidades de la densidad de flujo. Se refiere a las unidades de densidad
de flujo que tendrá la imagen de salida (modelo). Aquí SKIRT ofrece tres opcio-
nes: 1. Unidades neutrales: λFλ = νFν , 2. Unidades en longitud de onda:
Fλ, 3. Unidades en frecuencia: Fν . Debido a que las unidades de la palabra cla-
ve PHOTFLAM de la ecuación 4.4 están en longitud de onda y esta será necesaria
posteriormente para transformar unidades de flujo físico a unidades de cuentas, se
seleccionó la opción 2. En el caso de haber seleccionado el sistema de unidades ex-
tragalácticas (el cual es el que SKIRT da por defecto y que por lo tanto es nuestro
caso), la opción 2 calcula el flujo espacialmente integrado Fλ en unidades de [W m−2
µm−1] y el brillo superficial fλ en unidades de [W m−2 µm−1 arcsec−2].



CAPÍTULO 4. METODOLOGÍA 61

La longitud de onda. Se selecciona la longitud de onda (en micras) a la cual se
realizará la simulación oligocromática. Para las galaxias con filtro F547M, se utilizó
el valor de la longitud de onda central del encabezado (palabra clave en la cabecera
CENTRWV), que es de 0.5483 µm. Para las galaxias con filtro WFPC2-F814W,
también se utilizó la longitud de onda central, en este caso es de 0.8012µm. Para
galaxias con filtro ACS-F814W, debido a que su encabezado no tiene la la información
longitud de onda central, se utilizó el valor de longitud de onda pivote (PHOTPALM),
que es de 0.8044 µm.

El sistema estelar. Se seleccionan los parámetros necesarios para crear el sistema
estelar. Este puede estar compuesto por una o más componentes estelares, cada una
caracterizada por una geometría y propiedades de emisión específicas que pueden
configurarse utilizando los 46 ‘built-in’ que ofrece SKIRT. En este caso, se utilizó el
built-in 39. Un decorador que construye una variante triaxial de cualquier
geometría esférica, e inmediatamente después 4. Una geometría Sérsic4, la cual
está definida de tal manera que el perfil de brillo superficial proyectado tiene la forma

I(rp) = I0 exp

[
−bn

(
rp
reff

)1/n
]

la cual está caracterizada por el radio efectivo reff y el índice de Sérsic n (ver Sérsic
[1963] y Ciotti and Bertin [2000]). Es importante añadir el built-in 39 antes de la
geometría de Sérsic para poder añadir los parámetros de aplanamiento en Y y en Z
de la distribución estelar. Después de la componente estelar, es necesario introducir la
luminosidad de la fuente de fotones en unidades de [L� µm−1]. Cabe mencionar que en
este paso se realizaron varios intentos antes de obtener los valores en los parámetros
que mejor simula el sistema estelar de la galaxia.

La obtención de los parámetros para simular el sistema estelar en SKIRT.
El índice de Sérsic n, el radio efectivo (reff o re) y el parámetro 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 tomó como el cociente de ejes p = a/b
mientras que re tuvo que convertirse a unidades de pársec mediante la ecuación

re(pc) ≈
re(pix) · plate scale(′′/pix)

206265′′
d(pc), (4.8)

que fue implementada en un algoritmo en Python para convertir cualquier longitud
en unidades de píxeles a unidades de parsec. La luminosidad en unidades de L� se ob-
tuvo con la opción -phot del algoritmo EllipSect, que utiliza NED5 (NASA/IPAC
Extragalactic Database) para descargar información fotométrica del objeto y filtro
señalados. Esta luminosidad se dividió entre la longitud de onda central (en micras)
correspondiente a cada filtro para obtener la luminosidad en unidades de [L� µm−1].

4https://skirt.ugent.be/skirt8/class_sersic_geometry.html
5https://ned.ipac.caltech.edu/

https://skirt.ugent.be/skirt8/class_sersic_geometry.html
https://ned.ipac.caltech.edu/
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Para calcular la distancia d(pc), primeramente se obtuvo el módulo de distancia con
-phot de EllipSect y posteriormente se utilizó la ecuación:

d(pc) = 10
(m−M+5)

5 (4.9)

El sistema de polvo. Este contiene toda la información del polvo en una simu-
lación de SKIRT. De manera general, el sistema de polvo está compuesto por dos
partes. 1. La distribución del polvo: incluye una descripción completa de la dis-
tribución espacial, propiedades ópticas del polvo, composición química y tamaño. 2.
La malla de polvo: contiene toda la información de la malla espacial en la cual
la distribución es discretizada. En una simulación oligocromática solo está la opción
de un sistema de polvo oligocromático, que como se mencionó anteriormente, solo
considera absorción y dispersión pero no emisión térmica por polvo. La inclusión del
sistema de polvo en la simulación es opcional. Si el usuario ingresa cero, la simulación
no contendrá polvo. En esta investigación estamos interesados en el polvo, por lo que,
por supuesto, seleccionamos la opción de sistema de polvo oligocromático.

La distribución del polvo. Al igual que para el sistema estelar, el sistema de
polvo también puede estar compuesto por una o más componentes de polvo, cada
una caracterizada por una geometría y propiedades del polvo. Sin embargo, también
hay otras cuatro opciones más para crear el sistema. Por ejemplo se puede crear
el sistema a partir de un archivo de salida de una simulación hidrodinámica. En
nuestra simulación utilizamos la opción 1, correspondiente a una distribución de polvo
compuesta por una o varias componentes. De todas las componentes disponibles para
la distribución de polvo, solamente se utilizaron las que se describen a continuación:

La geometría de disco exponencial6. describe geometrías 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 [1986]).
Se puede aplicar un truncamiento en las direcciones radial y vertical, y también
puede incluirse un hoyo cilíndrico interno. Esta geometría tiene la forma

ρ(R, z) = ρ0e
− R
hR
− |z|
hz , (4.10)

para Rmin ≤ R ≤ Rmax y |z| ≤ zmax. El modelo tiene cinco parámetros libres: la
escala de longitud hR, la escala de altura vertical hz, el radio de truncamiento
radial Rmax, el radio de truncamiento vertical zmax, y el radio interno Rmin.

La geometría de anillo7. es como se consideraría en las galaxias de tipo
temprano con caminos de polvo. Esta caracterizada por un perfil Gaussiano en
dirección radial y una caída exponencial en la dirección vertical, resultando el
perfil de densidad axisimétrico

ρ(R, z) = A exp

[
−(R−R0)

2

2ω2

]
exp

(
−|z|
hz

)
, (4.11)

6https://skirt.ugent.be/skirt8/class_exp_disk_geometry.html
7https://skirt.ugent.be/skirt8/class_ring_geometry.html

https://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 parámetros libres: el radio del anillo R0, la dispersión radial del
anillo ω, y la escala de altura vertical hz.

La geometría tomada de un archivo FITS 8. se refiere a una geometría
caracterizada por observaciones, es decir, una imagen FITS 2D que es leída
por SKIRT y deproyectada adoptando un cierto ángulo de posición (PA) e
inclinación (i). Esta geometría supone un perfil de densidad de caída exponencial
en la dirección vertical

ρ(z) = ρ0 exp

(
−|z|
hz

)
.

Si la simulación 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 geometría de este modelo esta dada por nueve parámetros libres: el
nombre del archivo de entrada, la escala de pixel pix, el ángulo de posición PA,
la inclinación i, el número de píxeles nx y ny en las direcciones X y Y, el centro
de la galaxia xc y yc en las coordenadas de la imagen (X,Y), y la escala de altura
vertical hz. Es importante mencionar que solo para la galaxia NGC4261 se rea-
lizaron modelos con las tres geometrías descritas anteriormente, para NGC4552
solo se utilizó la geometría de disco exponencial y para el resto de las galaxias
de la muestra se utilizó la geometría 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 demás galaxias tienen estructuras
de polvo con morfologías como caminos de polvo con forma espiral, caóticos y
disco espiral. Por lo que, usando una imagen FITS de la estructura de polvo,
resultó menos complicado simularlas pero también un modelo menos confiable.
Estas imágenes FITS, a las cuales nos referiremos como “mapas de polvo” fueron
creadas manualmente dibujando una región con DS9 alrededor de la estructura
así como se muestra en la figura 4.7 y se les asignó un valor de 100 a los píxeles
dentro del área de la región.

A los modelos de geometría de disco exponencial y anillo se les añadió además
el built-in número 37, que corresponde a un ‘decorador’9 que aplica una rotación a
cualquier geometría utilizando los tres ángulos de Euler: α, β, y γ, los cuales sirven
para descomponer cualquier rotación en tres secuencias de rotaciones individuales
alrededor de los ejes principales (ver figura 4.8):

La primer rotación es por un ángulo α alrededor del eje Z.

La segunda rotación es por un ángulo β alrededor del nuevo eje X′.

La tercera rotación es por un ángulo γ alrededor del nuevo eje Z′′.

De tal manera que la posición de la geometría después de haber aplicado la rotación
está dada por

r = Rrori
8https://skirt.ugent.be/skirt8/class_read_fits_geometry.html
9https://skirt.ugent.be/skirt8/class_rotate_geometry_decorator.html

https://skirt.ugent.be/skirt8/class_read_fits_geometry.html
https://skirt.ugent.be/skirt8/class_rotate_geometry_decorator.html
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Figura 4.7: Izquierda: Región de DS9 utilizada para crear el mapa de polvo para NGC4261. De-
recha: Mapa de polvo de NGC4261 introducido en la simulación de transferencia radiativa donde
se usó la geometría de archivo FITS.

Figura 4.8: Dos sistemas de coordenadas ortogonales en los que se muestran los ángulos de Euler.
Imagen tomada de wikipedia.org.
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donde r es la posición nueva, rori es la posición original y R es la matriz de rotación
dada por

R =

 cos γ sin γ 0
− sin γ cos γ 0

0 0 1

 1 0 0
0 cos β sin β
0 − sin β cos β

 cosα sinα 0
− sinα cosα 0

0 0 1


Lo anterior con la finalidad de que la estructura de polvo a simular tenga la misma

orientación en la imagen modelo que en la imagen observada.

Siguiendo con la creación del sistema de polvo, después de elegir la(s) componen-
te(s) que describe(n) la distribución de densidad del polvo e introducir los valores
de los parámetros (más adelante se explica cómo se obtuvieron), se eligen las pro-
piedades ópticas de los granos de polvo. Aquí SKIRT ofrece 16 opciones de
propiedades que han sido estudiadas en la literatura. En nuestra caso, seleccionamos
la opción 1: una mezcla de polvo con propiedades interestelares promedio. Esta opción
representa las propiedades ópticas de una mezcla de polvo promedio que es apropiada
para el medio de polvo interestelar típico de nuestra galaxia. Los datos se leen de
un archivo llamado kext_albedo_WD_MW_3.1_60_D03.all en la página web de Bruce
Draine10. El archivo contiene datos en un amplio rango de longitudes de onda, desde
0.0001 µm 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-
queños y al grafito cuando son grandes (ver Li and Draine [2001]). Las distribuciones
de tamaño se toman de Weingartner and Draine [2001] para una curva de extinción
con RV = 3.1, renormalizadas como se realiza en Draine [2003]. Con estos regímenes
los coeficientes de absorción corresponden a κν = 825 m2 kg−1, para las simulaciones
a 0.5483 µm, y a κν = 595 m2 kg−1, para las simulaciones a 0.8044 µm. Específica-
mente, la abundancia de granos en relación con H se ha reducido en un factor de 0.93
relativo a la distribución de tamaño con RV = 3.1 y [C/H]PAH = 60 ppm como en
Weingartner and Draine [2001]. Se supone una abundancia de PAH C relativa a H de
[C/H]PAH = 0.93× 60 ppm = 55.8 ppm.

Luego se selecciona el parámetro de normalización de la componente de polvo.
SKIRT ofrece 7 opciones, de las cuales, en todas nuestras simulaciones seleccionamos
la opción 1: normalización mediante la definición de la masa de polvo total, ya que
este es el parámetro de interés.

La malla de polvo. Como se mencionó anteriormente, la distribución del polvo
es discretizada mediante una malla espacial, es decir, un conjunto de celdas de polvo
pequeñas 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 simetrías en las geometrías 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

10https://www.astro.princeton.edu/~draine/dust/dustmix.html

https://www.astro.princeton.edu/~draine/dust/dustmix.html


CAPÍTULO 4. METODOLOGÍA 66

celdas son cajas), y mallas con forma de teselación de Voronoi (cada celda es un
poliedro convexo). Cuando la geometría del sistema lo permite, las simulaciones en
mallas 1D o 2D son mucho más eficientes que las simulaciones en una malla 3D. En
todas nuestras simulaciones utilizamos la opción 6, que corresponde a una malla de
árbol 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 número de celdas y el tiempo de cálculo en regiones
donde hay mayor densidad de polvo.

Los parámetros 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 tamaño 3D de la malla; los niveles
mínimo y máximo de refinamiento de la malla; el método de búsqueda utilizado
para atravesar la cuadrícula del árbol, que en este caso se seleccionó la opción 2.
Neighbor, en la cual se construye y se usa la lista de vecinos de cada muro de nodos.
También se introducen el número de muestras de densidad aleatorias para determinar
la subdivisión de las celdas, la profundidad óptica promedio máxima de cada celda, la
fracción máxima de masa de polvo contenida en cada celda, y la dispersión de densidad
máxima en cada celda. Luego se elige el método que determina la orientación de la
subdivisión a cada nivel. Aquí se seleccionó siempre la opción 1, la cual corresponde
a un método que alterna entre las direcciones X, Y y Z. Finalmente, se introduce el
número de muestras de densidad aleatorias para determinar la masa en cada celda.

La obtención de los parámetros para simular el sistema de polvo. Los
valores de los parámetros de la distribución 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 evaluó mediante los residuos 1D y 2D de la misma forma
como se explicó anteriormente para los modelos de brillo superficial (ver sección 4.3)
y a través de un análisis estadístico de χ2

ν que se calculó de manera independiente a
SKIRT usando la ecuación

χ2
ν =

1

N

∑
x

∑
y

(
Obs(x,y) −Mod(x,y)

)2
Mod(x,y)

, (4.12)

donde N es el número de píxeles de la imagen, y Obs(x,y) y Mod(x,y) son los píxeles en
las coordenadas (x, y) de la imagen observada y la imagen modelo, respectivamente.
Una vez obtenidos los parámetros que daban como resultado un modelo semejante a la
observación, se realizaron cientos a miles de modelos donde se combinaron diferentes
valores de cada uno de los parámetros con la finalidad de encontrar el mejor modelo
con mayor precisión. En el capítulo de resultados (Cap. 5) se detallan los rangos
utilizados para los parámetros y el número total de modelos obtenidos para encontrar
el mejor ajuste.

Para las simulaciones donde se utilizó una geometría de disco exponencial
se variaron los parámetros: hR, hz y Rmin (los radios de truncamiento Rmax y zmax

no se utilizaron). Para las simulaciones donde se utilizó la geometría de anillo se
variaron R0, ω y hz. Finalmente, para las simulaciones donde se utilizó una geometría
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tomada de un archivo FITS se variaron i, PA y hz. Tanto para la geometría de
disco exponencial como para la de anillo, se variaron los ángulos de Euler α, β y γ.
Y para las tres geometrías se varió el valor de la masa de polvo total.

Los parámetros 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 número de muestras (o celdas) por cada
dirección (numSamples). Los valores de los puntos de inicio y fin que se utilizaron
inicialmente fueron tales que la malla tuviera un tamaño que cubriera casi toda la
imagen simulada. Dado que la resolución espacial de la malla depende de su tamaño
y del número de celdas, estos dos parámetros se variaron para encontrar los valores
óptimos para una simulación con buena resolución intentando minimizar el tiempo de
cómputo posible (a mayor resolución, mayor tiempo de cómputo). Esto es necesario
debido a que el gran número de simulaciones que se realizaron necesitaba de optimizar
los tiempos. Lo más común fue dejar el número de celdas en un número fijo y variar
el tamaño de la malla. Utilizando un procesador de 32 núcleos y 256 GB de RAM,
esperamos que cada simulación tenga una duración 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 simulación podría ser inconsistente con el valor de masa de polvo ingresado por el
usuario si los niveles de refinamiento no son los indicados para la simulación. Estos
valores también se obtuvieron después de hacer diversas pruebas, tomando en cuenta
el tiempo de cálculo.

El instrumento. Aquí 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 investigación se seleccionó el número 2, que corresponde a
un instrumento básico que proporciona el brillo superficial en cada píxel como un
cubo de datos. Dado que en nuestro caso los paquetes de fotones colectados por
el instrumento solo tienen una longitud de onda (0.5483µm, 0.8012µm o 0.8044µm,
según corresponda), entonces el cubo de datos sólo tendrá un marco, es decir, será
una imagen. Luego se introducieron los parámetros de este instrumento: nombre (el
que el usuario decida), distancia en Mpc (la misma que en la ec. 4.8), ángulo de
inclinación, ángulo de azimuth, ángulo de posición, campo de visión total en las
direcciones horizontal (fieldOfViewX) y vertical (fieldOfViewY), número de píxeles 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 simulación, el objeto simulado puede verse como el usuario lo requiera,
es decir, es posible poner el instrumento en cualquier posición: ángulo y distancia.
También es posible simular la imagen del objeto con el tamaño y resolución requeridos
por el usuario. En esta investigación lo que estamos buscando reproducir tanto la
galaxia como la observación del HST con todas sus características técnicas.
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La obtención de los parámetros para simular el instrumento. En cuanto a
los ángulos, la inclinación y el azimuth se dejaron en 0, mientras que para el ángulo
de posición se utilizó el valor obtenido con el modelo de GALFIT. Para los campos de
visión horizontal y vertical se utilizó el tamaño de la imagen en x y y encontrados en
las palabras clave NAXIS1 y NAXIS2, respectivamente, del encabezado de la imagen
observada. Debido a que estos están en píxeles, fueron convertidos a pársec utilizando
el algoritmo con la ec. 4.8. Para el número de píxeles 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 pársec
de tal manera que la galaxia simulada quedara en las mismas coordenadas que en la
imagen observada. Por lo que se llevó a cabo lo siguiente: Las coordenadas del centro
de la galaxia xc y yc obtenidas con el modelo de GALFIT fueron transformadas de
pix a pc y luego se utilizó la siguiente ecuación:

centerX = −
(
xc(pc)−

fieldOfViewX(pc)
2

)
centerY = −

(
yc(pc)−

fieldOfViewY(pc)
2

) (4.13)

El número de paquetes de fotones. Este es un parámetro muy importante por-
que determina la precisión de la simulación. Es decir, determina la cantidad de ruido
Monte Carlo que tendrá la imagen final, similar a la señal-a-ruido (signal-to-noise)
en una imagen observada. Además, el tiempo de cómputo de la simulación aumenta
proporcionalmente con el número de paquetes de fotones (multiplicado por el número
de longitudes de onda). Los valores típicos van de 105 a 109 paquetes de fotones. El
número apropiado es determinado usualmente de manera experimental, ejecutando la
simulación una y otra vez, con diferente número de paquetes de fotones hasta encon-
trar el más óptimo considerando la precisión y el tiempo de cómputo. En todas las
simulaciones realizadas en esta investigación se utilizó un número de 107 paquetes de
fotones.

