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Resumen

El agujero negro supermasivo (SMBH) que habita el centro de cada galaxia tiene
una fuerte influencia en su morfologia, dinamica y evolucion. El estudio de su entorno
requiere observaciones en radio frecuencias de las regiones méas densas, compuestas
de gas y polvo, que en otras frecuencias son altamente obscurecidas.

Caracterizar el gas molecular en la region nuclear de galaxias es crucial para
obtener la masa en gas que eventualmente se convertiré en estrellas. Con tal objetivo,
en esta tesis se presenta el anélisis del espectro de lineas de emisién moleculares
obtenido con el receptor Redshift Search Receiver del Gran Telescopio Milimétrico
del nucleo de la galaxia NGC 4303. Las lineas detectadas son de los trazadores del
gas denso: HCN, HNC, HCO* y C,H; asf como de los del gas difuso *CO y C*¥0.
Ya que ¥CO es una linea 6pticamente delgada, se utilizoé para calcular la densidad
columnar de hidrégeno molecular, asi como la masa de gas molecular total en la
region central de radio ~800 pc. La velocidad radial que muestra el gas molecular
coincide con la velocidad de la curva de rotacion de la galaxia encontrada en estudios
previos. Ademés, con la linea de HCN se calculé la masa y luminosidad del gas denso
que, junto con la luminosidad en infrarrojo cumplen con la relaciéon de formacion
estelar de Larson-Solomon. Con diagramas de cocientes de lineas moleculares no se
obtuvo un diagnoéstico del obscurecimiento para una muestra de galaxias con AGN.
Sin embargo, si fue posible obtener informacion sobre la abundancia molecular y
los procesos fisicos que imperan en la region nuclear de NGC 4303, en donde se ha
reportado una intensa actividad de formacion estelar. Los resultados aqui expuestos se
suman a los encontrados por otros estudios multifrecuencia para explicar globalmente

la actividad nuclear influenciada por el SMBH en NGC 4303.
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Abstract

The supermassive black hole that inhabits the center of each galaxy has a strong
influence on its morphology, dynamics, and evolution. Studying its environment re-
quires observations in radiofrequency of the densest regions, which are compounds of
gas and dust, that at other frequencies are highly obscured.

Characterizing molecular gas in the nuclear region of galaxies is crucial to obtai-
ning the mass in gas that will eventually become stars. To that end, this dissertation
presents the analysis of the spectrum of molecular emission lines obtained with the
Redshift Search Receiver of the Large Millimeter Telescope from the nuclear region
of the galaxy NGC 4303. The lines detected are from dense gas tracers, such as HCN,
HNC, HCO* y CyH; as well as diffuse gas lines 3CO y C'80. Since ¥*CO being an
optically thin line, was used to calculate the column density of molecular hydrogen,
and the total molecular gas mass of the central region of radio ~800 pc. The mo-
lecular gas radial velocity matches well the velocity of the galaxy’s rotation curve
found in previous studies. Furthermore, with the HCN line, the mass and lumino-
sity of dense gas was calculated which jointly with the infrared luminosity follows
the Larson—Solomon relation star-formation. Molecular lines ratio diagrams did not
allow a diagnosis on obscuration for a sample of galaxies with AGN. However, it was
possible to obtain information about the molecular abundance and physical process
that prevail in the nuclear region of NGC 4303, where it has been reported a po-
werful activity of star—formation. The results presented here added to those found
by other multifrequency studies to globally explain the nuclear activity influenced by

the SMBH in NGC 4303.
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Proélogo

Los atomos que forman nuestros cuerpos, las moléculas del aire que respiramos
y en general, la materia de nuestro entorno, es producida por los mismos astros que
iluminan con su luz a un Universo tan vasto como obscuro. Las estrellas transforman
elementos ligeros en otros mas pesados y complejos mientras viven, al morir los liberan
de manera subita enriqueciendo quimicamente el medio a su alrededor, brindando las
condiciones propicias para la creaciéon de una nueva generacion de estrellas y asi
continuar con un proceso ciclico, autosostenido que da estructura y movimiento a
cada Universo isla que habitan, término designado por Immanuel Kant en 1755 para
lo que hoy conocemos como galaxias.

Entender la manera en la que los atomos se conforman en moléculas y éstas a
su vez forman estrellas, es crucial para estudiar cada etapa de la evolucion galactica
y la historia del Universo. Desde la primera nebulosa vista por el hombre hasta la
galaxia mas lejana observada al dia de hoy, cada una de ellas es muestra de una
gran variedad de entornos y procesos fisicos a los que estan inmersas. Tal variedad
que pareciera las hace tnicas, se da a escalas espaciales que van desde los parsecs
(~ 3 x 10'® c¢m) hasta las decenas y miles de ellos, en temperaturas cercanas al cero
absoluto y hasta los miles de grados Kelvin; las densidades de materia bariénica van
desde unas pocas particulas por cm™ (que es varios érdenes de magnitud menor al
vacfo alcanzable en laboratorios terrestres), hasta decenas de miles de ellas por cm™3
en objetos compactos.

Lo que por muchas décadas se mantuvo oculto a los instrumentos astronémicos
y obscuro en nuestro entendimiento, requiere conocimientos de Mecanica Cuantica,

Fisica Atémica y Molecular, Procesos Radiativos y técnicas de observacion con radio-
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telescopios de gran tamano y con receptores muy sensibles que hoy estan a nuestro
alcance. En esta tesis abordo el estudio del gas molecular en el ntcleo obscurecido
de la galaxia NGC 4303 con el objetivo de caracterizar y conocer el medio que rodea
al agujero negro que se encuentra en el corazéon de la galaxia. Se le anade un anali-
sis multifrecuencia con datos en infrarrojo y en radio de estudios encontrados en la

literatura con el fin de dar una explicacion integral a dicha actividad nuclear.

En en el Capitulo 1 doy la definicién de lo que es un Nucleo Activo de Galaxia
(de aqui en adelante, AGN), los tipos de AGNs y el modelo que trata de explicar de
manera simple a todas las caracteristicas observadas. Menciono algunos métodos de
diagnoéstico multifrecuencia para AGNs obscurecidos, haciendo énfasis en las pruebas

que conciernen a la region milimétrica y submilimétrica del espectro electromagnético.

En el Capitulo 2 describo las propiedades de las nubes moleculares del medio
interestelar, la formacion de moléculas y las lineas de emisién que se observan en
los espectros sub-mm debido a las transiciones rotacionales. También, menciono las
abundancias moleculares desde el Hy, CO y moléculas mas complejas como los traza-
dores de gas denso (e.g., HCN, HNC, HCO™), asi como su importancia en el estudio

de centros galacticos obscurecidos.