La ejecución de la simulación. Una vez creado el archivo ski, se ejecutó la simu-
lación. Si el lector está interesado en conocer de manera más detallada los comandos y
pasos para realizar una simulación con SKIRT, lo invitamos a que revise los tutoriales
que se encuentran en su sitio web11. Durante la simulación, SKIRT produce varios
mensajes log donde registra actividades específicas y el progreso general de la simu-
lación. Esta consiste de tres fases: 1. Fase de construcción: se crea una estructura
de datos interna que representa la simulación, basada en el contenido del archivo ski.
Esta se completa en una fracción de segundo (o falla si encuentra un problema con
el archivo ski). 2. Fase de configuración: donde se inicializan las estructuras de
datos de toda la simulación. En esta fase se configura la malla espacial en la cual se
calculan las propiedades del campo de radiación y donde se evalúa la probabilidad de
que un proceso dado se verifique. Dependiendo de los parámetros y la complejidad

11https://skirt.ugent.be/version8/_tutorials.html

https://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 más complejas, esta fase no tardó más de cinco minutos. 3.
Fase de la ejecución de la simulación: 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 simulación oligocromática
(como la realizada en esta investigación), solo están las fases de emisión estelar y
de interacción –por procesos de absorción y dispersión– con el polvo. Mientras que
para una simulación pancromática pueden haber además la fase de emisión por polvo.

Los archivos de salida. Al terminar la simulación, se obtienen algunos archivos de
salida con datos importantes sobre la simulación, 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 simulación incluye
el sistema de polvo. Este es un archivo pequeño de texto que proporciona una forma
de verificar la consistencia en la distribución de las celdas de la malla. Contiene la
densidad superficial central de canto (edge-on)y de cara (face-on) de la distribución de
polvo, así como también la masa de polvo equivalente total. Se hace una comparación
entre el valor teórico de la masa (ingresado por el usuario) y el valor muestreado por la
malla. Si estos parámetros se relacionan dentro de un pequeño porcentaje, significa que
la malla de polvo muestrea bien la densidad del polvo. Pero si hay grandes desviaciones
entre estos parámetros, es importante considerar una distribución diferente de celdas
de la malla (ej., con mayor tamaño o mayor resolución). 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 píxel detectado por el instrumento.

Como se mencionó anteriormente, la imagen total.fits contiene el brillo superficial
en cada píxel en unidades de [W m−2 µm−1 arcsec−2], para poder compararla con la
imagen observada, se aplicó una transformación de las unidades a [erg cm-2 s-1 Å-1]
mediante la siguiente ecuación:

fλ[
erg cm−2s−1Å−1

] = 106 ·
(
plate scale

[′′/pix]
· fλ

[Wm−2µm−2arcsec−1]

)2

, (4.14)

y luego se convirtió a unidades de cuentas multiplicando la imagen por el tiempo
de exposición (EXPTIME) y dividiendo entre el factor de conversión de unidades de
flujo físicas a unidades de flujo instrumental (PHOTFLAM). Una vez hecho esto, la
imagen total.fits se suavizó mediante una convolución con la imagen PSF del filtro
correspondiente.

Después de realizar una malla de modelos con diferentes valores en los parámetros
del polvo, fue posible obtener un rango de valores de Md probables para las estructu-
ras circunnucleares de las galaxias de la muestra. Para ello usamos representaciones
gráficas del como varía la estadística de χ2 con los distintos valores de la masa. Esto
nos permitió, no solo estimar el mínimo 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 investigación es explorar la relación entre la masa

de polvo circunnuclear MCNdust y la masa de polvo nuclear (del toro) MNdust, se estimó
MNdust siguiendo la metodología de González-Martín 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] [Nenkova08] y Hönig 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 Hönig and Kishimoto
[2017] [Hoenig17]. Este método se llevó a cabo solo para 10 objetos de la muestra con
espectros disponibles de Spitzer/IRS siguiendo la metodología de González-Martín
et al. [2019].

Para llevar a cabo estos ajustes espectrales, además 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 parámetros 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.



Capítulo 5

Resultados

En este capítulo presentamos los resultados para las 19 galaxias de la muestra ob-
tenidos con la aplicación de las técnicas mostradas en la metodología: los mapas
de estructuras de polvo (secciones 5.1.1 y 5.2.1), con los que identificamos estas
estructuras para discernir la morfología de cada una y clasificarlas; los modelos de
brillo superficial (secciones 5.1.2 y 5.2.3) realizados con GALFIT, con los que pa-
rametrizamos el sistema estelar de las galaxias; las simulaciones de transferencia
radiativa (secciones 5.1.3 y 5.2.4) 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 último, los ajustes a los espectros de Spitzer/IRS
(secciones 5.3) mediante modelos del toro de polvo. Cabe mencionar que separamos
los resultados de NGC4261 de los del resto de la muestra, pues como se explica en la
siguiente sección, este objeto fue el primero que estudiamos, es el único que muestra
un disco de polvo muy claro sin necesidad de usar mapas de estructura, y además los
procedimientos aplicados en este fueron más detallados. En la sección 5.2 se presentan
los resultados del análisis a la muestra completa.

5.1. Resultados de NGC 4261
En esta sección presentamos los resultados obtenidos para la galaxia NGC4261. Los
separamos de los resultados del resto de la muestra debido a que este objeto fue el que
se estudió inicialmente para poner a prueba todos los procedimientos descritos en la
metodología (ver capítulo 4). Además, NGC4261 es el único de los objetos que mues-
tra una geometría clara de anillo/disco/toro, tal y como presentan Bonfini et al. [2018]
para otros dos AGNs de baja luminosidad (ver introducción). Esto nos permitirá ha-
cer una comparación directa de nuestros resultados con los dos sistemas analizados
por Bonfini et al. [2018], siguiendo una metodología similar. A continuación, mostra-
mos detalladamente todos los resultados que se obtuvieron con la aplicación de los
mapas de estructuras de polvo, la realización de los modelos de brillo superficial con
GALFIT y la producción de las simulaciones de transferencia radiativa con SKIRT
para el caso de NGC4261.

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 imágenes
con las tres funciones (o filtros) de suavizado: Box2DKernel, Gaussian2DKernel y
AiryDisk2DKernel, a cada uno de los 13 filtros del HST disponibles para NGC4261
y con tamaños del kernel de: 3, 5 y 7 píxeles. En total se obtuvieron 117 imágenes
(i.e. nueve imágenes por cada filtro del HST ), que se recopilaron en un catálogo (ver
apéndice A) para facilitar su inspección y seleccionar la función de suavizado en la
que la estructura nuclear es más clara. Como ejemplo, en la figura 5.1 se muestran
las imágenes del catálogo de NGC4261 en el filtro F547M, en donde puede apreciarse
un disco de polvo muy claro con una inclinación de unos 30◦ respecto al norte de
la imagen y en dirección oeste. La morfología de polvo circunnuclear de NGC4261
fue clasificada como ‘disco’ (ver tabla 5.5, donde se incluye la clasificación 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 tamaño de kernel de 3 pix, por lo que se utilizó está 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, aún se
detecta algo de contribución estelar de la galaxia elíptica alrededor del disco de polvo.
También se observó que el anillo de polvo es muy claro en los dos filtros F547M y
F814W. Esto es importante porque son los filtros más utilizados para la muestra
inicial. Por otro lado, en los filtros F606W y F205W no se observa la estructura de
polvo, solamente la emisión nuclear (ver figuras A.4 y A.13).

5.1.2. Modelos de brillo superficial de NGC 4261

Los primeros modelos de brillo superficial obtenidos con GALFIT para NGC4261
fueron aquellos en los que se ajustó una función Sérsic. Como se mencionó en la sec-
ción 4.3.1, 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 terminología del HST como WHT). En la tabla 5.1 se
muestran los parámetros obtenidos con cada uno de los ajustes. En el caso en el que
GALFIT crea internamente la imagen de sigma obtuvimos χ2

ν = 0.104, mientras que
cuando generamos manualmente la imagen sigma obtuvimos χ2

ν = 0.030. Este valor es
∼ 3 veces menor que el valor de χ2

ν obtenido con la imagen sigma generada por GAL-
FIT. Esto hace pensar que la imagen sigma que genera internamente de GALFIT sea
más confiable que al utilizar nuestra propia imagen sigma. Sin embargo, analizando
los residuos 1D y 2D mostrados en la figura 5.2, 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 demás galaxias de la muestra dejando que
GALFIT creara la imagen sigma automáticamente.

En la figura 5.3 se observa el archivo de entrada de GALFIT de NGC4261. En
este caso, se utilizó una imagen máscara que cubre el disco de polvo circunnuclear
mostrado en la figura 5.1, una imagen PSF del filtro F547M (obtenida con TinyTim
[Krist et al., 2011]), una región de ajuste de 600× 630 píxeles; que encierra la mayor
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Figura 5.1: Imágenes sharp-divided de NGC4261 en el filtro F547M obtenidas utilizando las tres
diferentes funciones de Astropy. El norte está arriba y el este hacia a la izquierda.

parte de la galaxia y al mismo tiempo abarca el menor área fuera de los límites de la
forma “L” del WFPC2, una caja de convolución con un tamaño de 200× 200 píxeles,
una magnitud fotométrica ZEROPT ≈ 23.8 (obtenida con la ec. 4.4), la escala de
placa de 0.1′′ correspondiente a las imágenes WFPC2, y dos funciones Sérsic con sus
respectivos parámetros. Sin embargo, más abajo detallamos una comparación de este
ajuste con otros en los que se utilizaron otros perfiles: una sola función Sérsic y la
función Nuker.

Con la finalidad de encontrar el mejor ajuste para NGC4261 se intentó imple-
mentar una técnica de iteración, en la que primeramente se creó un modelo de brillo
superficial ajustando una sola función Sérsic a la imagen original (enmascarando la
región con polvo), posteriormente, se tomó el modelo resultante (sin polvo) como
imagen de entrada para GALFIT y nuevamente se ajustó a esta una función Sérsic.
El modelo resultante en esta iteración muestra valores de los parámetros de la función
Sérsic (re = 277.62 y n = 3.66, q = 0.77, P.A.=−21.89) similares a los que se tenían
anteriormente. Sin embargo, la magnitud obtenida está muy sobrestimada (Mag =
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3.41), siendo el valor del primer modelo Mag = 10.63. Debido a lo anterior, no se
siguió implementando esta técnica.

Tabla 5.1: Comparación de los ajustes para NGC4261 utilizando imagen sigma creada manualmente
y creada por Galfit.

Comp Mag re n q P.A. χ2
ν Imagen sigma

[pix]
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (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 Galfit

Notas. Col. (1): Componente del modelo. Col. (2): Magnitud de la componente.
Col. (3): Radio efectivo. Col. (4): Índice de Sérsic. Col. (5): Cociente de eje mayor
entre eje menor. Col. (6): Ángulo de posición. Col. (7): Chi cuadrada reducida
obtenida mediante la ec. 4.5. Col. (8): Método para obtención de la imagen sigma.

Otro resultado interesante para NGC4261 es que su perfil radial se ajusta ligera-
mente de mejor manera (residuos menores) con una función Nuker, lo que significa
que es una galaxia con “core” (“core-Sérsic” o “core-galaxy”, en inglés). En la figura 5.4
se muestra que el perfil Nuker es muy similar al perfil Sérsic a radios menores que
∼ 20′′. Más allá de este radio el perfil Nuker es más brillante que el perfil Sérsic y el
de la galaxia. Como se muestra en la figura 5.3, también se realizó un ajuste mediante
dos funciones Sérsic, el cual brindó mejores resultados que un Sérsic individual y que
la función Nuker. En la tabla 5.2 se muestran los parámetros del modelo doble Sérsic
y en las figuras 5.5 y 5.6 se muestran el perfil de brillo superficial y los residuos bidi-
mensionales, respectivamente. Una de las componentes Sérsic resultó con n = 1.78 y
re ≈ 231 pix, que equivale a re ≈ 3.5 kpc, mientras que la segunda componente Sérsic
está caracterizada por n = 1.78 y re ≈ 31 pix, equivalente a re ≈ 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 está implementado dentro de este código. El doble perfil de Sérsic
permite obtener perfiles más aplanados al centro, dando posiblemente estimaciones de
masa de polvo menores que el perfil de Sérsic simple. Nótese que esta aproximación no
pretende ser una descripción realista del perfil sino que nos permite tomar en cuenta el
posible error en la estimación 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 sistemáticamente 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 5.5), caracterizamos
el tamaño del disco de polvo RCNdust mediante su semi-eje mayor, mismo que se
encuentra marcado con una línea vertical punteada. Este se midió manualmente en
la imagen sharp-divided del filtro F547M. En este caso Rdust ∼ 0.1′′, que equivale a
RCNdust ∼ 151.2 pc utilizando una distancia de d = 31.2 Mpc.



CAPÍTULO 5. RESULTADOS 75

16

17

18

19

20

21

22

23

24

Su
rfa

ce
 B

rig
ht

ne
ss

 (m
ag

/a
rc

se
c) Galaxy

Model1
Model2

101 102
Pixels

100 101

Radius (arcsec)

2

0

2

Re
sid

ua
l (

%
)

-1 -0.5 0 0.5 1
Valor del pixel

= 0.05
= 0.17

1.0

0.5

0.0

0.5

1.0

-1 -0.5 0 0.5 1
Valor del pixel

= -0.0
= 0.15

1.0

0.5

0.0

0.5

1.0

Figura 5.2: Arriba: Perfiles de brillo superficial de NGC4261 en el filtro F547M. Los puntos rojos
son el perfil observado, la línea sólida azul es el perfil del modelo usando la imagen sigma creada
internamente por GALFIT y la línea verde es el perfil del modelo usando la imagen sigma creada
con la imagen de peso (WHT). En ambos modelos se utilizó una función Sérsic. Abajo de los perfiles
se muestran los residuos unidimensionales R1D = (Pobs −Pmod)× 100/Pmod con sus barras de error
dadas por ER = Eobs × 100/Pmod. La línea vertical discontinua indica el radio al cual se encuentra
el límite del chip en el que está centrada la galaxia, en este caso es el Planetary Camera [pc]. La
línea vertical punteada indica el tamaño del semi-eje mayor de la estructura de polvo. Medio y
abajo: Residuos bidimensionales R2D = (Iobs − Imod)/Imod, donde Iobs y Imod son las imágenes
de la galaxia y del modelo, respectivamente. Se muestra el histograma de residuos correspondiente
indicando la media µ y la desviación estándar σ 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 está en unidades de cuentas.
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Figura 5.3: Archivo de entrada para GALFIT para la galaxia NGC4261.
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Figura 5.4: Arriba: Comparación entre los perfiles de brillo superficial de los modelos con una
función Sérsic (azul) y con una función Nuker (verde). Medio: Residuos 2D del modelo Sérsic.
Abajo: Residuos 2D del modelo Nuker. El resto de la descripción es igual que para la figura 5.2.
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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 descripción 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 descripción es igual que para la
figura.
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Tabla 5.2: Parámetros de los modelos de brillo superficial 2-Sérsic y Nuker para NGC4261

Modelo Comp Mag re,b [pix] n α β γ q P.A. χ2
ν

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11)
2-Sérsic Sérsic 11.01 230.95 1.78 - - - 0.77 -21.59 0.06Sérsic 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, re para el perfil Sérsic y rb para el perfil Nuker. Col. (5): Índice
de Sérsic. Cols. (6), (7) y (8) son parámetros del perfil Nuker, donde β es la pendiente externa de la
ley de potencias, γ es la pendiente interna y α controla lo afilado de la transición. Col. (9): Cociente
de eje mayor entre eje menor. Col. (10): Ángulo de posición. Col. (11): Chi cuadrada reducida
obtenida mediante la ec. 4.5.

Figura 5.7: Comparación visual entre las imágenes 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 µm−1 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
imágenes sharp-divided, y así obtener una estimación de la masa de polvo circun-
nuclear MCNdust. 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 estimación de la luminosidad que me-
jor se ajusta al perfil de la galaxia. Se realizaron simulaciones tanto con una función
Sérsic como con dos componentes Sérsic. Los parámetros del sistema estelar utilizados
fueron los obtenidos por GALFIT, de los cuales, el radio efectivo, re, y las coordena-
das del centro, xc y yc, se transformaron a parsec usando las ecuaciones 4.8 y 4.13,
respectivamente. En la tabla 5.3 se muestran los valores de los parámetros utilizados
para realizar estas simulaciones.

Se utilizaron diferentes valores de luminosidad hasta encontrar la estimación que
brindaba un mejor ajuste al perfil de la galaxia (la mostrada en la tabla 5.3). Para
el caso del modelo 1-Sérsic, la luminosidad inicial fue la obtenida mediante la opción
-phot del algoritmo EllipSect (de Python), L = 7.16 × 1010L�, 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 [L� µm−1], la luminosidad se dividió entre la
longitud de onda λ = 0.5483µm, obteniendo L = 1.30× 1011 L� µm−1. 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-normalización 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 NGC4261. Páneles izquierda: se muestran los perfiles de brillo superficial. Los
puntos rojos corresponden al perfil de la galaxia Pobs y la línea sólida azul es el perfil del modelo
Pmod. La línea vertical discontinua indica el radio al cual se encuentra el límite del chip en el que
está centrada la galaxia, en este caso es el Planetary Camera [pc]. La línea vertical punteada indica
el radio de una circunferencia que encierra la estructura de polvo. Abajo de los perfiles se muestran
los residuos unidimensionales R1D = (Pobs − Pmod) × 100/Pmod con sus barras de error dadas
por ER = Eobs × 100/Pmod. Páneles derecha: se muestran los residuos bidimensionales R2D =
(Iobs− Imod)/Imod, donde Iobs y Imod son las imágenes de la galaxia y del modelo, respectivamente;
y su correspondiente histograma indicando la media µ y la desviación estándar σ de un ajuste
gaussiano.
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Figura 5.9: Malla de modelos de NGC4261 con un disco exponencial donde se variaron los ángulos
de Euler α (a), β (b) y γ (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 [Wm−2 µm−1
arcsec−2], a unidades de cuentas, y suavizarla con la imagen PSF como se explica en
el párrafo “los archivos de salida” de la sección 4.4.2. En la figura 5.7 se muestra una
comparación visual entre las imágenes sintéticas obtenidas de las simulaciones de
SKIRT con los parámetros de la tabla 5.3 y la imagen observada de NGC4261 en el
filtro F547M. En la figura 5.8 se muestran los perfiles de los modelos de SKIRT sin
polvo para NGC4261, 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.

Observed Expdisk Ring1 Ring2 Dustmap

Figura 5.10: Imágenes sintéticas de los modelos de NGC4261 obtenidos de las simulaciones de
transferencia radiativa utilizando diferentes geometrías para el polvo previamente a obtener los
mejores modelos. Los parámetros de cada modelo se muestra en la tabla 5.4.

Posteriormente se realizaron simulaciones incluyendo el sistema de polvo.
Aquí se realizaron varias simulaciones antes de encontrar la componente que mejor
simula el disco de polvo de NGC4161 (ver figuras 4.2 y 5.17). Como se mencionó en
la sección 4.4.2, para simular la distribución del polvo se utilizaron las geometrías
de anillo, disco y un archivo FITS. Recordemos que las primeras dos son geometrías
definidas por las ecuaciones 4.10 y 4.11, 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 región de DS9 como se muestra en la figura 4.7.

Los valores de los parámetros de las geometrías que se utilizaron inicialmente
fueron valores que se obtuvieron midiendo manualmente el tamaño de la estructura
de polvo. Por ejemplo, para hR y ω, se utilizó el semi-eje mayor del disco RCNdust;
para hz, se utilizó la altura del disco; para Rmin y R0 se utilizó el tamaño de la fuente
puntual (la resolución espacial de la PSF del instrumento); para el valor inicial de
la masa, se utilizó 104 M� en todos los casos; y para los ángulos de Euler α, β y γ,
debido a que es complicado imaginarse cómo son sus rotaciones en 3D, y por lo tanto
es difícil saber qué valor utilizar para cada ángulo, se realizó una malla de de modelos
usando combinaciones para valores de 0, 45, 90 y 135 grados, para utilizarla como
base de comparación con la imagen observada. En la figura 5.9 se observa esta malla
de modelos.

En la tabla 5.4 se muestran los parámetros de algunas simulaciones de transferencia
radiativa con las diferentes geometrías utilizadas antes de obtener el mejor modelo
del sistema de polvo de NGC4261, se puede observar que los modelos que usan la
geometría de anillo son los de menor χ2

ν . También en la figura 5.10, donde se muestran
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las imágenes de estos modelos, se puede observar que los modelos que utilizan la
geometría de anillo son los que mejor reproducen el disco de polvo. Por esta razón,
las simulaciones que se realizaron posteriormente solo se hicieron considerando la
geometría de anillo. Aunque también realizamos simulaciones utilizando el mapa de
polvo para examinar la incertidumbre del valor de masa de polvo obtenida con esta
geometría en comparación con la geometría de anillo. En este sentido, se realizaron
cuatro tipos de modelos:

1. El modelo 1-Sérsic Ring: Un modelo con una función Sérsic para el sistema
estelar y una geometría 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 función Sérsic para el
sistema estelar y una geometría 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 estimó el mejor valor de masa de polvo MCNdust para cada uno de estos cua-
tro modelos. Para ello, se realizó un conjunto de modelos usando diferentes valores
de MCNdust dentro del rango 103 − 5× 105 M�. Utilizamos 31 valores de masa dentro
de este rango. A cada uno de estos modelos se les calculó el valor de χ2

ν usando la
ecuación 4.12 en una región cuadrada de 30 × 30 pix, que encierra al anillo de polvo
de NGC4261. De aquí, se tomaron los valores de MCNdust con menor χ2

ν , los cua-
les se muestran en la tabla 5.4. En la figura 5.11 se muestra el cambio de χ2

ν para
cada valor de MCNdust. Se puede observar que en los cuatro modelos el valor de la
masa está restringido en los límites superior e inferior. Sin embargo, la mejor esti-
mación de masa de polvo circunnuclear, debido a que ofrece el valor menor de χ2

ν ,
es log(Mdust/M�) = 4.54+0.12

−0.06, que brinda el modelo 2-Sérsic Ring con χ2
ν = 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 está mejor parametrizado con la geometría de anillo que con el mapa
de polvo, el modelo 2-Sérsic Ring ofrece un valor de χ2

ν menor. Por otro lado, los
modelos de 1-Sérsic ofrecen valores tanto de χ2

ν como de MCNdust 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 estimación de MCNdust. En conclusión aquí 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 sistemáticamente mayores por un factor ∼ 2.6.
Estos resultados se deben tomar en cuenta en el análisis 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 proporcionó el valor de MCNdust

con menor χ2
ν , se tomó como modelo principal para estimar los valores con menor
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Figura 5.11: Gráfica de los valores de masa de polvo circunnuclear MCNdust contra su correspon-
diente valor de χ2

ν (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 líneas discontinuas horizontales están a un valor igual al valor mínimo de
χ2
ν multiplicado por un factor 1.1, la cual es utilizada para restringir el parámetro. En los cuatro

modelos, MCNdust está restringida en los límites superior e inferior. Los picos que se muestran en
los modelos Dustmap son casos donde MCNdust no se muestreo correctamente por la malla de polvo
durante la simulación.

χ2
ν de los demás parámetros de la distribución del polvo: ángulos de Euler y pa-

rámetros de la geometría de anillo. Para esto, se realizó una malla de 15,625 mo-
delos con β = [50, 60, 70, 80, 90] grados, γ = [340, 345, 350, 355, 360] grados, R0 =
[0.05, 0.1, 0.15, 0.2, 0.25] pc, ω = [51, 53, 55, 57, 59] pc, hz = [14, 16, 18, 20, 22] pc, y
MCNdust = [2 × 104, 3.5 × 104, 6 × 104, 8 × 104, 1 × 105] M�. El tiempo de cómputo
promedio de las simulaciones de SKIRT para cada uno de estos modelos utilizando
un procesador de 32 núcleos y 256 GB de RAM, fue de 1 min. De manera secuencial
habría tardado ∼ 11 días. Sin embargo, las simulaciones se ejecutaron en paralelo en
5 procesos independientes, lo cual redujo el tiempo a ∼ 2 días.

Después de obtener la malla de modelos, se tomaron los valores de los parámetros
con que se obtuvo el modelo con menor χ2

ν , los cuales son los que se muestran en
la tabla 5.4. En la figura 5.12 se muestran gráficos de los valores de los parámetros
que se usaron en la malla de modelos contra su correspondiente valor de χ2

ν . En
este gráficos se puede observar que el parámetro R0 no está restringido, hz solo lo
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Figura 5.12: Gráficas de los parámetros de la distribución del polvo utilizados en la malla de modelos
de 2-Sérsic Ring contra su correspondiente valor de χ2

ν . En las cinco gráficas el eje vertical es log(χ2
ν).

Superior izquierda: Ángulo Euler β. Superior central: Ángulo Euler γ. Superior derecha:
Radio del anillo R0. Inferior izquierda: Dispersión radial del anillo ω. Inferior derecha: Escala
de altura vertical hz. La descripción de las líneas discontinuas es igual que para la figura 5.11. Los
parámetros restringidos en los límites superior e inferior son β, γ y ω; R0 no está restringido y hz
esta restringido solo en el límite superior.

Observed 1-Sérsic Ring 2-Sérsic Ring 1-Sérsic Dustmap 2-Sérsic Dustmap

Figura 5.13: Imágenes observadas y sintéticas de los mejores modelos de NGC4261 obtenidos de las
simulaciones de transferencia radiativa.

está en el límite superior, y β, γ y ω están restringidos en ambos límites. En la
figura 5.13 se muestran las imágenes sintéticas del mejor modelo (valor mínimo de
χ2
ν) 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 5.15 se muestran sus perfiles y residuos 1D y 2D. Como se mencionó anteriormente,
de entre estos cuatro modelos, el mejor modelo es 2-Sérsic Ring. La masa de polvo
circunnuclear MCNdust que obtuvimos para NGC4261 a partir de este modelo es de
log(MCNdust/M�) = 4.54+0.12

−0.06.
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Tabla 5.3: Parámetros utilizados en las simulaciones de transferencia radiativa sin polvo para NGC4261.

Sistema Estelar Instrumento
Modelo Comp [L� µm−1] flatY flatZ re n d i Az P.A. FoVX nPX cX FoVY nPY cY χ2

ν

×1010 [pc] (Mpc) (◦) (◦) (◦) [pc] [pc] [pc] [pc]
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12) (13) (14) (15) (16) (17) (18)

1-Sérsic Sérsic 5.55 0.75
1.0

3765.7 3.40
31.2 0.0 0.0 -21.10 29485.7 1950 -5176.8 29485.7 1950 -1399.9

439.2
2-Sérsic Sérsic 3.99 0.77 3492.2 1.78 94.5Sérsic 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): Índice de Sérsic. Col. (8): Distancia, la misma que la tabla 3.5. Col. (9): Inclinación. Col. (10): Azimuth. Col. (11): Ángulo de
Posición. Cols. (12) y (15): Campos de visión en X y Y, respectivamente. Cols. (13) y (16): Número de píxeles en X y X, respectivamente. Cols (14) y (17):
Coordenadas del centro en X y Y, respectivamente. Col. (18) χ2

nu calculada con la ec. 4.12.
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Tabla 5.4: Parámetros utilizados en las simulaciones de transferencia radiativa con polvo para NGC4261 previas a obtener los mejores modelos.

Distribución del polvo Malla de polvo
Modelo Geometría α β γ hR/R0/pix ω/P.A. hz log(MCNdust/M�) minlvl maxlvl χ2

ν

(◦) (◦) (◦) [pc] [pc]/(◦) [pc]
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12)

Expdisk Disco exponencial 40 40 0 50 1
5.0 12 35

281.1
Ring1 Anillo 0 60 355 0.1 60 5 130.5
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 0 70+5

−4 355+4
−5 0.15 55± 2 16+3 4.95+0.10

−0.07 12 35 8.5
2-Sérsic Ring Anillo 4.54+0.12

−0.06 4.7
1-Sérsic Dustmap Archivo FITS - - - 15.12 -21 20 5.54+0.01

−0.36 12 32 11.4
2-Sérsic Dustmap Archivo FITS 4.54+0.06

−0.14 6.1

Notas. Col. (1): Identificador del modelo. Col. (2) Nombre de la geometría según SKIRT. Cols. (3), (4) y (5): Ángulos de Euler. Col. (6):Para
disco exponencial, escala de longitud hR; para anillo, radio R0; para archivo FITS, escala de pixel pix. Col. (7): Para anillo, dispersión radial
ω; para archivo FITS, ángulo de posición P.A.; Col. (8): Escala de altura vertical hz. Col. (9): Masa de polvo. Cols (10) y (11): Niveles mínimo
y máximo de refinamiento de la malla, respectivamente. Col. (12) χ2

nu calculada con la ec. 4.12. El tamaño 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 últimos dos modelos fue de -2000 a 2000 pc en las tres
direcciones.
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Figura 5.14: Perfiles de brillo superficial de los modelos de SKIRT con polvo para NGC4261. Arriba:
Modelo 1-Sérsic Ring. Abajo: Modelo 1-Sérsic Dustmap. El resto de la descripción es igual que la
figura 5.8.

5.2. Resultados para la muestra
Ahora que ya hemos presentado los resultados obtenidos para NGC4261 en la sec-
ción 5.1, en esta sección presentamos los resultados obtenidos para la muestra con la
aplicación de las técnicas de mapeo del polvo circunnuclear, la clasificación morfoló-
gica de las estructuras de polvo circunnuclear, la realización 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 mencionó en la metodología, 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 imágenes del catálogo hecho para NGC4261,
se decidió 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 NGC4261. Arriba:
Modelo 2-Sérsic Ring. Abajo: Modelo 2-Sérsic Dustmap. El resto de la descripción es igual que la
figura 5.8.

filtro de suavizado la estructura de polvo se observa con mayor claridad y con me-
nor contribución de la emisión de la galaxia en comparación con los otros filtros de
suavizado (ver apéndice A). En cuanto al tamaño del kernel, se utilizaron diferentes
valores (3, 5 o 7 píxeles) dependiendo del tamaño angular y morfología de la estruc-
tura circunnuclear. Generalmente, a mayor tamaño angular de la estructura, mayor
tamaño 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 NGC3607
tiene un tamaño angular de ∼ 25′′×21′′ y se utilizó un tamaño de kernel k = 3píxeles,
mientras que para la estructura de NGC4486, que tiene un tamaño de ∼ 3′′ × 3′′,
se utilizó k = 7 píxeles. En las figuras 5.16 y 5.17 se pueden observar las imágenes
sharp-divided de la región 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
imágenes disponibles en los filtros F547M y F814W del mismo instrumento. El único
objeto con ambos filtros de diferente instrumento es NGC3226. Lo anterior porque
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Figura 5.16: Imágenes 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
información pero en el filtro F814W. El valor k es el tamaño del kernel utilizado en cada caso. En
todos lo casos, el cuadrado verde tiene un tamaño de 500 pc (excepto para NGC404, 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 están 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 tamaño de píxel. En el caso de NGC3226
sus imágenes son WFPC2/F547M y ACS/F814W, con un tamaño de pixel de 0.1′′ y
0.05′′, respectivamente. En la figura 5.18 se pueden observar los mapas de color de la
región 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 sección 5.2.3).
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Figura 5.17: Imágenes sharp-divided de los objetos de la muestra que solo tienen un filtro (F547M
o F814W) disponible. La descripción de lo demás es igual que en la figura 5.16.

Estos mapas se realizaron a todos los objetos de la muestra, excepto a ESO138-G01,
ya que no fue posible ajustar un modelo de brillo superficial a su perfil observado. En
la figura 5.19 se ilustran los mapas de residuos de estos 18 objetos con detección de
polvo circunnuclear.

Comparando estas tres técnicas para mapear el polvo, podemos observar que en
algunos objetos, como NGC4261, NGC,3607 y NGC4374, las tres técnicas ofrecen
un buen resultado, pero hay casos en los que una técnica es mejor que otra, como en
el caso de NGC4486, que el polvo circunnuclear es más 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 contribución estelar posible para que la estructura de
polvo resalte. El mapa de color está 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 podrían estar contaminadas por las poblaciones estelares. La técnica sharp-
divided no necesita de dos filtros fotométricos y puede aplicarse tanto a espirales y
elípticas, su único detalle es que el tamaño del filtro, ya sea una caja, una gaussiana
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Figura 5.18: Mapas de color de los nueve objetos con imágenes disponibles en los filtros F547M y
F814W del mismo instrumento. Se obtuvieron dividiendo la imagen F547M entre la imagen F814W.
La descripción de lo demás es igual que en la figura 5.16.

u otra función, debe ser el indicado para que resalte hasta la estructura más mínima.
En este sentido, las tres técnicas pueden complementarse para obtener mejores

resultados en la detección y clasificación morfológica 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 está compuesta solo por galaxias elípticas,
tenemos imágenes en dos filtros y realizamos modelos de brillo superficial, pudimos
utilizarlas y complementar el análisis.
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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 Iobs − Imod)/Imod, donde Iobs y Imod son las imágenes de la
galaxia y del modelo, respectivamente. La descripción de lo demás es igual que en la figura 5.16.

5.2.2. Morfologías de las estructuras de polvo circunnuclear

En esta sección presentamos los resultados de la clasificación morfológica de estruc-
turas de polvo circunnuclear para cada una de las 19 galaxias elípticas de la muestra.
Como se mencionó en la metodología, la clasificación se llevó a cabo siguiendo el
procedimiento realizado por González Delgado et al. [2008], que a su vez está basado
en los criterios establecidos por Martini et al. [2003b] y Lauer et al. [2005]. Además,
dicha clasificación se realizó tomando en cuenta las estructuras mostradas en los tres
mapas de estructura presentados en la sección anterior (sec. 5.2.1). Principalmente
se consideraron las imágenes sharp-divided, pero en los casos donde la estructura no
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es clara en dicha imagen, procedimos a considerar también la morfología observada
en los mapas de color y residuos. En la tabla 5.5 se muestra la clasificación para ca-
da galaxia según las estructuras de polvo observadas en las figuras 5.16, 5.17, 5.19
y 5.18. Se encontraron estructuras con diferentes morfologías tales como caminos de
polvo, discos, anillos y brazos espirales. Específicamente, de los 19 objetos en la ta-
bla 5.5, 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 caótica) y seis (∼ 31 %) como C (Polvo circunnuclear caótico).

Es importante mencionar que de los 4 objetos clasificados como D (Disco y/o
anillos nucleares) solo NGC4261 y NGC2325 muestran claramente un disco en los tres
tipos de mapa de estructura (sharp-divided, color y residuos), aunque para NGC2325
el disco es más claro en el mapa de color. Por otro lado, las estructuras de polvo
circunnuclear de NGC4472 y NGC4552 muestran una morfología de disco solo en
el mapa de residuos, en sus respectivas imágenes sharp-divided su morfología no es
clara (en el caso de NGC4552 parece un anillo, ver fig. 5.17) 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 más adelante (sec. 5.2.4), solo se
utilizó una geometría definida (de disco) para simular la distribución 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 NGC4552, porque tomamos los mismos
valores de los parámetros utilizados por Bonfini et al. [2018] (ver figura 1.16), los
cuales son de una geometría de disco. NGC2325 no se modeló 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 sección 5.3. Por último, para NGC4472 no se utilizó
una geometría de disco debido a que su morfología no es muy clara, ya que como se
mencionó anteriormente, el ‘disco’ solo se observa en el mapa de residuos.
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Tabla 5.5: Clasificación morfológica de las estructuras de polvo circunnuclear.