En el Capitulo 3 presento algunas nociones de Radioastronomia, desde los com-
ponentes de un telescopio tipo single-dish hasta los parametros obtenidos para su
posterior procesamiento. Menciono al Gran Telescopio Milimétrico (GTM), radiote-
lescopio mexicano con el que se obtuvo el espectro de lineas de emision de la galaxia
que se analiza en este trabajo. Es recomendable tener conocimientos previos de pro-
cesos radiativos para esta parte de la tesis, sin embargo en el Apéndice B se presentan
los conceptos basicos necesarios para un mejor entendimiento de las cantidades que

se obtienen de las observaciones en radio.

El nucleo de esta tesis se encuentra en el Capitulo 4, donde se detalla la observa-
cion, reduccion y andlisis de las lineas moleculares detectadas en el espectro nuclear
de la galaxia. Se calculan parametros fisicos como intensidades integradas, luminosi-
dades, densidades superficiales de gas y densidades columnares. Mediante el analisis

de cocientes de lineas de emisiéon moleculares muestro la relacion que existe entre las
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intensidades integradas de las lineas de gas difuso (de baja densidad volumétrica),
trazado por el monoéxido de carbono y las lineas de gas denso, trazado por molécu-
las como HCN, HCO™, HNC, etc. Los resultados obtenidos se analizan y discuten
comparandolos con cocientes de lineas moleculares obtenidos para otras galaxias en
la literatura. Al analisis se le anaden datos de otros estudios multifrecuencias como
rayos X, UV-Optico, infrarrojas y radio para mostrar la relacion que existe entre la
formacion estelar y el gas denso.

Finalizo con el Capitulo 5 en donde doy un resumen de los resultados obtenidos,

expongo las conclusiones, menciono algunos problemas pendientes y el trabajo futuro.






Capitulo 1

Introducciéon

< No matter how fast light travels,

it finds the darkness has always got there first,
and is waiting for it.>

-Terry Pratchett, Reaper Man

Las galaxias son el gran ecosistema donde estrellas, planetas, gas, polvo, campos
magnéticos y gravitatorios interacttian entre si. Tal complejidad requiere de grandes
proyectos que estudien al Universo en distintas escalas espaciales y desde diferentes
“puntos de vista”. El conocimiento del cosmos que se tiene hasta ahora ha ido de
la mano con el avance tecnologico al contar con instrumentos en tierra y en orbita
cada vez mas sensibles, capaces de distinguir y observar objetos en todo el rango del
espectro electromagnético: desde los destellos de rayos gamma, rayos X, UV-Optico,
infrarrojo (IR) y las radio ondas.

A cada frecuencia que observamos, la luz de una fuente emisora es debida a pro-
cesos radiativos especificos que nos brindan informacién de la interaccion entre los
fotones y la materia. La descripcion global de un objeto en el Universo necesita de
estudios multifrecuencia con resultados que se complementen unos a otros como pie-

zas de un gran rompecabezas, para después tratar de explicar otros con similares



caracteristicas.

Historicamente, la espectroscopia en el 6ptico de galaxias cercanas muy brillantes
arrojo la primera evidencia observacional para suponer la presencia de una compo-
nente de alta emision en la region central de tales objetos, ahora conocidas como
galaxias Seyfert en honor a su descubridor, Carl Seyfert. En los 70’s, los radiotelesco-
pios también revelaron objetos “puntuales” con una emisién mayor a la que se media
en galaxias conocidas, ademas de contar con un espectro con alto corrimiento al rojo
(ver Apéndice C), indicativo de que se encontraban a grandes distancias. Estos obje-
tos recibieron el nombre de “quasi-stellar objects” o quasares y llamaron rapidamente
la atenciéon por ser tan luminosos como lejanos. Asi comenzo6 el descubrimiento de
un “zoolégico” de objetos en distintas frecuencias con caracteristicas espectroscopicas
y fotométricas diversas pero con una clasificacion en comun: su gran luminosidad

central.

Ahora sabemos que la alta emision de estas galaxias es debida a una intensa
actividad nuclear que es asociada con la acrecion de material en un disco que rodea
a un agujero negro supermasivo (SMBH, por sus siglas en inglés) y que habita en el
corazon de cada una de ellas (Zel’dovich & Novikov, 1964). El estudio multifrecuencia
de la actividad nuclear es de suma importancia para entender la evolucién galactica
en la historia del Universo y plantean un gran reto observacional debido a la gran
distancia en la que se pueden encontrar, asi como al pequeno volumen donde se
produce la radiacién. Ademas, pruebas observacionales en rayos X muestran que la
mayor parte de la poblaciéon de nticleos activos se encuentran obscurecidos (e.g., Ueda
et al., 2014), es decir, una fraccién de la radiacion emitida es obstruida por el gas y

polvo entre la fuente y el observador (ver revision de Hickox & Alexander, 2018).

El problema con el obscurecimiento es que reduce la informacién que se puede
obtener del nucleo y que es necesaria para explicar como el gas es acretado por el
SMBH, asi como entender el rol que tienen estos objetos en la evolucion de la misma
galaxia anfitriona. Ademas, al ser los objetos dominantes en densidad numérica y
luminica, la medida de la radiacion total emitida por el SMBH en el tiempo coésmico

estd mayormente sesgada, asi como también la contribuciéon de estos objetos al fondo
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cosmico de rayos X (Cosmic X-ray Background, CXB) que requiere una alta poblacion
de ellos para reproducir la distribucion espectral de energia (SED) observada en el
Universo (Aird et al., 2015).

Técnicas eficientes para diagnosticar nticleos obscurecidos se llevan a cabo me-
diante la combinaciéon de observaciones en mediano infrarrojo (MIR) y en rayos X,
sin embargo, observar y caracterizar el medio obscurecedor es también objetivo prio-
ritario, pues al obtener la densidad, temperatura y composicion de la region central
se conoceran los procesos fisicos que los producen.

La observacion en frecuencias infrarrojas y milimétricas sirven para estudiar la
re-emision térmica por polvo en regiones obscurecidas al volverlas “transparentes”
y observables, asi como para estudiar el gas molecular difuso y denso trazado por
la emisién de moléculas via transiciones rotacionales (ver Seccion 2.3). Aunque la
debilidad de las lineas de emision moleculares nos limita a observaciones de galaxias
cercanas o muy brillantes, los instrumentos destinados al estudio del gas molecular se
han hecho mas sensibles a su detecciéon, brindando conocimiento de la distribucion,
composicion y caracteristicas fisicas locales.

Estudiar el gas molecular para escudrinar en la region mas interna del nicleo
activo es crucial. En particular, el estudio de gas molecular denso nos da pistas sobre la
evolucion de la galaxia anfitriona, pues este gas es directamente formador de estrellas,
que después retroalimentan quimica y radiativamente el medio interestelar para crear

nuevas generaciones de estrellas.