Objeto Class. Morf. Comentarios
NGC404 EC Caminos de polvo con forma espiral y caóticos 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 morfología 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 pequeño.
NGC4486 EC Caminos de polvo muy al centro y el conocido jet colimado.
NGC4552 D Disco pequeño que aparenta estar de cara.
NGC4636 C Tenues caminos de polvo caóticos.
NGC5077 C Caminos de polvo distribuidos isotrópicamente alrededor del centro.
ESO138-G01 C Camino de polvo desde el centro hacia el sur.
IC1459 C Pequeño camino de polvo que atraviesa el centro.

Espiral nuclear de gran diseño (GD): Tienen dos brazos espirales de polvo simétricos.
Espiral nuclear fuertemente enrollada (FE): Espirales muy enrolladas, es decir, con ángulo pitch pequeño.
Espiral nuclear débilmente enrollada (DE): Estructura espiral nuclear con ángulo pitch grande.
Espiral nuclear caótica (EC): Fragmentos de arcos de polvo que sugieren una estructura espiral.
Polvo circunnuclear caótico (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 sección 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 NGC4261 y ESO138-G01. En el caso de NGC4261 se dedicó una
sección a la presentación de los resultados de este objeto (Sección 5.1.2). Para el caso
de ESO138-G01 no fue posible realizar un buen ajuste a su perfil de brillo superficial
observado ni con una función Sérsic, ni con una función Nuker debido a la presen-
cia de un disco estelar de gran tamaño visto de cara alrededor de la región central
(ver figura 5.20). Este objeto podría incluirse en el análisis futuro para la muestra de
galaxias espirales.

En las tablas 5.6 y 5.7 se muestran los parámetros obtenidos para los mejores
ajustes de cada objeto. Como se mencionó en la sección 5.1.2 utilizamos sistemática-
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 necesitó
añadir 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 χ2

ν y los residuos obtenidos fueron: NGC404, NGC1161, NGC2974, NGC4374,
NGC4472, NGC5077 e IC 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 WFPC2/F547M de la galaxia ESO138-G01. Se puede
observar el disco estelar dentro de la región 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.

apéndiceB. Están presentados de la misma manera que para la galaxia NGC4261.
En todas los objetos de la muestra se utilizó una región de ajuste de un tamaño tal

que encerrara la mayor parte de la galaxia, pero al mismo tiempo abarcando el menor
área fuera de los límites del chip en donde se encuentra centrada la galaxia. Para casi
todas las galaxias se utilizó un tamaño para la caja de convolución de 200×200 píxeles.
Como se explicó en la sección 3.2.2, las imágenes que utilizamos en esta investigación
son de cielo sustraído, es decir, que el procesamiento MultiDrizzle restó el cielo de
fondo en cada exposición. Por esta razón, no se añadió una componente para ajustar
el cielo con GALFIT. Como se mostró en la sección 5.1.2, los ajustes dieron mejores
resultados usando la imagen sigma que GALFIT genera automáticamente, por lo que
así fue como se realizó también para los modelos de brillo superficial de la muestra.

Es importante mencionar que se intentó usar la función 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. Además en dos objetos (∼ 11 %)
los valores de los parámetros no tienen sentido físico y en tres objetos (∼ 22 %),
NGC2768, NGC3226 y NGC5077, la función Nuker ofreció 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 5.22 - 5.24).

Con la finalidad de comparar los tamaños de las estructuras de polvo nuclear
y circunnuclear, al igual que para NGC4261, se caracterizaron los tamaños de las
estructuras de polvo circunnuclear para los demás objetos de la muestra. Como se
explicó en la sección 5.1.2, para NGC4261 el tamaño se pudo caracterizar mediante
el semi-eje mayor del disco de polvo, el cual se midió manualmente en el mapa (o
imagen) de residuos. Esto mismo se realizó para NGC1161, NGC3607, NGC2325,
NGCNGC4472 y NGC4552 que también mostraron una estructura circular y axisi-
métrica (los primeros dos con brazos espirales). Para los demás objetos debido a que
tienen estructuras de polvo irregulares, sus tamaños, Rdust, se caracterizaron mediante
el radio de un círculo que encierra a la estructura observada en los mapas de residuos
y posteriormente se convirtieron a unidades de pársec. En la figura 5.21 se muestra
la distribución de estos tamaños. Obtuvimos un rango de 41.5 < RCNdust < 2705.3
pc y un valor promedio de RCNdust = 589.5 pc. Para cada objeto, el tamaño de su
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estructura de polvo circunnuclear está señalado (en segundos de arco y pixeles) por
la línea punteada vertical en las figuras de sus respectivos perfiles de brillo superficial
que se encuentran en el apéndice B. Los valores de los tamaños en unidades de pársec
para cada objeto se encuentran en la tabla 5.7 .
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Figura 5.21: Distribución de los tamaños 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: Parámetros de los mejores ajustes de los modelos de brillo superficial 1-Sérsic y Nuker
obtenidos con GALFIT para la muestra.

Objeto Comp Mag re,b n α β γ q P.A. χ2
ν

[pix]
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11)

NGC404 Sérsic 8.44 5858.09 7.27 - - - 0.91 86.00 0.9PSF 16.03
NGC1161



Sérsic

10.13 1257.26 5.82 - - - 0.62 19.18 2.6
NGC1266 11.93 2389.40 4.63 - - - 0.79 -62.93 7.7
NGC2325 11.70 255.37 2.17 - - - 0.70 3.13 1.1
NGC2768 8.94 4262.98 7.28 - - - 0.63 -85.25 0.4
NGC2974 9.47 3211.60 8.63 - - - 0.64 44.35 0.5
NGC3226 10.63 1209.46 6.28 - - - 0.83 46.33 0.8
NGC3607 10.48 183.49 2.25 - - - 0.82 -61.65 26.148
NGC4168 11.66 210.61 2.51 - - - 0.84 -49.91 0.3
NGC4278 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
NGC4472 9.53 250.83 2.06 - - - 0.87 -18.32 0.2
NGC4486 9.77 268.05 1.66 - - - 0.97 -7.96 2.1
NGC4552 10.38 157.56 3.17 - - - 0.94 -59.37 0.5
NGC4636 10.61 211.96 2.06 - - - 0.95 -27.79 0.2
NGC5077 11.33 243.37 3.78 - - - 0.71 8.59 3.1
IC 1459 10.47 172.13 3.18 - - - 0.73 34.17 0.7

NGC2768
 Nuker

17.34 21.75 - 0.26 1.93 0.00 0.63 -85.26 0.4
NGC3226 17.93 16.74 - 0.60 1.82 0.01 0.82 42.10 0.1
NGC5077 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, re para el perfil Sérsic y rb para el perfil Nuker. Col. (5):
Índice de Sérsic. Cols. (6), (7) y (8) son parámetros del perfil Nuker, donde β es la pendiente
externa de la ley de potencias, γ es la pendiente interna y α controla lo afilado de la transición.
Col. (9): Cociente de eje mayor entre eje menor. Col. (10): Ángulo de posición. Col. (11): Chi
cuadrada reducida obtenida mediante la ec. 4.5.
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Tabla 5.7: Parámetros de los mejores ajustes de los modelos de brillo superficial 2-Sérsic obtenidos
con GALFIT para la muestra.

Objeto Comp Mag re RCNdust n q P.A. χ2
ν

[pix] [pc]
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9)

NGC404 Sérsic 10.73 299.5 151.90 1.43 0.87 86.18
0.431Sérsic 12.71 115.12 5.44 0.92 -15.78

PSF 16.01
NGC1161



Sérsic+Sérsic

15.97 4.64 2705.3 1.22 0.47 19.34 1.511.29 215.68 2.27 0.65 19.81
NGC1266* 12.31 1723.58 751.5 1.08 0.67 -78.26 7.614.44 161.81 1.56 0.78 -53.49
NGC2325 12.01 305.75 225.9 0.98 0.57 6.68 1.013.70 61.62 1.06 0.79 -4.38
NGC2768 11.02 336.49 844.8 1.43 0.52 -86.15 0.112.14 193.92 5.41 0.76 -82.87
NGC2974 13.26 126.51 428.2 0.69 0.50 33.93 0.410.21 1680.49 8.53 6.67 47.19
NGC3226* 16.04 3.65 573.5 3.45 0.66 43.78 0.910.62 1175.58 5.87 0.85 45.84
NGC3607* 11.94 883.28 1549.0 4.28 0.29 -39.38 26.110.64 181.78 2.27 0.84 -77.81
NGC4168 12.30 167.03 124.9 2.49 0.75 -51.02 0.312.63 256.47 1.88 0.88 33.43
NGC4278 10.89 196.20 721.7 1.76 0.88 21.89 0.712.64 40.92 1.81 0.78 11.35
NGC4374 10.83 95.74 637.8 1.98 0.82 -51.65 0.110.76 339.72 0.68 0.93 -56.64
NGC4472 12.27 44.52 70.2 0.89 0.97 -16.44 0.049.62 289.40 1.42 0.83 -19.60
NGC4486** 10.52 - 244.3 - - - -

10.52 - - - - -
NGC4552** 11.13 - 41.5 - - - -

11.13 - - - - -
NGC4636 11.22 334.31 284.2 0.54 0.82 -33.00 0.211.66 88.69 1.35 0.98 -20.43
NGC5077 13.49 272.39 1003.6 0.46 0.73 -79.99 3.111.76 150.08 3.11 0.67 8.65
IC 1459 11.00 383.52 102.2 0.93 0.70 45.48 0.311.27 74.73 2.27 0.73 33.36

Notas. Todas las columnas son iguales que en la tabla 5.6, excepto la columna (5), la cual es el
tamaño 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 5.6.
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Figura 5.22: Perfiles de brillo superficial de NGC2768. Igual que la figura 5.4.
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Figura 5.23: Perfiles de brillo superficial de NGC3226. Igual que la figura 5.4.



CAPÍTULO 5. RESULTADOS 102

15

16

17

18

19

20

21

22

23

Su
rfa

ce
 B

rig
ht

ne
ss

 (m
ag

/a
rc

se
c) Galaxy

Sérsic
Nuker

101 102
Pixels

100 101

Radius (arcsec)

2

0

2

Re
sid

ua
l (

%
)

-1 -0.5 0 0.5 1
Valor del pixel

= 0.03
= 0.39

1.0

0.5

0.0

0.5

1.0

-1 -0.5 0 0.5 1

= 0.04
= 0.38

1.0

0.5

0.0

0.5

1.0

Figura 5.24: Perfiles de brillo superficial de NGC5077. Igual que la figura 5.4.
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5.2.4. Simulaciones de transferencia radiativa de la muestra

En esta sección presentamos los resultados obtenidos de las simulaciones de trans-
ferencia radiativa para nueve objetos de la muestra (NGC4261 no está incluido en
esta sección). Como se mencionó en la sección 4.5, debido a que solo para estos nue-
ve objetos había espectros Spitzer/IRS disponibles, dimos prioridad a éstos para la
estimación de las masas de polvo circunnuclear y nuclear con la finalidad de explorar
una relación entre ellas.

Para simular el sistema estelar con SKIRT, se utilizaron los parámetros obtenidos
con los modelos de brillo superficial de la sección 5.2.3. 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 estimación de la masa de
polvo circunnuclear para cada objeto. Para ello utilizamos la geometría tomada de
un archivo FITS (a la cual llamamos “geometría de mapa de polvo”), excepto para
NGC4552. En NGC4552 se utilizó la geometría de disco exponencial porque mostraba
una geometría 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 parámetros de los modelos sin polvo obtenidos de
las simulaciones de SKIRT. Al igual que para NGC4261, los parámetros de aplana-
miento en Z (flatZ), ángulo de inclinación (i) y ángulo 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 línea de visión del instrumento sea perpendicular
al plano de la imagen observada; y con Az= 0, que el sistema estelar tenga la misma
orientación que en la observación. En la tabla 5.9 se muestran los parámetros del sis-
tema de polvo. El tamaño de la malla de polvo en cada objeto fue distinto, utilizamos
tamaños desde 1× 1× 1 kpc hasta 18× 18× 18 kpc. Los tamaños de malla pequeños
se utilizaron en los objetos con estructuras de polvo circunnuclear pequeñas, mientras
que los tamaños de malla grandes se usaron en objetos con estructuras grandes. Lo
importante es que la malla de polvo sea más 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 apéndiceC presentamos los perfiles de brillo superficial, los residuos 1D
y 2D, las imágenes sintéticas de los mejores modelos de SKIRT, y los parámetros
del sistema de polvo contra sus correspondientes valores de χ2

ν para cada uno de los
nueve objetos presentados en las tablas 5.8 y 5.9. Todo lo anterior está presentado de
la misma manera en que se presentó anteriormente para NGC4261.

El resultado más importante en esta sección es la masa de polvo circunnuclear,
MCNdust, de la cual obtuvimos una estimación 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 límite inferior como con un límite superior, mientras
que en los otros cinco, la estimación se trata de un límite superior. El rango de
MCNdust obtenido es de log(MCNdust/M�) = [2.48−5.03] (ver figura 5.25), con un valor
promedio de log(MCNdust/M�) = 4.45. Estos resultados se comparan más adelante



CAPÍTULO 5. RESULTADOS 104

con la masa de polvo nuclear, MNdust, obtenida partir de los ajustes espectrales en
infrarrojo usando modelos de toro de polvo.
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Figura 5.25: Distribución 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.
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Tabla 5.8: Parámetros utilizados en las simulaciones de transferencia radiativa sin polvo para nueve objetos de la muestra.

Sistema Estelar Instrumento
Objeto Modelo Comp [L� µm−1] flatY re n d P.A. FoVX nPX cX FoVY nPY cY χ2

ν

×1010 [pc] (Mpc) (◦) [pc] [pc] [pc] [pc]
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12) (13) (14) (15) (16)

NGC404 1-Sérsic+PSF Sérsic 0.5 0.91 8898.5 7.27

3.1 86.0 3113.9 2050 157.0 3113.9 2050 559.7

22.4PSF 0.0005
2-Sérsic+PSF Sérsic 0.06 0.87 454.9 1.43

12.8Sérsic 0.007 0.92 114.1 5.44
PSF 0.0005

NGC2974 1-Sérsic Sérsic 8.0 0.64 34379.2 8.63
22.1 44.4 23015.1 2150 5355.5 23015.1 2150 259.6

169.5
2-Sérsic Sérsic 0.2 0.5 1354.3 0.69 92.1Sérsic 5.0 0.67 17989.1 8.53

NGC4168 1-Sérsic Sérsic 2.5 0.84 3288.9 2.51
32.2 -49.9 32013.1 2050 6013.6 32013.1 2050 1146.2

4.9
2-Sérsic Sérsic 1.35 0.75 2608.4 2.49 7.1Sérsic 9.5 0.88 4005.1 1.88

NGC4278 1-Sérsic Sérsic 1.44 0.83 1207.2 2.80
15.4 14.3 11531.9 1550 -1431.8 11531.9 1550 -1247.3

10.9
2-Sérsic Sérsic 1.01 0.88 1459.7 1.76 12.3Sérsic 0.23 0.78 304.4 1.81

NGC4374 1-Sérsic Sérsic 4.04 0.83 2652.8 4.16
16.4 -51.9 15944.3 1850 -2742.9 15944.3 1850 811.2

138.39
2-Sérsic Sérsic 1.45 0.82 763.3 1.98 44.3Sérsic 1.55 0.93 2708.3 0.68

NGC4552 1-Sérsic Sérsic 2.4 0.94 1309.2 3.17
17.1 -59.4 14541.6 1750 -2343.1 14541.6 1750 -1196.2

108.9
2-Sérsic Sérsic 2.38 0.84 26492.9 6.26 137.5Sérsic 1.8 0.97 982.5 2.90

NGC4636 1-Sérsic Sérsic 1.39 0.95 1506.0 2.06
14.7 -27.8 13144.5 1850 -2427.5 13144.5 1850 -774.7

7.3
2-Sérsic Sérsic 0.8 0.82 2375.3 0.54 10.1Sérsic 0.5 0.98 630.2 1.35

NGC5077 1-Sérsic Sérsic 4.7 0.71 4697.2 3.78
39.8 8.6 37636.5 1950 -8871.4 37636.5 1950 -2481.5

60.7
2-Sérsic Sérsic 3.37 0.67 2896.6 3.11 55.5Sérsic 0.5 0.73 5257.3 0.54

IC 1459 1-Sérsic Sérsic 3.6 0.73 1759.6 3.18
21.1 34.2 20956.9 2050 -4175.4 20956.9 2050 -646.8

113.7
2-Sérsic Sérsic 2.0 0.7 3920.7 0.93 96.6Sérsic 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) Índice de Sérsic. Col. (8): Distancia la misma que la tabla 3.5. Col. (9): Ángulo de Posición. Cols.
(10) y (13): Campos de visión en X y Y, respectivamente. Col. (11) y (14): Número de píxeles en X y X, respectivamente. Cols. (12) y (15):
Coordenadas del centro en X y Y, respectivamente. Col. (16): χ2

nu calculada con la ec. 4.12.
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Tabla 5.9: Parámetros utilizados en las simulaciones de transferencia radiativa con polvo para nueve objetos con los que se obtuvieron los mejores
modelos.

Distribución del polvo Malla de polvo
Objeto Modelo Geometría α β γ Rmin/R0/pix hR/P.A. hz log(MCNdust/M�) minlvl maxlvl χ2

ν

(◦) (◦) (◦) [pc] [pc]/(◦) [pc]
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12) (13)

NGC404 1-Sérsic+PSF

Archivo FITS - - -

1.52 86 10 3.95± 0.25 14 32 22.3
2-Sérsic+PSF 3.70+0.30

−1.0 17.9
NGC2974 1-Sérsic 10.70 14 10 2.48+1.62

15 36 166.3
2-Sérsic 4.48+0.20

−0.48 75.6
NGC4168 1-Sérsic 15.62 -50 10 2.95+0.24

15 36 4.6
2-Sérsic 2.95+0.26 6.7

NGC4278 1-Sérsic 7.44 14 20 4.60+0.20
−0.12 15 36 8.2

2-Sérsic 5 4.60+0.26
−0.12 8.5

NGC4374 1-Sérsic 7.97 -51 10 5.60−0.30 15 36 43.3
2-Sérsic 20 4.78+0.20

−0.18 23.9
NGC4552 1-Sérsic Disco exp. 40 154 25 0.3 5.2 0.5 2.85+0.20

−0.37 12 35 82.6
2-Sérsic 3.00+0.09 82.4

NGC4636 1-Sérsic

Archivo FITS - - -

7.11 -28 1 3.00+0.74

15 36 7.7
2-Sérsic 20 2.85+0.65 10.7

NGC5077 1-Sérsic 19.3 8 1 < 4.98 15 36 60.0
2-Sérsic 5 3.00+2.03 53.1

IC 1459 1-Sérsic 10.22 38 1 2.70+0.37

15 35 116.4
2-Sérsic 10 2.70+0.40 93.6

Notas. Col. (1): Nombre del objeto. Col. (2): Identificador del modelo. Col. (3) Nombre de la geometría según SKIRT. Cols. (4), (5) y (6):
Ángulos de Euler. Col. (7): Para disco exponencial, radio mínimo Rmin; para archivo FITS, escala de pixel pix. Col. (8): Para disco exponencial,
escala de longitud hR; para archivo FITS, ángulo de posición P.A. Col. (9): Escala de altura vertical hz. Col (10): Masa de polvo. Cols. (11) y
(12): Niveles mínimo y máximo de refinamiento de la malla, respectivamente. Col. (13): χ2

nu calculada con la ec. 4.12.
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5.3. Ajustes espectrales de datos de Spitzer
En esta sección presentamos los ajustes espectrales en infrarrojo con modelos de

toro de polvo que se realizaron para estimar la masa de polvo nuclear. En la tabla 5.10
se muestran los valores de los parámetros obtenidos para cada uno de los modelos
de toro de polvo (Fritz et al. [2006] [Fritz06], Nenkova et al. [2008a] [Nenkova08],
Hönig and Kishimoto [2010] [Hoenig10], Stalevski et al. [2016] [Stalev16] y Hönig
and Kishimoto [2017] [Hoenig17]) utilizados para realizar los ajustes a la región del
infrarrojo medio de los SED de los 10 objetos con espectro Spitzer/IRS disponible.
Como ejemplo, en la figura 5.26 se muestran los ajustes de los modelos de toro de
polvo de NGC4261.

Los cinco modelos de toro de polvo ofrecen una estimación de la masa de polvo
nuclear, MNdust, que fue obtenida como una distribución posteriori dependiente de los
parámetros de los modelos. Como ejemplo, en la figura 5.27 se muestran las funciones
de distribución de probabilidad de los parámetros del modelo [Fritz06]. Las ecuaciones
utilizadas para esta estimación están ampliamente explicadas en González-Martín
et al. [2019]. Una vez obtenida la distribución posteriori de la masa de polvo, se
realizó un ajuste gaussiano al histograma de MNdust de cada uno de los modelos y de
cada objeto (ver figura 5.28) para obtener el valor más probable de masa de polvo µ (la
media) y una medida del error σ (la desviación estándar). En algunos casos, el modelo
de [Fritz06] proporcionó más de un valor probable para la masa en los histogramas
(ver figura 5.28), en los cuales se ajustaron varias gaussianas y se tomó el valor µ
de la gaussiana con el pico más alto y más consistente con los valores obtenidos por
los otros modelos. Solo los modelos de [Fritz06], [Nenkova08] y [Stalev16] ofrecen una
estimación del radio externo Rout del toro de polvo, que fue obtenido también haciendo
un ajuste gaussiano a la distribución posteriori de este parámetro (ver figura 5.29).
Para las galaxias NGC404, NGC2974, NGC4168, NGC4261 y NGC4374, no fue
posible realizar este ajuste (mayormente con los modelos de [Fritz06] y [Nenkova08])
debido a que el histograma resultó ser un solo bin centrado en cierto valor por lo que
se tomo este como el valor más probable.

Para seleccionar los valores de masa de polvo nuclear, MNdust, y tamaño de la es-
tructura de polvo nuclear, Rout, finales tomamos en cuenta los ajustes que ofrecieron
el menor valor de χ2/dof (ver tabla 5.10). En los casos donde el valor de χ2/dof era
muy simimlar, consideramos los dos. Los valores de la masa de polvo circunnuclear,
MCNdust, la masa de polvo nuclear, MNdust, el tamaño de la estructura de polvo cir-
cunnuclear, RCNdust, y el tamaño de la estructura de polvo nuclear, Rout, se muestran
en la tabla 5.11.

5.4. El polvo nuclear y circunnuclear
Finalmente, hemos explorado la existencia de una relación entre el polvo circunnu-

clear y el polvo nuclear en los 10 AGNs mencionados anteriormente. En esta sección
presentamos los resultados de la comparación de MCNdust contra MNdust y RCNdust con-
tra Rout (ver figuras 5.30 y 5.31). Utilizando los valores en estas figuras, calculamos
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el coeficiente de correlación de Pearson dado por

r =
Σ(x−mx)(y −my)

(Σ(x−mx)2Σ(y −my)2)
1/2
, (5.1)

el cual obtuvimos usando la función scipy.stats.pearsonr1. El coeficiente de
correlación de Pearson mide la relación lineal entre dos conjuntos de datos (p. ej., x y
y). Este varía entre −1 y +1, donde 0 implica que no hay correlación. Las correlaciones
de −1 o +1 significan una relación lineal exacta. Las correlaciones positivas implican
que a medida que aumenta x, también lo hace y. Mientras que las negativas, que
a medida que x aumenta, y disminuye. La función 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 correlación de Pearson.
Por lo que, entre menor sea el valor p, mayor será la significación estadística de la
correlación entre los dos conjuntos de datos. Para los conjuntos de log(MCNdust/M�)
y log(MNdust/M�) de la figura 5.30, obtuvimos r ≈ −0.17, lo que significa que hay
una baja correlación negativa, la cual, debido a que obtuvimos p ≈ .53, no es es-
tadísticamente significativa. Para los conjuntos de RCNdust y Rout de la figura 5.31),
obtuvimos r ≈ 0.03 y p ≈ 0.92, lo que implica una correlación casi nula con una
alta probabilidad de no ser significativa. Por lo tanto, en ninguno de los dos casos
encontramos una relación clara.

En la figura 5.30 se puede observar claramente que MCNdust tiende a ser mayor que
MNdust para todos los objetos, excepto para NGC4636 donde MNdust >MCNdust consi-
derando el valor de MNdust obtenido con el ajuste espectral del modelo de [Fritz06]. Sin
embargo, considerando el valor de MNdust obtenido con el modelo de [Stalev16] sí se
cumple que MCNdust >MNdust. El rango de MCNdust obtenido es de log(MCNdust/M�) =
[2.48 − 5.03] (abarca poco más de dos órdenes de magnitud) y solo en cinco objetos
tenemos una medida de la masa acotada tanto por el límite inferior como el límite
superior, mientras que en los otros cinco, la estimación se trata de un límite supe-
rior. Todos los valores de MNdust están acotados por ambos límites debido a que se
utilizó la desviación estándar. El rango de valores de MNdust obtenido es más amplio
que MCNdust, pues log(MNdust/M�) = [−0.27 − 3.68] (abarca casi cuatro órdenes de
magnitud).

1https://docs.scipy.org/doc/scipy/reference/generated/scipy.stats.pearsonr.html

https://docs.scipy.org/doc/scipy/reference/generated/scipy.stats.pearsonr.html
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Figura 5.26: Mejores ajustes al espectro NIR de NGC4261. La línea discontinua verde representa
el polvo del AGN. La línea roja discontinua muestra las componentes del ISM. La línea amarilla
muestra la componente estelar. La línea azul muestra la suma de todas las componentes. Abajo de
cada espectro se muestran los residuos.
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Objeto Modelo AGN/Estelar/ISM χ2/dof E(B−V ) Parámetros
( %)

F06 i σ Γ β Y τ9.7µm
N08 i N0 σ Y q τν
H10 i N0 θ a τcl
S16 i σ p q Y τ9.7µm
H17 i N0 a σ θ aw h fw

IC1459 F06 70.7/ 29.3/ 0.0 0.38 0.30.80.1 24.525.224.3 >59.1 1.92.10.5 <-1.0 >124.3 6.06.65.6
N08 30.4/ 31.4/ 38.3 0.54 <0.5 <59.5 4.97.23.4 <19.8 >85.3 1.21.31.0 <13.1
H10 20.7/ 25.9/ 53.4 0.82 <0.5 <31.5 <2.7 >56.7 -1.2−0.9

−1.6 <33.6
S16 46.9/ 31.3/ 21.8 0.38 <0.5 85.185.884.3 <10.2 0.61.00.3 <0.7 >26.4 >10.6
H17 39.3/ 24.3/ 36.4 0.83 <0.5 <0.0 >9.1 -2.6−2.5

−2.7 >12.9 >41.6 >-0.5 <0.2 >0.7
NGC2974 F06 47.2/ 23.2/ 29.6 0.21 <0.5 <44.2 <27.5 >5.2 >-0.2 <39.1 >3.9

N08 47.2/ 20.1/ 32.7 0.11 0.81.10.3 >0.0 >2.5 >15.0 10.027.85.8 <2.2 <26.3
H10 38.6/ 22.0/ 39.4 0.12 0.40.70.1 <66.5 <5.1 >25.4 -0.6−0.1

−0.9 <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 0.50.70.4 <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 14.516.113.0 <20.2 >6.0 <-1.0 <10.0 >9.7
N08 80.3/ 13.9/ 5.9 0.82 <0.5 <0.8 >14.6 34.635.732.3 <5.0 <0.4 26.028.523.1

H10 78.4/ 0.0/ 21.6 2.20 <0.5 30.033.926.5 >9.9 <5.4 -1.85−1.84
−1.89 >79.6

S16 86.8/ 0.0/ 13.2 3.79 <0.5 >79.1 >78.2 >1.5 >1.5 <10.0 3.84.03.7

H17 83.7/ 0.0/ 16.3 1.04 0.10.20.0 76.184.272.3 6.16.55.1 <-3.0 10.110.59.1 >43.6 -1.56−1.52
−1.62 <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
N08 71.3/ 22.1/ 6.7 0.09 0.40.50.3 >50.2 >3.2 >18.4 5.813.75.1 >0.0 >134.8
H10 57.7/ 22.5/ 19.7 0.19 <0.5 48.351.036.7 >5.9 >54.8 >-0.0 >70.8
S16 81.5/ 18.5/ 0.0 0.34 <0.5 89.389.489.0 <10.2 0.20.60.1 >1.0 <10.7 <3.3
H17 58.6/ 22.7/ 18.7 0.19 0.10.50.0 <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 0.70.90.5 <66.7 <22.9 <0.0 <-0.9 <10.2 0.340.370.3
N08 39.1/ 35.7/ 25.2 0.64 <0.5 >74.4 3.03.62.0 >32.4 <5.3 >2.4 <10.8
H10 45.0/ 24.6/ 30.3 0.35 <0.5 <67.6 >2.5 <33.0 <-2.0 <39.5
S16 39.9/ 38.9/ 21.1 1.04 <0.5 <14.4 70.071.466.8 >1.5 >1.5 <10.1 <3.0
H17 48.1/ 22.4/ 29.5 0.33 <0.5 <29.7 7.19.05.1 <-3.0 >8.7 <41.6 <-2.4 <0.1 >0.2

NGC4552 F06 78.4/ 21.6/ 0.0 0.14 <0.5 <37.2 >20.0 <3.5 <-0.3 <12.6 0.62.30.4
N08 66.9/ 33.1/ 0.0 0.23 <0.5 >62.6 9.213.87.7 >18.7 <5.9 >2.3 <33.7
H10 71.9/ 28.1/ 0.0 0.18 <0.5 >0.0 4.35.42.7 >5.0 -1.7−1.6

−1.9 >46.9
S16 70.9/ 29.1/ 0.0 0.18 0.30.40.1 82.483.979.2 <15.9 >0.9 >0.0 >24.7 >7.5
H17 76.6/ 23.4/ 0.0 0.17 <0.5 48.760.440.9 >7.5 <-2.8 <10.2 <41.4 >-0.6 >0.4 0.30.50.2

NGC4636 F06 84.5/ 15.5/ 0.0 0.96 <0.5 49.851.347.6 32.133.131.3 <0.0 >-0.0 36.147.228.9 >9.7
N08 61.8/ 23.7/ 14.5 1.03 <0.5 >45.8 3.66.13.3 >19.9 20.025.019.0 <0.1 >227.5
H10 69.6/ 30.4/ 0.0 1.47 <0.5 78.083.273.1 <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 38.253.69.7 >20.0 >4.4 >-0.8 12.415.111.6 2.17.70.9
N08 44.9/ 30.8/ 24.3 0.13 <0.5 >0.0 <4.2 >15.0 >13.5 2.02.41.7 >25.4
H10 35.0/ 29.5/ 35.5 0.18 <0.5 <50.5 <5.5 >51.0 -0.4−0.1

−0.6 >65.5
S16 45.6/ 30.2/ 24.2 0.17 <0.5 <51.0 47.870.839.5 <0.6 >0.0 <12.0 7.79.33.1
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 2.82.92.7 >71.9 <20.6 >6.0 >-0.0 >149.4 >9.7
N08 34.9/ 29.4/ 35.8 0.55 1.82.11.6 >65.9 >12.9 >59.0 30.732.529.8 <0.0 >268.7
H10 38.2/ 0.0/ 61.8 1.60 8.48.98.0 >85.4 >10.0 <6.7 >-0.0 >79.9
S16 47.3/ 26.8/ 25.8 1.09 3.63.73.4 60.060.559.9 40.140.539.9 <0.0 <0.0 >29.9 >10.9
H17 39.4/ 0.0/ 60.6 1.53 10.510.910.0 45.045.444.8 >10.0 >-0.6 >14.9 >44.9 >-0.5 0.40.410.38 >0.7

NGC4278 F06 39.1/ 60.9/ 0.0 0.42 0.51.10.3 79.384.777.4 <24.1 <0.1 -0.76−0.73
−0.82 >92.0 6.18.95.9

N08 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 1.52.11.0 >65.6 >9.6 <14.0 >-0.0 >78.7
S16 13.1/ 70.2/ 16.7 0.42 <0.5 70.674.168.8 26.029.224.3 <0.0 <0.1 >28.2 >10.1
H17 7.3/ 67.8/ 24.9 0.46 3.74.43.1 51.865.942.8 >9.4 >-0.7 >13.1 >43.7 >-0.6 >0.4 >0.7

Tabla 5.10: Resultados del mejor ajuste por cada modelo y por cada objeto. Los modelos están anotadas en la columna (2) de la siguiente manera. F06: [Fritz06], N08:[Nenkova08], H10:[Hoenig10,
S16:[Stalev16] y H17:[Hoenig17]. La columna (3) representa el porcentaje de la contribución de cada componente (AGN, Estelar, ISM) en el SED ajustado. La columna (4) muestra la χ2 reducida. La
columna (5) muestra el exceso de color por la extinción. Las demás columnas muestran los parámetros obtenidos por modelo.
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Figura 5.27: Funciones de distribución de probabilidad de los parámetros del modelo [Fritz06] obte-
nidas con el ajuste espectral de NGC4261.

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

Objeto Modelo log(MNdust/M�) log(MCNdust/M�) Rout RCNdust

[pc] [pc]
(1) (2) (3) (4) (5) (6)

NGC404 Nenkova08 2.38± 0.42 3.69+0.31
−1.00 0.01 151.9

NGC2974 Nenkova08 2.48± 1.33
4.47+0.20

−0.47
0.05± 0.02 428.2

Hoenig10 0.77± 0.30
NGC4168 Nenkova08 −0.27± 0.23 2.95+0.24 0.05 124.9
NGC4261 Nenkova08 3.56± 1.31 4.54+0.12

−0.06 0.1 151.2
NGC4278 Nenkova08 3.68± 1.21 4.60+0.20

−0.12 0.16± 0.02 721.7
NGC4374 Hoenig10 0.22± 0.34

4.78+0.20
−0.18

0.02 637.8
Hoenig17 −0.03± 0.03
Fritz06 - - 0.03

NGC4552 Fritz06 2.15± 1.71 2.85+0.20
−0.37 0.03± 0.01 41.5

NGC4636 Fritz06 4.48± 0.42
3.00+0.74 0.06± 0.02 284.2

Stalev16 1.22± 0.20 0.04
NGC5077 Nenkova08 2.10± 1.14

3.00+2.03 0.20± 0.16 1003.6
Hoenig17 0.25± 0.16

IC1459 Fritz06 2.52± 0.28
2.70+0.37 0.37± 0.03 102.2

Stalev16 2.37± 0.17 0.18± 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): Tamaño de la estructura de polvo nuclear (del toro) y circunnuclear,
respectivamente.
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Figura 5.28: Distribución de los valores de MNdust obtenida de los ajustes espectrales de la figura 5.26.
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Figura 5.30: Masa de polvo circunnuclear MCNdust contra masa de polvo nuclear MNdust. En algunos
objetos, la estimación de MCNdust fue igual de buena (χ2/dof pequeño) usando dos modelos del toro
de polvo, por lo que decidimos considerar ambos valores en este gráfico. Los diferentes colores indican
cada modelo: Fritz06 [F06] (azul); Hoenig10 [H10] (rojo); Hoenig17 [H17] (verde); Nenkova08 [N08]
(magenta); y Stalev16 [S16] (gris).
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Figura 5.31: Tamaño de la estructura de polvo circunnuclear RCNdust contra tamaño de la estructura
de polvo nuclear Rout. En algunos objetos, la estimación de Rout fue igual de buena (χ2/dof pequeño)
usando dos modelos del toro de polvo, por lo que decidimos considerar ambos valores en este gráfico.
Los diferentes colores indican cada modelo: Fritz06 [F06] (azul); Nenkova08 [N08] (rojo); y Stalev16
[S16] (verde).



Capítulo 6

Discusión

En este capítulo realizamos una comparación de nuestros resultados con los ob-
tenidos en otros estudios, comenzando por los resultados más generales hasta los
particulares. Además, discutimos las implicaciones de los resultados.