1.1. Nucleo de Galaxia Activo

La manifestacion observacional de un fenémeno muy energético en el nicleo de
las galaxias es a lo que se refiere el término Nucleo de Galaxia Activo (AGN). En el
pasado, lo referido a la actividad era sé6lo a la “no asociada a estrellas”, hoy se entiende
como la debida a la acrecion de gas dentro de un SMBH central cuyo giro produce
un disco de material 6pticamente grueso (ver Apéndice B) que emite térmicamente

debido a la viscosidad (e.g., Rees, 1984).
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Los componentes del AGN en orden de menor a mayor escala espacial son: la
fuente central o SMBH, el disco de acrecién, la region de lineas anchas (BLR), la
region de lineas angostas (NLR), el toro 6pticamente grueso (responsable del obscu-
recimiento central) y los jets ( ver Figura 1.1). A continuacion describo las principales

caracteristicas de cada uno de ellos.

dusty absorber
accretion disc

electron plasma

black hole

broad line region

narrow line region

Figura 1.1: Esquema de las componentes principales de un AGN. Imagen tomada y
modificada de Beckmann & Shrader (2012).

1.1.1. Componentes principales
SMBH

El Event Horizon Telescope (EHT) se ha consolidado en la segunda década del
siglo XXI como el proyecto observacional colaborativo méas ambicioso hasta ahora, al
haber obtenido la imagen de la distribucion espacial de las ondas de radio de un SMBH
en el centro de la galaxia M87 (ver Figura 1.2), que ademés es prueba observacional
de la existencia de estos objetos en los centros galacticos.

El pozo de potencial gravitacional que genera el SMBH atrapa al material circun-
dante liberando energia en la mas eficiente forma en el Universo, convirtiendo entre

el 5 al 42 % de la masa en emision radiativa (Shapiro & Teukolsky, 1983). La solucion

8
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de Schwarzschild de las ecuaciones de la Relatividad General postulada por Einstein
explican la dindmica de un agujero negro (e.g., Schwarzschild, 1916), donde suponien-
do el Teorema del Virial se encuentra la luminosidad total o energia por unidad de
tiempo producida por una masa acretada a un SMBH en un radio de Schwarzschild
dado. Para una galaxia Seyfert la luminosidad (L) estd en el rango de ~ 10%2 — 10%

1

! mientras que para un quasar sera > 10* erg s—*.

erg s~

M87*  April 11, 2017

April 10

0 1 2 3 4 "J 6
Brightness Temperature (10” K)

Figura 1.2: La fuente central de la galaxia M87. El EHT capturando por primera vez
el horizonte de eventos de un SMBH. Imagen tomada de Akiyama et al. (2019).

Disco de acrecion

La dindmica de esta componente es muy compleja, pues depende de factores como
la intensidad del campo magnético o si el AGN tiene jets o un disco coronal. Ademas,
las estimaciones de energia, eficiencia y tasa de acrecién dependen fuertemente de
considerar o no la viscosidad del material que lo compone. Bajo ciertas aproximaciones
la temperatura del disco estara entre los 10* — 10° K, es decir, la emisién observada

estara en el intervalo UV-Optico del espectro.
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El tamano del disco, que es influenciado gravitacionalmente por el SMBH, tendra
un radio igual a la distancia donde el polvo deje de sublimarse (e.g. Barvainis, 1987).
Para un desarrollo mas detallado de la dinamica del objeto central y de la estructura

de acrecion revisar el libro de Beckmann & Shrader (2012).

BLR

Regresando a las galaxias Seyfert, la region de lineas anchas (BLR, por sus siglas
en inglés) se encuentra alrededor del disco de acrecion del SMBH y debido a su
cercanfa provoca anchos Doppler (ver Seccion 3.3) en las lineas de emisién de ~ 10*
km s™! observadas en espectros 6pticos. Asumiendo equilibrio de fotoionizacién (e.g.
Gaskell, 2009), las propiedades del BLR dan una T~ 10* K en filamentos de gas o
nubes individuales, cuyas caras frontales hacia el centro estaran ionizadas mostrando
lineas de [Hell|, [OVI], [NV], [CIV]; mientras que el lado opuesto tendra lineas de

menor grado de ionizacion como [Mgll|, [Call|, [Fell] y neutras de [OI].

NLR

La region de lineas angostas (NLR) es la region mas extendida (> 100 pc) y alejada
de la influencia del SMBH, considerada como resuelta (observable) en el 6ptico (e.g.
Bennert et al., 2004). Esté fotoionizada por el continuo en UV-rayos X emitido por
la acrecion del SMBH. Las lineas de emision observadas en el espectro 6ptico tienen
un ancho de ~ 400 — 500 km s~!. Se observan lineas permitidas como semiprohibidas

de oxigeno, magnesio y azufre e indican una densidad de gas ~ 10 — 10% km s~!.

Toro nuclear

Su estudio es de vital importancia para entender el fenémeno de acrecion del
SMBH, pues la emision central puede ser absorbida casi en su totalidad y reprocesa-
da en la region interna del toro, ocultando informacion directa del disco de acrecion
y de la BLR. Su composicién es una mezcla de gas atémico, molecular y polvo a altas

densidades pero de estructura compleja y abierta al debate, pues en un principio la

10
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supuesta estructura “suave” y continua se vio imposibilitada de mantener ante resul-
tados observacionales. Estudios dindmicos basados en un modelo de un toro grumoso
o clumpy (Nenkova et al., 2002; Elitzur & Shlosman, 2006) predicen emisiones que se
han encontrado en galaxias Seyfert y permiten la coexistencia del polvo en un gran
rango de temperaturas (Nenkova et al., 2008).

Observaciones en MIR dan como tamano de radio interno del toro o r;, < 1 pc,
valor que queda determinado por la distancia radial desde el centro hasta donde el
polvo alcanza su temperatura de sublimacion (Barvainis, 1987). El radio exterior tiene
que ver con la esfera de influencia del SMBH y tiene valores de decenas de parsecs
(Garcia-Burillo et al., 2021). La primera deteccion de un toro de AGN lo hizo ALMA
para NGC 1068 (Garcia-Burillo et al., 2016).

Jets

Son estructuras colimadas de gran escala muy energéticas de plasma fluyendo
desde el disco de acrecién, muy notables en radiofrecuencias debido a la radiaciéon
sincrotron de particulas cargadas a grandes velocidades que siguen las trayectorias
helicoidales del campo magnético generado. El tamano se puede extender desde las
décimas hasta los miles de parsecs, superando en ocasiones por decenas de veces el
diametro visible de la galaxia. La presencia de un l6bulo o de jets bipolares s6lo se ve
reflejada en ~10 % de los AGNs.

La Tabla 1.1 muestra las escalas aproximadas de las componentes arriba mencio-
nadas con sus respectivos métodos de estimaciéon. En el caso del toro, la observacion
tanto en MIR, como en sub-mm puede dar una idea de la escala. La observacion de
los jets se hace por medio de imégenes de la distribuciéon espacial de ondas de radio

con conjuntos de radiotelescopios trabajando con la técnica de interferometria.

1.1.2. Modelo Unificado

La morfologia y la luminosidad fueron los primeros criterios que los astrénomos

usaron para clasificar a las galaxias. El espectro en el 6ptico de 6 galaxias observadas

11
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’ Componente ‘ Tamano aproximado ‘ Método de estimacion ‘
Horizonte de eventos SMBH Rg ~ 0.01-10 AU Rg =2GMpggc™?
Disco de acrecién: radio interior R;, ~ 0.01-60 AU R;, =1.2-6 R,
Disco de acrecién: radio exterior Ry ~ 1-1000 AU | Variabilidad de lentes grav.

ver Morgan et al. (2010)

BLR Rprr ~ 0.01-1 pc Rprr oc RS0
ver Bennert et al. (2004)

Toro polvo/molecular Didmetro ~ 7-50 pc | Mapa en mm (ALMA, VLT)
NLR Rnrr ~ 10%2-10% pc RNLRtyper = LSS,
RNLR,typeQ ~ L(()j?][

Jets >100 kpc Imagen en radio

Tabla 1.1: Tamano de las componentes principales de un AGN . Tabla modificada del
libro “Active Galactic Nuclei” de Beckmann & Shrader (2012).

por Carl Seyfert en los 40’s revel6 lineas de emision de alta excitacion: anchas, angostas
o ambas (Seyfert, 1943), las lineas anchas mostraban velocidades mayores a los 1000

km s~!

, superiores a cualquier otro objeto conocido entonces.

Las galaxias tipo Seyfert se diferencian de los quasares en que las primeras son
menos luminosas, ademés la mayoria de las galaxias Seyfert se encuentran en galaxias
espirales. La primera clasificacion de AGNs fue hecha por Khachikian & Weedman
(1974), donde separaron a las galaxias Seyfert en dos tipos:

*Seyfert Tipo 1 (Syl): Se observan dos tipos de lineas de emision, las lineas

angostas caracteristicas de gas ionizado de baja densidad con velocidades de centenas

1 1

de km s=, mientras que las otras lineas son anchas con velocidades >1000 km s~ y
solo lineas permitidas, que indican una densidad de gas muy alta.
*Seyfert Tipo 2 (Sy2): Solo se observan las lineas angostas en su espectro,

tanto permitidas como no permitidas, con velocidades de 500-1000 km s+

, tal vez
debido a cierto obscurecimiento.

Una clasificacién de galaxias activas pero con menor luminosidad nuclear que las
Seyfert son las llamadas galaxias de Lineas de Emision de Baja Ionizacion en la Re-
gion Nuclear o LINERSs (por sus siglas en inglés, Heckman, 1980), con un espectro
muy parecido a las Sy2 pero con las lineas de ionizacion [OII] y [NII] menos intensas

(ver Figura 1.3). Los anchos de linea esperados son de ~ 200 — 400 km s~ .

12
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Existen mas clases de AGNs que por su tipo son andlogos a las Syl y Sy2 pero
vistos en longitudes de ondas de radio, asi como otras cuyas caracteristicas son ob-
servadas en longitudes de onda UV e IR, de ellas no se daran més detalles aqui, pero

se pueden consultar en los trabajos de Ho (2008) o Padovani et al. (2017).
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Figura 1.3: Ejemplos de espectros en el 6ptico que muestran las similitudes y dife-
rencias entre regiones H 11, galaxias Sy2 y LINERs. Aunque se presumen los mismos
anchos de linea entre los tltimos dos, la intensidad de la primera es ampliamente
mayor que la segunda. Figura tomada de Ho (2008).

El Modelo Unificado (Antonucci, 1993) explica las caracteristicas de la radiacion
observada en los diferentes tipos de AGNs dependiendo el &ngulo de vision que tiene el
observador con respecto a una estructura geométricamente toroidal que se encuentra
externo al disco de acrecion del SMBH.

Siguiendo al Modelo Unificado, para galaxias face-on (baja inclinacion con respec-
to al plano de observacion y a la normal del disco galactico) es dificil observar la BLR
debido al gran angulo de cobertura que puede tener el toro grumoso que envuelve
la region central hacia el SMBH. Para galaxias de canto o edge-on (la normal del

disco galactico es casi perpendicular a la linea de observacion), el obscurecimiento es
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P Low EM Power { | High EM Power  me—

Radio Loud

Radio Quiet

Radio Quiet Radio Quiet
Low Power High Power

J. E. Thorne

Figura 1.4: Esquema del Modelo Unificado. Las distintas clases de AGNs clasificados
segiin el angulo de vision del observador. Créditos: PhD. J.E.Thorne

debida al toro y al material del disco galactico a gran escala, lo que hace atin mas
dificil escudrinar lo que pasa en el disco de acrecion.

El modelo explica las caracteristicas observadas en Syl y Sy2, asi como en las
clasificadas por su emision en radio. Sin embargo, lo que se observa en AGNs cercanos
es distinto a lo que se observa en AGNs con alto corrimiento al rojo o redshift (z, ver
Seccion 3.3). Al observar hacia “el pasado”, las galaxias presentan etapas evolutivas
distintas, con grandes cantidades de gas atomico y molecular que derivan en una alta

formacion estelar y por lo tanto, en una alta emision en el centro galactico.

14



CAPITULO 1. INTRODUCCION

En el Universo local (z < 0.1) una cantidad considerable de AGNs muestran re-
giones Opticamente gruesas (ver Apéndice B) que obscurecen la radiacion producida
por el SMBH (e.g., Netzer, 2013), pero a altos corrimientos al rojo la mayoria de éstos
se encuentran altamente obscurecidos. Desde el descubrimiento del fondo césmico en
rayos X (CXB) (Giacconi et al., 1962), el debate sobre su naturaleza llevo a considerar
y a adoptar que la emision es debida a un gran nimero de fuentes puntuales distri-
buidas isotrépicamente en el Universo. La distribucion espectral de energia observada
del CXB (ver Figura 1.5) ha sido bien modelada con fuentes donde un SMBH esta
acretando intensamente material, donde, via modelos de sintesis poblacional en z ~ 1
sugieren que el 56 = 7% de los AGNs son altamente obscurecidos (Tasnim Ananna
et al., 2019), otra razén por la cual el estudio de este tipo de objetos es crucial para

el entendimiento de la evolucién de AGNs en la historia del Universo.
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Figura 1.5: Modelo de sintesis poblacional SED del Cosmic X-ray Background. Se
observa la gran contribucion y cantidad de AGNs obscurecidos (CT-AGN) necesarios a

z ~ 1 para explicar las observaciones. Tomado del articulo original de Tasnim Ananna
et al. (2019).
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1.2. Ncleos obscurecidos

El proceso de obscurecimiento se puede separar en tres escalas espaciales: la peque-
na escala, i.e., el toro grumoso de decenas de parsecs, la escala intermedia de cientos
de parsecs de la region circumnuclear y por tltimo, el obscurecimiento a gran escala
donde el gas atomico y molecular del disco galactico opaca la emision proveniente de
la region central. En cada una de las escalas sera importante conocer la medida a la
que el gas es “transparente” a los fotones con los que se observa la galaxia, i.e., la pro-
fundidad 6ptica del medio, que ayude a los astrénomos a disenar proyectos especificos

que estudien el material obscurecedor.