6.1. Clasificación morfológica del polvo

6.1.1. Resultados estadísticos

De una muestra de 21 galaxias elípticas con núcleo activo, encontramos que 19
(∼ 90 %) presentan estructuras de polvo circunnuclear con una escala de tamaño de
∼ 100 pc. Esto confirma los hallazgos de estudios previos que encuentran que el polvo
es muy común no solo en galaxias espirales, sino también en galaxias elípticas [p.e.
Tran et al., 2001, González Delgado et al., 2008]. Este fue un resultado revolucionario
obtenido a través de imágenes del HST, que permitieron resolver estas estructuras de
polvo circunnuclear en galaxias elípticas y espirales. Este resultado es consistente con
los resultados obtenidos por van Dokkum and Franx [1995], quienes usando imágenes
ópticas de banda ancha del HST/WFPC2, detectaron polvo en un ∼ 90 % de galaxias
cercanas de tipo temprano con radio jet. También está 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 están reportadas como galaxias con emisión en
radio (p. ej. 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 características en radio
más interesantes. Por ejemplo, Nyland et al. [2017] mencionan que la fuente de radio
de NGC404 está asociada a un ‘outflow’ (flujo de salida) de radio asociado a un
jet impulsado por el núcleo activo; Baldi et al. [2021] reportan que NGC1161 tiene
un radio core; Nyland et al. [2017] reportan la presencia de un débil radio jet en
NGC1266; Kolokythas et al. [2019] reportan una débil fuente de radio de tipo puntual
en NGC2768; van Dokkum and Franx [1995] reportan un radio jet bien definido en
NGC4261 y un outflow de radio con forma de ‘S’ en NGC4636; Smith et al. [2012]
mencionan que NGC4374 tiene un brillante radio core y radio jets; y NGC4486 (M87),
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una radiogalaxia muy conocida que alberga una fuente de radio central muy potente
y un jet de sincrotrón que es visible desde radio a longitudes de onda de rayos X. Esto
podría explicar la similitud de nuestra tasa de detección 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
morfología regular, ya sea de disco o espirales, y 11 (∼ 58 %) presentan una morfología
irregular (o caótica) de tipo filamentoso y/o caminos de polvo. Tran et al. [2001]
obtuvieron que en una muestra de 29 galaxias elípticas con detección de polvo, 17
(∼ 59 %) presentan una morfología filamentosa sin discos, 9 (∼ 31 %) poseen discos
de polvo muy bien definidos y tres (∼ 10 %) muestran ambas morfologías. Simões
Lopes et al. [2007] obtuvieron que la mayoría de las características de polvo en la
muestra de galaxias de tipo temprano que estudiaron están 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.

Figura 6.1: Diagrama de pastel que muestra las diferentes clasificaciones morfológicas 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 párrafo anterior está generalizado a dos tipos
de estructuras: regulares e irregulares. Sin embargo, la clasificación morfológica de las
estructuras de polvo que realizamos es más específica (ver Sección 4.2), basada en la
clasificación realizada por González Delgado et al. [2008]. En la figura 6.1 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 caótica) y seis (∼ 31 %) como C
(Polvo circunnuclear caótico). Mientras que González 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 morfologías FE, DE, EC y C no son muy distintos. La única
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 González
Delgado et al. [2008] está 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 González Delgado et al. [2008]), mientras que nuestra muestra contiene so-
lo galaxias elípticas. Esta diferencia es fundamental para entender nuestro resultados
relacionado con el origen evolutivo de las distintas morfologías de galaxias. Sabemos
que la mayoría de las galaxias elípticas son el resultado de la fusión 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 formación estelar, lo que hace que a un tiempo & 107 años, cuando las
estrellas masivas de tipo O y la mayoría de tipo B han muerto, solo queden estrellas
no ionizantes. Entre el brote de formación estelar y los vientos que le siguen, la mayo-
ría del medio interestelar es expulsado. Tiempo después, la galaxia resultante obtiene
la forma de una elíptica con población estelar vieja (amarillenta). A este tiempo, el
polvo residual (que no se usó en la formación estelar) debió de haberse asentado en la
región circunnuclear en forma de una estructura circular y axisimétrica. Esto podría
explicar que haya mayor porcentaje de estructuras de polvo circunnuclear de tipo
disco en las galaxias elípticas con respecto a las espirales. Por otro lado, también, el
fenómeno de fusión menor (‘minor merger’, en inglés) [Khochfar and Burkert, 2003]
puede dar una explicación. 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 morfología
de la galaxia de masa mayor. En este caso podría ocurrir es que si la galaxia de masa
menor es rica en polvo, este se asentaría 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. Comparación con otras clasificaciones

Comparando más específicamente los resultados de nuestra clasificación con la de
González Delgado et al. [2008], podemos poner atención en los cuatro objetos que se
encuentran tanto en su muestra como en la nuestra. Los resultados son consistentes
para NGC404, NGC1161 y NGC4261, ya que en ambos trabajos fueron clasificadas
como EC, FE y D, respectivamente. El único caso donde la clasificación es distinta es
NGC3226, a la cual nosotros clasificamos como EC, mientras que González Delgado
et al. [2008] la clasificó como D. Analizando la razón de esta diferencia, encontramos
que tanto en su trabajo como en el nuestro se utilizó la misma imagen para NGC3226
(el filtro F547M/WFPC2 con 460 s de tiempo de exposición). 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× 3 pix, mientras
que González Delgado et al. [2008] utilizaron la mediana calculada en una caja de
31×31 pix. Afortunadamente, para NGC3226 pudimos obtener un mapa de residuos
(ver figura 5.19), en donde podemos confirmar que, efectivamente, la morfología de
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la estructura se asemeja más a una estructura circular y axisimétrica (definición de
la clasificación D) que a fragmentos de arcos de polvo que sugieren una estructura
espiral (definición de la clasificación EC). Esto da cuenta de la necesidad de hacer
un estudio muy detallado utilizando la mejor resolución posible para clasificar estas
estructuras circunnucleares.

Siguiendo con esta dinámica de comparación de las clasificación morfológica 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 4.2), por lo que la clasificamos como disco nuclear (D). De igual
manera Simões 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. NGC4374
también se encuentra en las muestras estudiadas en los trabajos citados anteriormen-
te. Su morfología del polvo está clasificada como camino de polvo o filamento por
ambos autores, que está de acuerdo con nuestra clasificación polvo circunnuclear caó-
tico (C o caminos de polvo/filamentos). NGC4486 es otro caso estudiado en ambas
investigaciones. Tanto Verdoes Kleijn and de Zeeuw [2005] como Simões Lopes et al.
[2007] la clasifican como “irregular dust” (polvo irregular). Según Verdoes Kleijn and
de Zeeuw [2005] se refiere a polvo extendido grumoso y/o filamentoso que es demasia-
do irregular para asignar una orientación o no pasa por el núcleo y, por lo tanto, no
se clasifica como un camino de polvo. Nosotros clasificamos su morfología del polvo
como espiral nuclear caótica. En este sentido, nuestra clasificación para NGC4486
también consistente con las de estos dos trabajos. También NGC2768 se encuentra
en las muestras estudiadas en estos trabajos, en donde su morfología 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 Simões Lopes et al. [2007]. Estos resultados son
consistentes con el nuestro, ya que la clasificamos como espiral nuclear caótica, que
es una clasificación análoga a la de estos autores.

Otros dos objetos de nuestra muestra en común con Verdoes Kleijn and de Zeeuw
[2005] son NGC1161 y NGC4472, que clasificamos como espiral fuertemente enrollada
(FE) y (D), respectivamente, mientras que Verdoes Kleijn and de Zeeuw [2005] las
clasificó como elipse de polvo y camino de polvo, respectivamente. La clasificación para
NGC1161 es consistente con la nuestra debido a que muestra una estructura elíptica
con espirales muy enrolladas (ver figuras 5.17 y 5.19). Sin embargo, las clasificaciones
para NGC4472 son distintas. Nosotros la clasificamos como (D) basándonos en el
mapa de residuos (fig. 5.19) donde se muestra un disco de cara pequeño, ya que en la
imagen sharp-divided (fig 5.17) la morfología de la estructura es ambigua. Analizando
la razón de esta diferencia, vemos que a diferencia de Verdoes Kleijn and de Zeeuw
[2005] que utilizó los filtros F555W y F814W (ambos con 460 s de exposición), nosotros
utilizamos solo el filtro F814W (con 1800 s de exposición), 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 sí tiene
una morfología de camino de polvo. Esto evidencia la necesidad da hacer un estudio
siempre a la misma longitud de onda o si fuera posible pancromático.
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La morfología de la estructura de polvo de NGC4168 y NGC2974 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 análisis
significativo de las isofotas y los perfiles de luminosidad. En nuestra clasificación,
la morfología de polvo para NGC4268 es de clase caótica (C), que se refiere a pol-
vo circunnuclear sin estructura espiral; y para NGC2974, espiral nuclear débilmente
enrollada (DE) porque se observa una estructura espiral que aparece ser un disco
irregular. La clasificación de la primera galaxia está de acuerdo con la de Tran et al.
[2001], pero la clasificación de la segunda, no. Intentamos encontrar una explicación
a esta diferencia pero en Tran et al. [2001] no especifican el filtro de la imagen de la
cual se basaron para asignar su clasificación, mencionando solo que es una imagen del
HST/WFPC2. Sin embargo, para NGC2974 pudimos obtener mapas de estructura
con las tres técnicas (ver figuras 5.16, 5.18 y 5.19), y todas se observa claramente que
la morfología de la estructura se parece más 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 morfología de polvo como disco, que difiere de nuestra
clasificación de polvo circunnuclear caótico ya que en nuestros mapas de estructura
se muestra un pequeño camino de polvo que atraviesa el núcleo. Sin embargo, este
podría ser un disco visto de canto y entonces sí estaría de acuerdo con la clasificación
de Tran et al. [2001].

NGC3226 y NGC5077 se encuentran en la muestra de Tran et al. [2001] y Si-
mões Lopes et al. [2007]. Tran et al. [2001] clasificaron las morfologías del polvo de
estas galaxias como filamentosa de clase 3 y filamentosa de clase 2, respectivamente.
Simões Lopes et al. [2007] las clasificó como disco y “weak feature” (característica
débil). En nuestro trabajo las hemos clasificado como espiral nuclear caótica y polvo
circunnuclear caótico, respectivamente. Considerando el análisis hecho en tres párra-
fos anteriores para NGC3226 donde comparamos nuestros resultados con González
Delgado et al. [2008], la morfología del polvo de esta galaxia es de tipo disco nuclear
en lugar de espiral nuclear caótica, lo cual está de acuerdo con la clasificación hecha
por Simões Lopes et al. [2007]. En cuanto a NGC5077 podemos decir que nuestra cla-
sificación, la de Tran et al. [2001] y la de Simões Lopes et al. [2007] están de acuerdo,
pues la estructura muestra caminos de polvo (o filamentos) muy débiles distribuidos
isotrópicamente alrededor del centro.

En el trabajo de Simões Lopes et al. [2007] encontramos otros tres objetos de
nuestra muestra: NGC3607, NGC4278 y NGC4636. Según la morfología del polvo
la primera fue clasificada como disco y espiral de polvo, y las últimas dos como
polvo irregular. Nuestra clasificación para NGC3607 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 5.16,
5.18 y 5.19). A NGC4278 y NGC4636 las clasificamos como espiral nuclear caótica
y polvo circunnuclear caótico, respectivamente. NGC4278 muestra caminos de polvo
con forma espiral que se extienden del norte al oeste y NGC4636 muestra tenues
caminos de polvo caóticos. Por lo tanto, nuestras clasificaciones para estos tres objetos
son consistentes con las de este autor.

En el caso de la morfología de la estructura de polvo de NGC4552, la clasificamos
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como disco nuclear debido a que muestra un pequeño 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 más allá del radio efectivo de la galaxia.

NGC1266, NGC2325 y ESO138-G01 no se encuentran en las muestras estudiadas
en los trabajos donde clasificaron la morfología de las estructuras de polvo circunnu-
clear citados en la introducción y en los párrafos anteriores, por lo que los buscamos
individualmente en otros trabajos. Basados en observaciones de CO, Alatalo et al.
[2013] clasifican la morfología de NGC1266 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 NGC2325 y ESO138-G01 no
encontramos trabajos en la literatura donde proporcionen una clasificación para la
morfología del polvo. Nosotros las clasificamos como disco y polvo circunnuclear caó-
tico, respectivamente. En el caso de NGC2325, porque en los tres tipos de mapa de
estructura se observa un disco (es más claro en el mapa de color), mientras que en
el caso de ESO138-G01, solo tenemos la imagen sharp-divided donde se observa un
pequeño camino de polvo que va desde el centro hacia el sur.

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

En el caso de NGC4261 pudimos hacer un estudio detallado de la estructura de
polvo circunnuclear porque mostraba una geometría de disco que puede ser modelada
con SKIRT en detalle (sección 5.1). En esta sección discutimos cómo se comparan los
resultados de NGC4261 con otros discos de polvo circunnuclear estudiados en otras
investigaciones.

Nuestro mejor modelo de NGC4261 obtenido con las simulaciones de transferen-
cia radiativa brindó un valor de masa de polvo circunnuclear de log(MCNdust/M�) =
4.54+0.12

−0.06. Comparada con las masas log(MCNdust/M�) = 4.28 y log(MCNdust/M�) =
4.64 ± 0.88 estimadas por Goudfrooij et al. [1994], mediante extinción en el óptico,
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 restricción de MCNdust es más 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(MCNdust/M�) = 4.7 calculada a través de mapas
de profundidad óptica usando observaciones del HST/WFPC2. Sin embargo, difiere
con el resultado de di Serego Alighieri et al. [2013], quienes reportan una masa de
log(MCNdust/M�) = 5.81± 0.03, la cual es más de un orden de magnitud mayor que
nuestra estimación.

Martel et al. [2000] presentan propiedades de discos de polvo (su tabla 3) en
galaxias elípticas del catálogo 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 Mg y masa de polvo Md) del disco de polvo de NGC4261
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mediante transferencia radiativa, y encontraron que es de log((Mg +Md)/M�) = 5.58
cuando la dispersión de fotones en la línea de visión es despreciada, y de log((Mg +
Md)/M�) = 6 cuando es incluida. Ambos valores son mayores a nuestro resultado
de log(MCNdust/M�) = 4.54+0.12

−0.06 por más de un orden de magnitud (sin considerar
las cotas). Esta diferencia puede ser debido a que estos autores están considerando
la masa del gas dentro de la estimación 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 según las estimaciones de Martel et al. [2000] son log(Md/M�) = 3.46 y
log(Md/M�) = 3.88, respectivamente, los cuales son menores que nuestra estimación
por aproximadamente un orden de magnitud. La única manera de hacer coincidir estas
medidas sería 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 podría estar operando el caso contrario,
es decir, que habría un cociente de gas a polvo hasta 100 veces mayor al del medio
interestelar [e.g. Esparza Arredondo et al., 2021], aunque está lejos de ser demostrado.
Esto podría explicarse también en un contexto evolutivo si el gas de una interacción
ha caído a las partes centrales de una manera más rápida que el polvo.

En cuanto a los ángulos de posición (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 dirección
opuesta del eje mayor). Este resultado es consistente con el de estos autores, quienes
reportan P.A.= 165 ± 5◦. No tiene sentido físico comparar esta propiedad con las
de otros discos, ya que la orientación relativa de estos no tiene por qué seguir una
dirección preferencial. Sin embargo, es interesante comparar el tamaño de los discos
de polvo. Nosotros medimos un tamaño del semi-eje mayor para el disco de polvo de
NGC4261 de rCNdust ∼ 151.2 pc que corresponde a un diámetro de ∼ 302.4 pc, el cual
está de acuerdo con los 280pc reportados en el trabajo citado. Ahora, comparando
el tamaño del disco de polvo de NGC4261 con los de los demás objetos, vemos en la
figura 6.2 que el tamaño del disco, Dd, de NGC4261 es menor que el del resto de las
galaxias, la mayoría tienen discos de polvo con Dd > 1 kpc.

Tratando de explicar la razón por la que el disco de NGC4261 es el de menor
tamaño, 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 demás
tienen z > 0.1. Sin embargo, no se ve que haya una correlación entre z y Dd, pues
los objetos con mayor Dd, NGC383 y NGC382, están a z = 0.0170 y z = 0.0174,
respectivamente, y estos no son los mayores z. Martel et al. [2000] exploraron una
relación entre Dd y la distancia de la compañera Dcomp. Encontraron que el disco más
pequeño y el más grande, NGC4261 y NGC383, están ubicados en dos posiciones
extremas, sugiriendo que los discos pequeños son encontrados en sistemas binarios con
grandes separaciones y viceversa. NGC7720 y NGC3862 también parecen fortalecer
esta tendencia, pero los otros discos están distribuidos a valores intermedios de Dd y
Dcomp, por lo que no encuentran una conclusión clara.

Como se mencionó en la introducción, Bonfini et al. [2018] realizó modelos de brillo
superficial con GALFIT y simulaciones de transferencia radiativa con SKIRT al igual



CAPÍTULO 6. DISCUSIÓN 123

Figura 6.2: Desfase entre el ángulo de posición del disco y el de la galaxia huésped en función del
diámetro del disco (tomada de Martel et al. [2000]).

que en esta tesis, por lo que es interesante hacer una comparación de sus resultados
con los nuestros aunque ellos no hayan estudiado a NGC4261. La luminosidad en
unidades de [L� µm−1] que obtuvimos con el mejor modelo de NGC4261 es ∼ 4×1010

para una de las componentes Sérsic y 5×1010 para la otra. Estas luminosidades están
expresadas en unidades que siguen el formalismo de SKIRT. Multiplicando por la
longitud de onda pivote de 0.5483µm, obtenemos ∼ 2.2× 1010 L� y ∼ 2.7× 1010 L�,
para las dos componentes de Sérsic, respectivamente. Bonfini et al. [2018] obtuvieron
1.32× 1010 L� para NGC4552, y 1.69× 109 L� y 6.91× 109 L� para cada una de las
componentes de NGC4494. Vemos que las luminosidades de las dos componentes de la
galaxia huésped de NGC4261 son del mismo orden de magnitud que la de NGC4552,
pero son aproximadamente un orden de magnitud mayor que las luminosidades de las
componentes de la galaxia huésped de NGC4494.

Utilizando las luminosidades en rayos X, LX(2-10 keV), de la tabla 3.5 y la relación
de Lusso et al. [2012] de una manera burda dada por Lbol = LAGN ∼ 10LX(2-10
keV), y utilizando los valores de la masa del agujero MBH correspondiente a cada
galaxia, obtuvimos el cociente de Eddington LAGN/LEdd para estos objetos. En la
tabla 6.1 podemos observar que NGC4261 tiene una luminosidad Lbol mayor que
NGC4552 y NGC4494, y además, debido a la su MBH , también tiene una mayor
tasa de acrecimiento (caracterizada por el cociente de Eddington). Sin embargo los
tres tienen LAGN/LEdd < 10−5, lo cual no es consistente con el cociente de Eddington
que define a un AGN según Netzer [2015]. En la tabla 6.1 también se muestran los
valores de la masa y tamaño de las estructuras de polvo circunnuclear para estas
tres galaxias log(MCNdust/M�), en donde se observa que la estructura de polvo de
NGC4261 tiene una masa (MCNdust) y un tamaño (RCNdust) ∼ 1.5 y ∼ 1 órdenes de
magnitud, respectivamente, mayor que MCNdust y RCNdust de las otras dos galaxias.
Por lo tanto, al menos las propiedades físicas obtenidas para NGC4261 demuestran
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que la masa y el tamaño de su estructura de polvo circunnuclear pueden tener una
relación 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 NGC4261 es más
grande que los dos objetos analizados por Bonfini et al. [2018], resulta ser el más
pequeño 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],
podríamos estar obteniendo un rango de masas de polvo circunnuclear mayor (hacia
valores más 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
podría ser un trabajo a futuro que nos ayudaría a revelar o descartar tendencias.