1.2.1. Diagnoéstico multifrecuencia

Una gran cantidad de estudios se han llevado a cabo para buscar y diagnosticar
AGNs obscurecidos en diferentes frecuencias con telescopios en tierra y en el espacio.
A continuacién se presenta un resumen de los métodos de identificacion y algunos

resultados importantes en cada rango del espectro electromagnético.

Rayos X

Son la principal y mas confiable herramienta para diagnosticar un AGN obscure-
cido. Comuinmente se divide la banda de los rayos X en suaves y duros, donde el rango
de energias para los primeros es de 0.2 — 10 keV, mientras que de los segundos es de
10 — 200 keV. Como la profundidad éptica incrementa cuando disminuye la energia,
los fotones de baja energia en rayos-X son mas facilmente absorbidos que los fotones
en rayos X més energéticos, por lo tanto, los observatorios sensibles a rayos-X duros
podran detectar AGNs mayormente obscurecidos que los rayos X blandos. Ejemplos
de observatorios en rayos X duros son el International Gamma-Ray Astrophysics La-
boratory (INTEGRAL), el Nuclear Spectroscopic Telescope Array (NuStar) y el Burst
Alert Telescope (Swift-BAT'). Ejemplos de observatorios en rayos X blandos son Chan-
dra y XMM-Newton.
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Una medida del obscurecimiento se puede obtener mediante la densidad columnar
de hidrégeno neutro (Ny), de este modo, para Ny > 1.5 x 10** cm™2 la emision en
rayos X duros se ve altamente suprimida y al AGN se denomina Compton-Thick (de
aqui en adelante, CT-AGN). Analogamente, para 10?2 < Ny < 10?* cm™2 los AGNs
son nombrados Compton-Thin (ver revision de Comastri, 2004).

El SED derivado de estas observaciones muestra un pico de emisiéon para la linea
Ka del Fe, asi como una “joroba” caracteristica a ~ 30 keV para absorciones Compton-
Thick. Modelos de ajuste espectral toman como principales variables la densidad
columnar promedio y el factor de cobertura del toro para realizar el mejor ajuste al

SED observado (ver Figura 1.6).

UV-Optico, NIR

Fotométricamente, la emision en UV-Optico del nicleo se ve opacada por la emi-
sion de estrellas jovenes de toda la galaxia, también, la profundidad 6ptica del polvo
es alta en este rango de frecuencias debido a su alta capacidad de absorber los fotones
para luego re-emitirlos en frecuencias mas largas (e.g., NIR). Por lo tanto, es mas
efectivo el estudio de la galaxia anfitriona en este rango del espectro cuando por otro
medio de diagndstico ya se supone la existencia de un AGN obscurecido.

Cabe recordar que a estas frecuencias se hicieron las primeras detecciones de AGNs
mediante espectroscopia, que es en comparacion con la fotometria, una poderosa téc-
nica de diagnostico y caracterizacion de AGNs obscurecidos. Las lineas de emision en
el optico han servido para diagnosticar regiones con lineas ionizadas intensas parti-
cularmente en los centros de las galaxias. Los diagramas actualmente conocidos BPT
(Baldwin-Phillips-Terlevich) propuestos inicialmente por Baldwin et al. (1981) usan
cocientes de lineas de emision de dtomos ionizados prominentes (e.g., [OIII], [NII],
[SII|) para diferenciar entre galaxias de tipo AGN, galaxias formadoras de estrellas o
tipo starburst (de aqui en adelante, SB). Estudios posteriores basados en modelos de
sintesis de poblaciones estelares, han encontrado valores teéricos méaximos que deter-
minan si la emision de la galaxia es dominanda por AGNs (Kewley et al., 2006), que

en los diagramas se aprecian como lineas que dividen galaxias de formacion estelar y
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NUCLEOS OBSCURECIDOS

Seyfert-HII puras (Kauffmann et al., 2003).

Por lo anterior se puede concluir que el método de cocientes de lineas de emision
es efectivo como diagnostico para determinar la actividad central en galaxias (ver
Figura 1.7) y su uso no so6lo se limita en la region del 6ptico sino que se extiende
a la region milimétrica del espectro electromagnético, como se vera mas adelante en
el Capitulo 4. Sin embargo, no es posible usar los diagramas BPT para diagnosticar

AGNs obscurecidos debido a la débil emisién de la NLR en el éptico.

MIR

Observaciones en el mediano infrarrojo (MIR) muestran diagnosticos confiables
para detectar AGNs obscurecidos, pues a diferencia del UV-Optico, detectan la emi-
sion térmica producida por el polvo tibio-caliente del toro grumoso. La banda definida
entre 3 — 30 um es observada por telescopios espaciales como Akari, Infrared Astro-
nomical Satellite (IRAS), Infrared Space Observatory (ISO), SOFIA y recientemente
por Spitzer y el Wide-Field Infrared Survey Ezplorer (WISE).

El método consiste en diagramas de diagnoéstico color-color, como el de la banda
de 12 — 100 pm obtenidos de IRAS (de Grijp et al., 1987) y el diagrama basado en
los datos de Spitzer y WISE en 3 — 24 pym (Assef et al., 2013). Las fuentes centrales
necesitan tener alta intensidad en las lineas, pues corren riesgo de contaminaciéon por
la emision en las mismas bandas de regiones de formacion estelar (regiones HII) en
la galaxia. Discriminar entre AGNs obscurecidos y SB requiere de espectroscopia en
MIR donde pueden detectarse lineas altamente ionizadas debido al campo de radiaciéon
caliente del disco de acrecion. Es importante mencionar que ademas de detectar AGNs
obscurecidos y no obscurecidos con la técnica de espectroscopia, también se puede
medir de manera confiable la cantidad de obscurecimiento del AGN gracias a la fuerte
absorcion causada por los granos de polvo en la linea del silicio (Si) a 9.7 y 18 ym
(e.g., Hao et al., 2007). Esta técnica se ha usado para asociar la emision de polvo
que es radiado en UV por estrellas recientemente formadas y asi tener una medida

indirecta de la tasa de formacion estelar (SFR) en la region.
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

Radio

La emision nuclear observada en galaxias en el intervalo de longitudes de onda de
0.01 — 30 m se debe principalmente a la radiaciéon sincrotrén provocada por el disco
de acrecion y los jets. Midiendo el exceso de radiacion en radio se puede identificar
la actividad nuclear provocada por la acrecion del SMBH y se puede distinguir de
la emision esperada por regiones HII de formacion estelar (e.g., Del Moro, A. et al.,
2013). Otro método de diagnostico para el obscurecimiento de AGNs es la deteccion
de la linea de 21 c¢cm de hidrogeno neutro (HI), con el que se puede medir la densidad
columnar (Ng; o Ny, ver Seccion 2.7) de la fuente central, misma que se correlaciona

con la densidad columnar que se puede medir via rayos X (Moss et al., 2017).