Tabla 6.1: Comparación entre los resultados obtenidos para NGC4261 y los obtenidos por Bonfini
et al. [2018] para NGC4552 y NGC4494.

Objeto Comp Lum Lbol =LAGN MBH LAGN/LEdd log(MCNdust) RCNdust Ref
×1010 ×1042 ×10−6

[L�] [erg s−1] [M�] [M�] [pc]
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9)

NGC4261 Sérsic 2.2 1.26 1.67× 109 5.03 4.54+0.12
−0.06 151.2 1Sérsic 2.7

NGC4552 Sérsic 1.32 0.016 5.01× 108 0.21 2.9+0.8 15 2
NGC4494 Sérsic 0.169 0.007* 4.37× 107 1.07 2.9+0.3

−0.9 30 3Expdisk 0.691
NGC404 0.0001 5.5× 105 1.70 4
NGC2974 0.12 1.7× 108 4.71 2
NGC4168 0.199 8.91× 107 14.89 6
NGC4278 0.016 2.88× 108 0.37 3
NGC4374 0.032 5.49× 108 0.38 3
NGC4636 0.01 1.44× 108 0.46 3
NGC5077 0.068 8.55× 108 0.53 5
IC 1459 0.316 2.48× 109 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 [L�]. Col. (4): Luminosidad bolométrica. Col. (5): Masa
del agujero negro supermasivo. Col. (6): Cociente de Eddington, donde LAGN = Lbol = 10LX(2-10
keV) y LEdd = 1.5×1038 MBH/M� erg s−1. Col. (7): Logaritmo de la masa de polvo circunnuclear.
Col. (8): Tamaño de la estructura de polvo circunnuclear. Col. (9): Referencia de los valores de
MBH : (1) Boizelle et al. [2021]; (2) Saglia et al. [2016]; (3) Hernández-García et al. [2014]; (4) Davis
et al. [2020]; (5) Kormendy and Ho [2013]; (6) Panessa et al. [2006]. En la luminosidad marcada
con * se utilizó LX(2-10 keV)= 7.2× 1038, la cual fue tomada de Dudik et al. [2005].

6.3. Estimaciones de masa: comparación con otros
trabajos y errores sistemáticos

Considerando los valores de MCNdust para los 10 objetos de la muestra que presen-
tamos en la figura 5.30, tenemos un rango de log(MCNdust/M�) = [2.48, 5.03] con un
valor promedio de log(MCNdust/M�) = 4.45. A continuación comparamos este resul-
tado con trabajos donde calcularon masas de polvo mediante los tres métodos citados
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en la introducción (ver sección 1.6.2): extinción óptica por polvo, observaciones en
IR (fotometría o espectroscopía) y transferencia radiativa. Nótese que esta compara-
ción 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 extinción óptica por polvo,
Goudfrooij et al. [1994] obtuvieron un rango de masas de polvo de log(MCNdust/M�) =
[3.16, 6.26] en una muestra de galaxias elípticas. Este es un rango desplazado a masas
mayores que el obtenido en esta tesis, aunque hay un solapamiento claro. Tran et al.
[2001] obtuvieron un rango de log(MCNdust/M�) = [1, 5], el cual es consistente con el
nuestro si consideramos solamente el límite superior. También en el trabajo realizado
por Yıldız 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 ópticas obtenidas con
la cámara MegaCam del Telescopio Canadá-Francia-Hawai, llevaron a cabo el método
de extinción, obteniendo masas de polvo promedio para estas dos submuestras dadas
por log(MCNdust/M�) = 5.2 y log(MCNdust/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
mencionó en la introducción, este método puede subestimar la masa de polvo por un
orden de magnitud o más 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(MCNdust/M�) = [4.07, 7.21], el cual incluye valores de
masa mayores que el nuestro. De hecho nuestro valor promedio está más cerca del
límite inferior que del límite 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 105.0 a 107.1 M� con un valor medio de 106.14 M�. Mientras
que di Serego Alighieri et al. [2013], también mediante observaciones de Herschel,
encuentran masas de polvo en galaxias de tipo temprano del cúmulo de Virgo que
va de 104.9 a 107 M�. Estos dos trabajos obtienen rangos muy similares entre sí, y
en comparación con nuestro rango, vemos que su límite inferior coincide con nuestro
límite superior, lo que significa que sus estimaciones incluyes masas de dos órdenes
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 típica de tipo temprano detectada en el infrarrojo
lejano (FIR) es de 105−106.5 M� o de 104−105 M� para las galaxias que no se detectan
en las bandas MIPS de longitud de onda larga. En este caso nuestro límite superior
coincide con el límite superior de este último 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 morfológicos mediante observaciones
de IRAS, WISE, Planck y/o SCUBA. Obtuvieron un rango de masas de polvo entre
6.2 × 105 M� y 8.6 × 108 M� con un valor mediano de 7.5 × 107 M�. De todos
los resultados citados anteriormente, este es el que reporta los valores más grandes
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de masa de polvo, su límite superior es mayor que el nuestro por tres órdenes de
magnitud, incluso su límite inferior es mayor que nuestro límite 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 (Mwarm) y otra de polvo frío (Mcold). La masa de polvo frío es
la análoga a la masa de polvo circunnuclear que estudiamos en esta tesis. Estos autores
obtuvieron un rango de 104.5−107.8 M�, el cual comparado al nuestro, contiene masas
mayores casi por tres órdenes de magnitud. Viaene et al. [2020] estimaron la masa de
polvo de NGC4370 mediante tres métodos: 1) mapas de color y de atenuación, los
cuales fueron convertidos a una aproximación 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. Según sus resultados, el método (1) da un límite inferior de
la masa de polvo un orden de magnitud menor que el método (2), mientras que el
método (3) da una estimación 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 órdenes 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
emisión o absorción. Distintas propiedades pueden dar lugar a valores distintos de la
masa de polvo. Además, los datos fotométricos en IR incluyen prácticamente el polvo
distribuido en toda la galaxia, lo cual difiere con lo que se realizó 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 órdenes de magnitud que los valores obtenidos con los métodos que
utilizan observaciones en IR.

Comparación de masas para objetos particulares

A continuación 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 NGC4374, obtuvimos log(MCNdust/M�) = 4.780.20

−0.18, 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(MCNdust/M�) = 4.49,
log(MCNdust/M�) = 5.30± 0.12, log(MCNdust/M�) = 5.05± 0.06, log(MCNdust/M�) =
5.30 ± 0.06 y log(MCNdust/M�) = 5.88 ± 0.10, respectivamente. Comparando estos
resultados con el nuestro, podemos observar que aún considerando nuestra cota supe-
rior de log(MCNdust/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 más 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(MCNdust/M�) = 4.94, y
en el segundo, log(MCNdust/M�) = 6.20 ± 0.08. Para esta galaxia nosotros obtuvi-
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mos log(MCNdust/M�) = 4.48+0.20
−0.48, con lo que podemos ver que los otros dos trabajos

obtuvieron masas mayores, aunque nuestra estimación está más cercana a la de Goud-
frooij et al. [1994]. En estos dos trabajos también estimaron las masas de polvo de
NGC4278 e IC 1459. En Goudfrooij et al. [1994] obtuvieron log(MCNdust/M�) = 4.35
y log(MCNdust/M�) = 5.26, y en Goudfrooij and de Jong [1995], log(MCNdust/M�) =
5.25±0.09 y log(MCNdust/M�) = 5.51±0.11, respectivamente. Comparados con nues-
tros resultados de log(MCNdust/M�) = 4.60+0.20

−0.13 y log(MCNdust/M�) = 3.06−0.2 para
cada galaxia, vemos que nuestra estimación para NGC4278 es consistente con la de
Goudfrooij et al. [1994] y la de log(MCNdust/M�) = 4.2 por Yıldız et al. [2020], pero
es menor que la de Goudfrooij and de Jong [1995], que es similar a la estimación de
log(MCNdust/M�) = 5.11± 0.10 obtenida por Kokusho et al. [2019]. Nuestra estima-
ción de la masa de polvo de IC 1459 es menor por más de dos órdenes de magnitud
en comparación con las estimaciones de ambos trabajos.

La galaxia NGC4168 se encuentra en las muestras de Tran et al. [2001] y Kokusho
et al. [2019], en donde obtuvieron masas de polvo de log(MCNdust/M�) = 2.22 y
log(MCNdust/M�) = 5.33 ± 0.20, respectivamente, mientras que nosotros obtuvimos
log(MCNdust/M�) = 3.19−0.2, la cual es un orden de magnitud mayor a la de Tran
et al. [2001] y dos órdenes 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 NGC4552. Estima-
ron un límite superior de log(MCNdust/M�) < 5.67, log(MCNdust/M�) = 4.92± 0.23 y
log(MCNdust/M�) = 5.17±0.15, respectivamente. Por otro lado, mediante transferen-
cia radiativa, Bonfini et al. [2018] estimaron log(MCNdust/M�) = 2.9+0.8. Comparando
estos resultados con el nuestro de log(MCNdust/M�) = 2.85+0.20

−0.37, vemos que nuestra
estimación 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 órdenes 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 NGC4636 fue estudiada por Smith et al. [2012], Martini et al. [2013] y
Kokusho et al. [2019], quiénes estimaron log(MCNdust/M�) = 5.06±0.19, log(MCNdust

/M�) = 4.7 y log(MCNdust/M�) = 5.16 ± 0.14, respectivamente. Cabe mencionar
que Martini et al. [2013] estimó las masas de polvo ajustando observaciones foto-
métricas de Spitzer usando modelos de polvo de Draine et al. [2007]. Nuestra es-
timación para la masa de polvo circunnuclear de NGC4636 es un límite superior
dado por log(MCNdust/M�) < 3.74, el cual en comparación con los tres anteriores, es
aproximadamente un orden de magnitud menor. También en el trabajo de Martini
et al. [2013], estudiaron las galaxias NGC4278 y NGC5077, para las cuales estima-
ron log(MCNdust/M�) = 5.4 y log(MCNdust/M�) = 5.6, mientras que en esta tesis
obtuvimos log(MCNdust/M�) = 4.60+0.20

−0.12 y log(MCNdust/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 NGC5077, nuestra estimación
es aproximadamente un orden de magnitud mayor que la obtenida por Tran 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
excepción de Bonfini et al. [2018]). Esto concuerda con el resultado de la comparación
de rango de masas obtenidos por otros estudios (al principio de esta sección). 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 absorción κν . En nuestro caso utilizamos κν = 825 m2 kg−1, para las
simulaciones a 0.5483 µm, y a κν = 595 m2 kg−1, para las simulaciones a 0.8044 µm,
mientras que en los trabajos donde utilizaron observaciones en IR utilizaron valores
de κν de hasta 5 órdendes 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 óptico 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 imágenes ópticas derivaban (del modelo) emisiones infrarrojas
hasta 5 veces menores con respecto al valor observado. Una explicación (casi) definiti-
va se dio en Saftly et al. [2015], suponiendo que parte de la extinción no se detectaba
debido a nubes ópticamente gruesas, pero muy chicas que no contribuían significati-
vamente a la extinción y cuya emisión sí se detectaba en el IR. Este problema podría
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, MNdust, obtuvimos un

rango de log(MNdust/M�) = [−0.27, 3.68], de los cuales, los valores mayores los ofrece
el modelo de [Nenkova08]. Comparando con González-Martín et al. [2019], ellos encon-
traron que en una muestra de AGNs los modelos de Nenkova et al. [2008a] [Nenkova08]
tienden a mostrar mayores MNdust (2 < log(MNdust/M odot) < 8), mientras que los mo-
delos de Fritz et al. [2006] [Fritz06], Hönig and Kishimoto [2010] [Hoenig10], Stalevski
et al. [2016] [Stalev16] y Hönig and Kishimoto [2017] [Hoenig17] se superponen en sus
estimaciones con log(MNdust/M odot) < 4. Esto concuerda con nuestros resultados en
el sentido que [Nenkova08] ofrece valores de MNdust mayores que los otros modelos. Sin
embargo, en general, obtuvimos valores de MNdust más pequeños que González-Martín
et al. [2019]. Lo anterior podría estar sucediendo por dos situaciones:

1. Los valores obtenidos de MNdust podrían estar subestimados debido a que los
ajustes espectrales no logran aislar completamente del núcleo la componente del
AGN pues los 10 objetos de la muestra a los cuales se les estimó MNdust tienen
bajas luminosidades logLX(2− 10keV ) < 42 y características inusuales en su
espectro MIR.
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2. La luminosidad en rayos X del AGN está relacionada directamente con MNdust,
pues las luminosidades en rayos X de los AGNs estudiados por González-Martín
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 (LX) ≈ 37 − 41.
Prácticamente, nuestro límite superior de luminosidad es el límite inferior de
González-Martín et al. [2019].

Para observar cómo se compara la relación entre MNdust y MCNdust que obtuvimos
con nuestras estimaciones de masa de polvo, presentamos la figura 6.3, en donde uti-
lizamos los valores de masa de polvo obtenidos por los autores citados en la sección
anterior mediante métodos diferentes. En el panel superior izquierdo se encuentran los
objetos de nuestra muestra para los cuales estimamos MNdust contra su correspondien-
te valor de masa estimado mediante el método de extinción en el óptico MCNdust,opt

por los autores citados en la leyenda. De la misma manera, en el panel superior dere-
cho, graficamos MNdust 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
último, en el panel inferior utilizamos MNdust y las masas de polvo de los objetos
obtenidas a partir del método de transferencia radiativa MCNdust,RT. Por supuesto,
aquí también se incluyen los resultados obtenidos en esta tesis, pero a diferencia de
la figura 5.30, aquí solo estamos tomando los valores de MNdust 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 únicos objetos que se repiten en este panel son NGC4261
y NGC4552 ya que, como se mostró en la sección 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], NGC4494, porque
no estimamos MNdust para este objeto. Solo incluimos etiquetas para los dos objetos
de los otros autores y para NGC4636, es el único que se encuentra por encima de la
línea diagonal que indica la relación uno a uno (léase el texto donde se explica la figu-
ra 5.30). En estos paneles de la figura 6.3, podemos observar que al igual que nuestro
resultado, no hay una relación clara entre la masa de polvo nuclear y la masa de polvo
circunnuclear estimada mediante métodos distintos, pero sí 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 implicaría una tasa de acrecimiento
superior al límite de Eddington. Las líneas punteadas indican tasas de Eddington, l, de
l = 1, 10−2, 10−4, 10−6. Las líneas 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 línea roja inferior el toro y la BLR deben de haber desaparecido si están sostenidos
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Figura 6.3: Superior-izquierda: Relación entre MNdust de algunos objetos con sus MCNdust estima-
dos mediante el método de extinción en el óptico. [Goud94]: Goudfrooij et al. [1994], [Tran01]: Tran
et al. [2001], [Yildiz20]: Yıldız et al. [2020]. Superior-derecha: Relación entre MNdust de algunos
objetos con sus MCNdust 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], [Koku19]: Kokusho et al. [2019]. Inferior: Relación entre MNdust de al-
gunos objetos con sus MCNdust estimados mediante el método de transferencia radiativa. [Martel00]:
Martel et al. [2000], [Bonfini18]: Bonfini et al. [2018].

por el campo de radiación 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, círculos azules en la Fig. 6.4) para concluir que estos objetos
caen en la región intermedia entre ambas líneas 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 región que supera el límite de
Eddington. Las líneas punteadas indican tasas de Eddington, l, de l = 1, 10−2, 10−4, 10−6. Las
líneas 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 línea roja inferior el toro y la BLR deben de haber
desaparecido si están sostenidos por el campo de radiación del AGN. Los círculos 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 NGC4494 estudiado
por Bonfini et al. [2018]). Los tres objetos señalados tienen un disco/anillo de polvo circunnuclear.

NGC4494, estudiado por Bonfini et al. [2018]) con la finalidad de explorar si también
son AGNs con baja tasa de acrecimiento y dónde se sitúan en el plano L−M . En la
tabla 6.1 se encuentran los parámetros Lbol, MBH y LAGN/LEdd de dichos objetos, los
cuales están representados por los cuadrados verdes en la figura 6.4. Podemos observar
que todos (a excepción de NGC4168) tienen LAGN/LEdd < 10−5 y luminosidades
bolométricas bajas (< 1042 erg s−1, a excepción de NGC4261). Estos valores son
consistentes con que el toro de polvo y la BLR en estos objetos hayan desaparecido,
ya que, según 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 están significativamente dentro de la región donde el toro
de polvo puede existir dependiendo de las propiedades del viento. Este escenario
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explica cualitativamente la falta de relación entre el polvo nuclear y circunnuclear
de los objetos de la muestra. Además, explica la razón por la cual encontramos que,
sistemáticamente, los objetos tienen masas de polvo circunnuclear mayores a las masas
de polvo nuclear. Observaciones de AGNs con tasas de acrecimiento más altas son
requeridas para comprobar si para esos objetos si habría una correlación entre la masa
de polvo nuclear y circunnuclear que indique una conexión entre ambas.



Capítulo 7

Conclusiones y trabajo a futuro

En este capítulo presentamos la interpretación de los resultados obtenidos en es-
ta investigación, discutimos nuestras conclusiones de la más a la menos importante,
Finalmente, también recogemos algunas sugerencias para trabajo a futuro que per-
mitirán ampliar y/o fortalecer los hallazgos de esta tesis.