Milimetros (submilimetros)

El campo de la Astronomia milimétrica es muy reciente, pues requiere de ins-
trumentos muy precisos, receptores muy sensibles y ubicaciones excepcionales que
brinden las condiciones climéticas adecuadas para la observacion. En esta época,
arreglos de telescopios como el Atacama Large Millimeter/submillimeter Array (AL-
MA) o de una sola antena como el Nobeyama 45 m, Institute for Radio Astronomy
in the Millimeter range (IRAM 30 m) y el Gran Telescopio Milimétrico (GTM 50
m) han brindado una serie de resultados muy importantes para el entendimiento de
procesos que ocurren a bajas temperaturas (i.e., energias) y que son fundamentales en
la formacion de estrellas, sistemas planetarios, enriquecimiento del medio interestelar,
deteccion de moléculas precursoras de vida, evolucion del gas molecular en galaxias,
entre otros mas.

Debido a que el toro es la region mas alejada a la influencia del SMBH, es mas frio
que las regiones centrales. Las condiciones fisicas de alta densidad y baja temperatura
permiten la formacién de polvo y moléculas por lo que la identificacion de trazadores
de gas denso (n > 10° cm™3) como HCN, HNC, HCO™ y de gas difuso (10*> < n < 10°
cm™?) como el ?CO es tarea imperativa para la identificacion de AGNs obscurecidos.

Estas lineas se excitan radiativamente por fotones MIR y emiten via transiciones
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1.3. MEDIO INTERESTELAR

rotacionales que caen en la banda de los milimetros y submilimetros (ver Capitulo
2). Conocer el polvo y gas es necesario para el entendimiento y posterior anélisis del

toro molecular, la siguiente secciéon da una breve idea de sus caracteristicas fisicas.

1.3. Medio Interestelar

La Via Lactea es nuestro primer y mas importante laboratorio astrofisico donde
podemos estudiar regiones y objetos a diferentes escalas con una gran resoluciéon espa-
cial, revelando la composicion y procesos fisicos involucrados. Ademés de la luz de las
estrellas, existen regiones aparentemente vacias y obscuras donde el material a muy
bajas temperaturas emite en frecuencias menores a la del 6ptico. Al medio entre es-
trellas o interestelar (de aqui en adelante, ISM) lo constituye el gas y polvo, en general
bien mezclado, que interacttian con campos magnéticos y rayos cosmicos. Su estudio
resulté en una mayor comprension sobre la dinamica y evolucion de las estrellas y

galaxias. A continuacion se describen las caracteristicas de estas dos componentes del

ISM.

1.3.1. Gas

Dependiendo de la escala y la region que se observe, el gas presenta propiedades
fisicas diferentes en densidad, fase y temperatura. Las caracteristicas mostradas en
la siguiente tabla son de estudios realizados en nuestra galaxia que, si bien no po-

demos generalizar, observaciones extragalacticas muestran regiones con condiciones

similares.

Nombre Densidad Temperatura  Frecuencia de

[cm ™3] K] observacion
Nubes moleculares >100 15 mm y sub-mm
Medio Neutral Frio (CNM) 40 80 Radio
Medio Neutral Tibio (WNM) 0.4 200-600 IR, Radio
Medio Ionizado Tibio (WIM) 0.2 7500  Optico, Radio
Medio Ionizado Caliente (HIM) 0.004 10°~10% UV y Rayos X

Tabla 1.2: Propiedades de las distintas fases del gas en el ISM de la Via Lactea.
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

1.3.2. Polvo

Esta compuesto de silicatos (e.g., grafito) asimétricos de tamanos en el rango de
1072 — 107% m, formados en las envolturas exteriores de las estrellas gigantes rojas,
en las novas y supernovas por condensacion debido a expansion y enfriamiento de
vientos estelares.

El polvo es la principal fuente de obscurecimiento para fotones UV-Opticos-NIR,
que absorben y reemiten en frecuencias bajas como el MIR o FIR. En general, se
caracteriza por absorber, difractar, polarizar, atenuar y extinguir la luz de una fuente
que se encuentra cerca y en la linea de visiéon del observador. En la interaccion del
polvo con otra materia podemos mencionar el rol crucial en la formacioén de moléculas,
entre ellas la mas abundante del Universo: el hidrogeno molecular (Hsy), reaccion que
no se podria dar de manera aislada ni en estado gaseoso.

La emision en MIR y FIR debida a los granos de polvo ofrecen una medida de la
cantidad de energia absorbida. Con ello, se pueden corregir por atenuaciéon las obser-
vaciones de estrellas jovenes en UV-Optico y de este modo, combinando observaciones
en UV o Ha con IR total o en 24 um se obtiene un trazador de la formacion estelar
directa (e.g., Kennicutt et al., 2009).

El Capitulo 1 finaliza con la Figura 1.8, que es una muestra de como una galaxia
es percibida a cada rango de frecuencias observada. La informacién que brindan cada
una de ellas es debida a materia en diferentes estados y bajo procesos fisicos muy
diversos pero no independientes, solo la imagen global (abajo a la derecha) describira

mejor al objeto en cuestion y llevara a un mejor entendimiento de él.
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MEDIO INTERESTELAR

Figura 1.6: Ajuste espectral para 4 galaxias Sy2 observadas con NuSTAR con dis-
tintos parametros de densidad columnar y factor de cobertura del toro. En lineas
discontinuas se muestran las componentes absorbentes y en linea sélida el modelo
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CAPITULO 1. INTRODUCCION
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Figura 1.7: Diagramas BPT para una muestra de 85,224 galaxias con actividad cen-
tral. Se observa los limites de separacion entre starburst (linea roja) de Kewley et al.
(2001), la division de formacion estelar pura (linea azul punteada) de Kauffmann
et al. (2003) y la linea Seyfert-LINER (azul solida) de Kewley et al. (2006). Tomada

del articulo original de Kewley et al. (2006).
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NGC 1300

Ha

ALMA CO (molecular gas) (stars) + ALMA CO (molecular gas)

Figura 1.8: Galaxia NGC 1300 en UV-Optico y radio tomada con el instrumento Multi-
Unit Spectroscopic Ezplorer (MUSE) montado en el Very Large Telescope (VLT) y
con el Atacama Large Millimeter/submillimeter Array (ALMA), respectivamente.
Arriba izquierda: filtros (Thuan-Gunn) g,r,i, que revelan la distribucion de estrellas
jovenes. Arriba derecha: filtros de H,, oxigeno doblemente ionizado |OIII]| y azufre
ionizado [SII] que muestran la presencia de nacimiento de estrellas. Abajo izquierda:
Gas molecular trazado por monéxido de carbono (CO) en radio ondas. Abajo dere-
cha: sopreposicion de las imégenes anteriores. Como parte del proyecto PHANGS.

Créditos: ESO/NAOJ/NRAO/PHANGS.
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Capitulo 2

Nubes moleculares

<l am a forest, and a night of dark trees:
but he who is not afraid of my darkness,
will find banks full of roses

under my cypresses=>>

-F. Nietzsche, Thus spoke Zarathustra

La fase molecular del gas del ISM es una componente fundamental para la evo-
lucién galactica pues la formacion estelar activa esta asociada directamente a estas
nubes moleculares (ver Blitz & Thaddeus, 1980; Lada & Lada, 2003), constituidas
principalmente por hidrégeno molecular. De modo que entender como se transforma
el gas molecular en estrellas es imperativo para el conocimiento de las galaxias.

El descubrimiento de moléculas en el Universo tuvo que esperar a la llegada de
los radiotelescopios en las décadas de los 60’s y 70’s. En la actualidad ALMA es el
principal observatorio con proyectos que buscan moléculas mas complejas en galaxias
distantes, moléculas precursoras de vida en cometas y satélites de nuestra vecindad
solar o en sistemas planetarios cercanos. Ademas, proporciona mapas de distribucion
de gas molecular con resoluciéon de centenas de parsecs donde se estudian las regiones
relacionadas a la formacion estelar en galaxias cercanas. Telescopios como Nobeyama,

IRAM y GTM obtienen espectros con una gran variedad de lineas de emisiéon, que
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2.1. CARACTERISTICAS

hace unos 20 anos s6lo se habian observado en nuestra Galaxia. Hasta el momento
en que se presenta este trabajo se han detectado ~250 moléculas en la Galaxia y 69
en fuentes extragalacticas (ver, https://cdms.astro.uni-koeln.de/classic/molecules#

molecules in_space).

2.1. Caracteristicas

Como se muestra en la Tabla 1.2, las nubes moleculares son las regiones mas densas
y frias del ISM. La alta densidad y la presencia de polvo dan las condiciones ideales
para la formacion de moléculas en estado gaseoso, pues la densidad se refleja en una
mayor probabilidad de colisiones entre particulas, mientras que el polvo funciona co-
mo un escudo contra la fotodisociacion. Tedricamente, se suponen varios mecanismos
de formacion de nubes donde se pueden mencionar las ondas de choque causados por
estallidos de supernovas o por vientos estelares de estrellas tipo OB; para una revi-
sion més completa de los mecanismos de formacion de GMC ver McKee & Ostriker
(2007). La organizacion jerarquica de las nubes hace que podamos observar porciones
individuales aisladas o conjuntos de ellas que forman una nube mas grande ligada
gravitacionalmente. Es comun dividir a las nubes moleculares en dos categorias que
dependen del tamano de las mismas: las nubes moleculares gigantes (GMC) (ver Lada
et al., 1991) y las asociaciones de nubes obscuras (ver Mac Low & Klessen, 2004) que
forman estrellas de baja masa (Mizuno et al., 1995; Onishi et al., 2002). Dentro de
estas nubes existen regiones méas pequenas, densas y con altas profundidades 6pticas
llamadas nucleos (cores) que bajo ciertas inestabilidades colapsan para formar estre-
llas. Las nubes de gas que no muestran formacion estelar tienen densidades promedio
de ~ 10%? — 10% cm ™3, considerado gas difuso.

Observaciones en radio ondas identifican “envolturas” de hidrogeno atémico (HI)
en las GMC que dan una clara pista de como fue la transicion a hidrégeno mole-
cular (Hy) (Hasegawa et al., 1983). Las regiones atémicas pueden estar dominadas
por fotones ionizantes UV provenientes de estrellas cercanas jovenes o del campo de

radiacion interestelar. Estos fotones ionizan las capas superficiales de las GMCs que
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CAPITULO 2. NUBES MOLECULARES

Figura 2.1: Esquema de una GMC con una PDR producida por un campo UV. Mien-
tras en el exterior se encuentra gas atomico, en el interior de la nube se forma el gas
molecular. Los cores son las regiones mas densas donde se pueden crear moléculas
mas complejas.

contendran H* y C*, mismos que su vez se recombinaran en capas mas profundas
para convertirse en dtomos neutros como HI y CI, respectivamente. Estas regiones
son las llamadas PDRs (photon dominated regions), por sus iniciales en inglés (ver
Figura 2.1). Eventualmente en las regiones més densas e internas de las nubes, los
atomos neutros e ionizados formaran moléculas como el Hy y el mondxido de carbono

('2C0O), la segunda molécula méas abundante.

2.2. Relaciones de escala

El tamano promedio de una GMC como se observa en la Tabla 2.1 es de unas
cuantas decenas de parsecs, por lo que resolverlas observacionalmente es un reto
tecnologico pues requiere de radio telescopios con grandes superficies reflectoras o

arreglos de ellos. Diversos estudios han tenido el objetivo de medir las caracteristicas
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’ GMC  Nubes obscuras Cores‘

Radio promedio (pc) 20 5 0.08
Densidad n(Hy)[cm ™3] 100 300 10°
Masa [Mo,)| 10°-106 10310 10
Ancho de linea [km s™?] 7 4 0.3
Temperatura K] 15 10 10

Tabla 2.1: Parametros fisicos de nubes moleculares. Tabla adaptada de Bodenheimer
(2011).

individuales de las GMCs tanto en nuestra galaxia como en galaxias cercanas. Es-
tudiando una gran cantidad de ellas en la Via Léactea, Larson (1981) fue el primero
en encontrar relaciones entre los parametros observados y sus caracteristicas fisicas,
concretamente entre la dispersion de velocidades (o) del gas y su masa o tamaro.
Las relaciones conocidas como las relaciones de escala de Larson ofrecen un método
para calcular las masas de GMCs a partir de su luminosidad suponiendo equilibrio
virial. Una de estas relaciones se conoce como la relacion de tamano-ancho de linea
y esta dada por:
Av oc r0? (2.1)

Donde r es el radio de la nube y Aw es el ancho del perfil de linea observado (ver
Seccion 3.3). Poco tiempo después, Solomon et al. (1987) realiz6 un estudio de GMCs
usando observaciones de CO, con lo que determina la luminosidad (L¢co) para relacio-
narlo después con la masa virial de la nube (M,;.). De este modo obtiene la relacion

Masa-Luminosidad de la nube como:

M,in[Ma) oc 39 LS (2.2)

2.3. Propiedades del gas denso

Debido a las altas densidades a las que se encuentran las nubes moleculares, la
excitacion de los niveles de energia son debidas principalmente a colisiones, es decir,
las colisiones determinan las velocidades de las particulas. En este caso se dice que el

gas se encuentra termalizado y la funcion de distribucion de velocidades estara dado
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por la distribucion de Maxwell para una temperatura cinética () del gas, mientras
que la poblaciéon de los niveles de excitacion estd dada por la ley de Boltzmann
para una temperatura dada (7,), donde, para un estado de equilibrio termodinamico
T, = T,,. Este equilibrio es una aproximacion, pues las circunstancias en la naturaleza
del ISM hacen casi imposible que se dé, sin embargo, podemos decir que la materia
esta en equilibrio aunque la radiaciéon no esté dada por la ley de Planck. En este caso
hablamos de un equilibrio termodinédmico local (LTE).