7.1. Conclusiones
En este trabajo se analizaron las características del polvo de la región circunnuclear

(∼ 100 pc) de una muestra de 21 galaxias elípticas con AGN, con z < 0.01, utilizan-
do datos del HST disponibles en los filtros F547M y F814W. Usamos las imágenes
para clasificar su morfología y la combinación de análisis morfológico y transferencia
radiativa para calcular la masa del polvo. Utilizamos tres técnicas sobre las imáge-
nes (técnica sharp-divided, mapas de residuos y mapas de color) para estudiar las
estructuras de polvo circunnuclear en nuestra muestra. Utilizamos el código GALFIT
para modelar el brillo superficial bidimensional de las galaxias, excluyendo las partes
centrales donde está la estructura de polvo que pretendemos estudiar. Posteriormente
utilizamos el código de transferencia radiativa SKIRT para simular la estructura de
polvo, utilizando los parámetros derivados por GALFIT para la galaxia.

Se analizó en más detalle el objeto NGC4261 puesto que presenta una estructura
de polvo de disco bien definida que permite caracterizar la distribución del polvo
mediante una función analítica en los modelos de transferencia radiativa. Para el
resto de la muestra, se crearon mapas empíricos del polvo a partir de las imágenes
observadas para describir la distribución geométrica del polvo y determinar su masa
con los modelos de transferencia radiativa. Esto último se realizó para 10 objetos de
la muestra, que fueron los que disponían 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 según su morfología, obteniendo cuatro (∼ 21 %) objetos clasificados
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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 caótica) y seis
(∼ 31 %) como C (Polvo circunnuclear caótico).

En el caso de NGC4261, 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 resultó con n = 1.78 y re ≈ 3.5 kpc, mientras que
la segunda componente Sérsic, con n = 1.00 y re ≈ 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 NGC4261 mediante si-
mulaciones de transferencia radiativa (con SKIRT), obtuvimos que el siste-
ma de polvo de este objeto está mejor descrito por una geometría de anillo
caracterizada por los siguientes parámetros: α = 0, β = 70+5

−4, γ = 355+4
−5,

R0 = 0.15 pc, ω = 55± 2 pc, hz = 16+3 y una masa de polvo circunnuclear de
log(MCNdust/M�) = 4.54+0.12

−0.06.

Además de NGC4261, caracterizamos el sistema estelar de 17 objetos de la
muestra (no se realizó para ESO138-G01) mediante modelos de brillo superfi-
cial, de los cuales el 100 % se ajustó 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 tamaño de las estructuras de polvo circunnu-
clear RCNdust para los 18 objetos, obteniendo un rango de tamaños de 41.5 <
RCNdust < 2705.3 pc y un valor promedio de RCNdust = 589.5 pc.

Para los 10 objetos con espectros de Spitzer/IRS disponibles estimamos la
masa de polvo nuclear, MNdust, mediante ajuste espectral al SED infrarrojo
con modelos del toro de polvo. Obtuvimos valores de MNdust en un rango de
log(MNdust/M�) = [−0.27, 3.68]. También, con estos mismos ajustes estimamos
el radio externo Rout 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 geometría tomada de un archivo FITS que representa la distribución
del polvo (excepto para NGC4261 y NGC4552) para caracterizar su respectivo
sistema de polvo y estimar las masas de polvo circunnuclear MCNdust. Obtu-
vimos un rango de log(MCNdust/M�) = [2.48, 5.03] con un valor promedio de
log(MCNdust/M�) = 4.45.

Comparamos las masas de polvo circunnuclear y nuclear para cada objeto para
explorar si hay una correlación 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 NGC4636 cuando se toma el valor de MNdust obtenido
con el modelo de [Fritz06]. Sin embargo, no encontramos una relación clara entre
estas dos propiedades.

Comparamos los tamaños de las estructuras de polvo nuclear y circunnuclear, y
como era de esperarse, RCNdust siempre es mayor que Rout, pero no encontramos
una relación entre estas dos propiedades. Confirmamos que esta relación 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 mayoría) en las simulaciones de transferencia radiativa
están afectadas, por un indebido uso de los parámetros de esta geometría, por
lo que es importante explorar dichos parámetros 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 González-Martín et al. [2019] para una muestra
de AGNs de mayor luminosidad.

Recopilamos datos de la literatura de luminosidad bolométrica Lbol y masas del
hoyo negro MBH) para estos 10 objetos y NGC4494 (estudiado por Bonfini et al.
[2018]). Con ellos calculamos los cocientes de Eddington (tasas de acrecimiento).
Obtuvimos que esta pequeña submuestra de 10 objetos, que comenzaron siendo
21, quedó sesgada a 10 galaxias elípticas con AGN de (extrema) baja luminosi-
dad (< 1042 erg s−1) y muy bajas tasas de acrecimiento (LAGN/LEdd < 10−5).

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 sistemáticamente mayores que el polvo
nuclear. Este escenario también explica (cualitativamente) la falta de relación entre
el polvo nuclear y circunnuclear de los objetos de la muestra.

7.2. Trabajo a futuro
Como mostramos en la sección de discusión de los resultados (sec. 6), 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 físicas de los objetos de la muestra. Sin embargo es posible que estas
diferencias sean debidas a la selección de nuestra muestra, que de alguna manera está
sesgada a rangos de masas bajos. Recordamos se redujo a 10 galaxias elípticas con
AGN de (extrema) baja luminosidad (< 1042 erg s−1), muy baja tasa de acrecimiento
(LAGN/LEdd < 10−5 ), morfologías irregulares en la estructura de polvo circunnuclear
(excepto en dos objetos), y muy probablemente nada de polvo nuclear, debido a la
desaparición del toro. En estos trabajos reportan galaxias con masas de polvo de
hasta tres órdenes de magnitud mayor que el límite superior de nuestro rango de
masas, que podrían complementar nuestra muestra. Por lo tanto, el hecho de que los
autores citados hayan encontrado masas de polvo de hasta 108 M� garantiza que po-
dría ampliar el rango de masas de polvo circunnuclear hacia ese límite superior. Algo
importante a considerar es que podría 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 conexión entre la masa de polvo
nuclear y circunnuclear en AGNs.

También con la finalidad de aumentar la muestra de galaxias elípticas, podríamos
tomar la muestra de radiogalaxias elípticas 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, podría utilizar una geometría definida en las simulaciones de
transferencia radiativa, como se realizó para NGC4261 y NGC4552. Con esto estaría
evitando utilizar la geometría 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 estarían afectadas por las limitaciones de esta técnica.

Además, con la experiencia adquirida en esta investigación y realizando modelos
más detallados, podemos estudiar la muestra de 77 galaxias espirales para las cuales
se detectó polvo circunnuclear. Esto ampliaría aún más nuestra muestra y ayudaría
a encontrar la relación entre la masa de polvo nuclear y circunnuclear. Es de resaltar
que la mayoría de AGNs de luminosidades intermedias y altas se encuentran hos-
pedados en galaxias espirales así que esta extensión ayudaría a resolver este sesgo
observacional. Además podríamos identificar diferencias y/o similitudes con respecto
a las galaxias elípticas ya analizadas.
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Apéndice A

Imágenes Sharp-divided de NGC4261

En esta sección presentamos el catálogo de imágenes 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 NGC4261
y con tamaños del kernel de: 3, 5 y 7 píxeles. En total se obtuvieron 117 imágenes
(i.e. nueve imágenes por cada filtro del HST ). En este catálogo 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 imágenes para las galaxias de la muestra, el disco de polvo se ve muy
claro (ver figuras A.3 y A.10). Cabe mencionar que todas las imágenes del catálogo
tienen un tamaño de 50 × 50 píxeles. Lo cual corresponde a un tamaño angular de
5′′ × 5′′, 0.25′′ × 0.25′′, 3.75′′ × 3.75′′, para WFPC2, ACS y NIC2, respectivamente.
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Figura A.1: Imágenes del centro de NGC4261 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 tamaño del kernel es 3, 5 y 7 pix, respectivamente.
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Figura A.2: Filtro ACS/FR505N. Igual que la figura A.1.
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Figura A.3: Filtro WFPC2/F547M. Igual que la figura A.1.
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Figura A.4: Filtro WFPC2/F606W. Igual que la figura A.1.
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Figura A.5: Filtro ACS/FR647M. Igual que la figura A.1.
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Figura A.6: Filtro ACS/FR656N. Igual que la figura A.1.
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Figura A.7: Filtro WFPC2/F675W. Igual que la figura A.1.
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Figura A.8: Filtro WFPC2/F702W. Igual que la figura A.1.
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Figura A.9: Filtro WFPC2/F791W. Igual que la figura A.1.
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Figura A.10: Filtro WFPC2/F814W. Igual que la figura A.1.
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Figura A.11: Filtro NIC2/F110W. Igual que la figura A.1.
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Figura A.12: Filtro NIC2/F160W. Igual que la figura A.1.
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Figura A.13: Filtro NIC2/F205W. Igual que la figura A.1.
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Resultados de GALFIT de la muestra
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Figura B.1: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic+PSF (arriba) y 2-
Sérsic+PSF (abajo) para NGC404. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.2: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC1161. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.3: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC1266. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.4: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC2325. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.5: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC2768. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.6: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC2974. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.7: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC3226. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.8: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC3607. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.9: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC4168. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.10: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC4278. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.11: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC4374. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.12: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC4472. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.13: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC4486. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.14: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC4552. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.15: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC4636. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.16: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para NGC5077. Igual que la figura 5.8.
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Figura B.17: Perfiles de brillo superficial de los modelos de GALFIT 1-Sérsic (arriba) y 2-Sérsic
(abajo) para IC 1459. Igual que la figura 5.8.



Apéndice C

Resultados de SKIRT de la muestra

Observed Single Sérsic Double Sérsic

Figura C.1: Imágenes 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 usó el modelo 1-Sérsic para el sistema estelar. Derecha: Imagen del modelo de SKIRT donde se
usó el modelo 2-Sérsic para el sistema estelar.
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Figura C.2: Gráfica de los parámetros obtenidos de las simulaciones de transferencia radiativa de
IC1459 contra χ2

ν . Se muestran los modelos donde se utilizó una función Sérsic (1-Sérsic) y doble
Sérsic (2-Sérsic) para el sistema estelar. Las líneas discontinuas horizontales están a un valor igual
al valor mínimo de χ2

ν multiplicado por un factor 1.1.
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Figura C.3: Perfiles de brillo superficial y residuos 2D de los modelos de SKIRT 1-Sérsic sin polvo
(arriba) y con polvo (abajo) de IC 1459. La descripción de lo demás es igual que en la figura 5.8.
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Figura C.4: Perfiles de brillo superficial y residuos 2D de los modelos de SKIRT 2-Sérsic sin polvo
(arriba) y con polvo (abajo) de IC 1459. La descripción de lo demás es igual que en la figura 5.8.
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Observed Single Sérsic Double Sérsic

Figura C.5: Imágenes sintéticas de NGC404. Los mismo que en la figura C.1.
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Figura C.6: NGC404. Lo mismo que la figura C.2.
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Figura C.7: Perfiles y residuos 2D de NGC404 1-Sérsic. Igual que la figura C.3.
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Figura C.8: Perfiles y residuos 2D de NGC404 2-Sérsic. Igual que la figura C.4.

Observed Single Sérsic Double Sérsic

Figura C.9: Imágenes sintéticas de NGC2974. Los mismo que en la figura C.1.
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Figura C.10: NGC2974. Lo mismo que la figura C.2.
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Figura C.11: Perfiles y residuos 2D de NGC2974 1-Sérsic. Igual que la figura C.3.
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Figura C.12: Perfiles y residuos 2D de NGC2974 2-Sérsic. Igual que la figura C.4.

Observed Single Sérsic Double Sérsic

Figura C.13: Imágenes sintéticas de NGC4168. Los mismo que en la figura C.1.
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Figura C.14: NGC4168. Lo mismo que la figura C.2.
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Figura C.15: Perfiles y residuos 2D de NGC4168 1-Sérsic. Igual que la figura C.3.
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Figura C.16: Perfiles y residuos 2D de NGC4168 2-Sérsic. Igual que la figura C.4.
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Observed Single Sérsic Double Sérsic

Figura C.17: Imágenes sintéticas de NGC4278. Los mismo que en la figura C.1.
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Figura C.18: NGC4278. Lo mismo que la figura C.2.
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Figura C.19: Perfiles y residuos 2D de NGC4278 1-Sérsic. Igual que la figura C.3.
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Figura C.20: Perfiles y residuos 2D de NGC4278 2-Sérsic. Igual que la figura C.4.

Observed Single Sérsic Double Sérsic

Figura C.21: Imágenes sintéticas de NGC4374. Los mismo que en la figura C.1.



APÉNDICE C. RESULTADOS DE SKIRT DE LA MUESTRA 205

2 3 4 5
log(MCNdust/M )

1.4

1.6

1.8

2.0

2.2

2.4

2.6 Single Sérsic
Double Sérsic

54 52 50 48
Position Angle (deg)

0 20 40 60 80
Inclination (deg)

1.4

1.6

1.8

2.0

2.2

2.4

2.6

5 10 15 20
Scale Height (pc)

lo
g(

2 )

Figura C.22: NGC4374. Lo mismo que la figura C.2.
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Figura C.23: Perfiles y residuos 2D de NGC4374 1-Sérsic. Igual que la figura C.3.
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Figura C.24: Perfiles y residuos 2D de NGC4278 2-Sérsic. Igual que la figura C.4.

Observed Single Sérsic Double Sérsic

Figura C.25: Imágenes sintéticas de NGC4552. Los mismo que en la figura C.1.
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Figura C.26: NGC4552. Lo mismo que la figura C.2.
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Figura C.27: Perfiles y residuos 2D de NGC4552 1-Sérsic. Igual que la figura C.3.
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Figura C.28: Perfiles y residuos 2D de NGC4374 2-Sérsic. Igual que la figura C.4.

Observed single sersic double sersic

Figura C.29: Imágenes sintéticas de NGC4635. Los mismo que en la figura C.1.
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Figura C.30: NGC4636. Lo mismo que la figura C.2.
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Figura C.31: Perfiles y residuos 2D de NGC4636 1-Sérsic. Igual que la figura C.3.
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Figura C.32: Perfiles y residuos 2D de NGC4636 2-Sérsic. Igual que la figura C.4.

Observed single sersic double sersic

Figura C.33: Imágenes sintéticas de NGC5077. Los mismo que en la figura C.1.
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Figura C.34: NGC5077. Lo mismo que la figura C.2.
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Figura C.35: Perfiles y residuos 2D de NGC5077 1-Sérsic. Igual que la figura C.3.
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Figura C.36: Perfiles y residuos 2D de NGC5077 2-Sérsic. Igual que la figura C.4.
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Figura D.1: Panel superior: Mejor ajuste al espectro NIR de NGC404 (modelo [Nenkova08]).
La línea discontinua verde representa el polvo del AGN. La línea roja discontinua muestra las
componentes del ISM. La línea amarilla muestra la componente estelar. La línea azul muestra la suma
de todas las componentes. Abajo del espectro se muestran los residuos. Panel central: Funciones de
distribución de probabilidad (PDF, en inglés) de los parámetros del modelo [Nenkova08] obtenidas
con el ajuste espectral. Panel inferior: Distribución de los valores de MNdust (izquierda) y rout
(derecha) obtenidos de las PDF de los parámetros.
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Figura D.2: Ajuste espectral de NGC2974 (modelo [Nenkova08]). La descripción es igual que en la
figuraD.1. En este caso se tomó rout ∼ 0.05 pc como valor más probable sin cotas de error.



APÉNDICE D. RESULTADOS DE LOS AJUSTES ESPECTRALES 220

0 20 40 60 80

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

No
rm

al
ize

d 
PD

F

i

2 3 4 5 6 7 8 9 10

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0 N0

10 20 30 40 50 60

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

2.
00

1.
75

1.
50

1.
25

1.
00

0.
75

0.
50

0.
25

0.
00

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

No
rm

al
ize

d 
PD

F

a

30 40 50 60 70 80

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

0.5 0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
log(MNdust/M )

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

PD
F 

no
rm

al
iza

da

Hoenig10  = 0.77,  = 0.30

Figura D.3: Ajuste espectral de NGC2974 (modelo [Hoenig10]). La descripción es igual que en la
figuraD.1. Este modelo no da una estimación de rout.
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Figura D.4: Mejor ajuste espectral de NGC4168 (modelo [Nenkova08]). La descripción es igual que
en la figuraD.1. En este caso se tomó rout ∼ 0.05 pc como valor más probable sin cotas de error.
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Figura D.5: Mejor ajuste espectral de NGC4278 (modelo [Nenkova08]). La descripción es igual que
en la figuraD.1.
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Figura D.6: Ajuste espectral de NGC4374 (modelo [Hoenig10]). La descripción es igual que en la
figuraD.1. Puesto que este modelo no da una estimación de rout, se tomó el valor obtenido por el
modelo [Nenkova08], rout ∼ 0.02 pc.
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Figura D.7: Ajuste espectral de NGC4374 (modelo [Hoenig17]). La descripción es igual que en la
figuraD.1. Este modelo no da una estimación de rout.
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Figura D.8: Mejor ajuste espectral de NGC4552 (modelo [Fritz06]). La descripción es igual que en
la figuraD.1.
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Figura D.9: Ajuste espectral de NGC4636 (modelo [Fritz06]). La descripción es igual que en la
figuraD.1.
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Figura D.10: Ajuste espectral de NGC4636 (modelo [Stalev16]). La descripción es igual que en la
figuraD.1.
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Figura D.11: Ajuste espectral de NGC5077 (modelo [Nenkova08]). La descripción es igual que en la
figuraD.1.
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Figura D.12: Ajuste espectral de NGC5077 (modelo [Hoenig17]). La descripción es igual que en la
figuraD.1. Este modelo no da una estimación de rout.
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Figura D.13: Ajuste espectral de IC 1459 (modelo [Fritz06]). La descripción es igual que en la figu-
raD.1.



APÉNDICE D. RESULTADOS DE LOS AJUSTES ESPECTRALES 231

0 20 40 60 80

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

No
rm

al
ize

d 
PD

F

i

10 20 30 40 50 60 70 80

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

0.
0

0.
2

0.
4

0.
6

0.
8

1.
0

1.
2

1.
4

1.
6

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0 p

0.
0

0.
2

0.
4

0.
6

0.
8

1.
0

1.
2

1.
4

1.
60.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

No
rm

al
ize

d 
PD

F

q

5 10 15 20 25 30 35

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0 Y

2 4 6 8 10 12

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

2.0 2.2 2.4 2.6 2.8 3.0 3.2
log(MNdust/M )

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

PD
F 

no
rm

al
iza

da

Stalev16  = 2.37,  = 0.17

0.06 0.08 0.10 0.12 0.14 0.16 0.18
0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0  = 0.18,  = 0.04

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