Para alcanzar la termalizacion, la densidad del medio debe ser elevada, donde se
define el valor critico como aquella en donde la desexcitacion radiativa iguala a la
desexcitacion colisional, i.e., para un modelo de dos niveles 1 y 2, donde la energia

del nivel 2 es mayor a la del nivel 1, la densidad critica se define como:

A
Neritic = ==L (23)
Y21

Donde Ag; es el coeficiente de Einstein de desexcitacion espontanea del nivel 2 al 1 y
91 es el coeficiente de desexcitacion colisional. La deduccion de la ecuacion anterior
asi como los conceptos expuestos se encuentran en el Apéndice B como parte de los

conceptos basicos de procesos radiativos. Como ejemplo, la densidad critica promedio

en la NLR es ~ 2000 cm™3.

2.4. Transiciones rotacionales

Antes de abordar el tema de formacion de moléculas es necesario hablar un poco
sobre las reglas de la Mecanica Cuantica que describen las tres transiciones energéti-
cas fundamentales de las moléculas: las electronicas, vibracionales y rotacionales. Se
centra la atencion en las tltimas mencionadas, pues en su gran mayoria, las energias
de transiciéon caen en el rango milimétrico del espectro.

Las moléculas al igual que los dtomos, tienen transiciones energéticas debidas a
los electrones que pasan de un nivel orbital a otro, éstas son las llamadas transiciones

electronicas. Aqui la energia potencial electrostatica esta cuantizada y la separacion
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entre los niveles de energia es proporcional a:

h2

E, ~ 5
Mea

~ 7.5[eV] (2.4)

Con m, la masa del electron, h la constante de Planck entre 27 y a el tamano molecular
promedio (~1 A). La energia corresponde a una frecuencia de transiciéon en el rango

del UV.

En el caso exclusivo de las moléculas, los nicleos de los dtomos que las forman
interaccionan como lo hacen los electrones, la gran diferencia de masas hace que los
primeros se muevan mucho mas lentos que los segundos. Estas interacciones nucleares
dan lugar a otros grados de libertad como los vibracionales y rotacionales, con niveles
que también estan cuantizados y determinados por los niimeros v y J, respectivamen-

te.

La separacion entre nicleos puede derivar a una vibracién en torno a una posiciéon
de equilibrio que puede ser explicada por el oscilador armoénico simple con frecuencia

angular w. La energia entre niveles en términos de la energia electronica seré:

M 1/2
By o fiw =~ (—) E. ~ 0.06 [eV] (2.5)

M
con M una masa molecular ~ 10 la masa del protéon. Las energias de transicion

vibracional se observan en frecuencias IR del espectro EM.

Finalmente, los ntcleos de las moléculas también pueden rotar en torno al centro
de masa como lo describe la ecuacion del rotor rigido (ver Griffiths, 2016). Con el
momento angular cuantizado L. = Iw, donde I es el momento de inercia de la molécula

dado por I ~ Ma?, la energia entre niveles de transicién rotacionales es:
2 Me
By o [w? ~ (M) E. ~ 0.0004 eV (2.6)

Estas bajas energias se emiten en radiofrecuencias (particularmente en mm y submm).
La energia para excitar una linea mediante colisiones en una nube molecular es del

orden de KT}, con k la constante de Boltzmann, por lo tanto la temperatura cinética
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(Tk) para las transiciones rotacionales es ~ 5 K y, por lo que vimos en la seccion
anterior las nubes moleculares brindan las temperaturas necesarias para excitar las
moléculas y que éstas emitan energia inicamente por transiciones rotacionales, prueba
que sustentan las observaciones del gas molecular en frecuencias de onda milimétricas

y submilimétricas.

Resolviendo la ecuacion de Schrodinger podemos encontrar la energia de cada
nivel de transicion J debido a rotaciones en moléculas por medio de la ecuacion 2.7,

con B la constante rotacional y h la constante de Planck.

Eyop = hBJ(J + 1) (2.7)

con frecuencia de la transicion J = (J, J — 1) dada por:

Vyjj—1 = 2BJ (28)

Siendo B particular para cada molécula e inversamente proporcional a la masa, de
modo que se puede concluir inmediatamente que las moléculas méas pesadas rotan mas
lento y tienen bajos niveles de energia rotacional. Como una consecuencia inmediata
del resultado anterior vemos que al tener un rango muy amplio de transiciones, muchas
componentes moleculares del ISM pueden radiar y de este modo enfriar la region

eficientemente, desde 7' > 10® K hasta ~ 10 K.

2.5. Formaciéon de moléculas

La alta densidad de las GMCs conlleva a una alta probabilidad colisional entre
atomos, moléculas, rayos cosmicos y granos de polvo. Las temperaturas son tan bajas
que procesos endotérmicos de formacién de moléculas son casi imposibles. La forma-
cion principal de moléculas se realiza mediante la reaccion ton-molécula en un proceso
de 2 6 3 cuerpos, pero antes, hago un paréntesis para hablar del hidrégeno molecular

(Hs), pues esta reaccion requiere ya de una molécula formada.
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2.5.1. H,, la molécula mas abundante

El polvo ademéas de ser una fuente eficiente de enfriamiento de las nubes mole-
culares y un escudo en contra de la fotodisociacion, funge como catalizador para la
formacion de la molécula de hidrégeno (Duley & Williams, 1984). Esta al ser una mo-
lécula diatémica idéntica hace de su formacion imposible, pues el exceso de energia
generado por la uniéon de los dos hidrégenos no puede ser radiada, i.e., la Mecanica
Cuantica prohibe su formacion en estado gaseoso. Aqui es donde el polvo sirve como
un lugar en donde el hidrogeno puede adherirse y esperar la colision de otro atomo
de hidrogeno. En este escenario el exceso de energia es absorbido por la superficie
del grano y es usado para expulsarlo ya en estado gaseoso. Como un ejemplo de la

interaccion, sean A, B y C tres cuerpos:

A+C = AC
(2.9)
AC+ B — AB+C

Aqui, el hidrégeno A se une al grano de polvo C' que acttia como catalizador y espera
a que otro atomo B se una. El resultado sera la formacion del hidréogeno molecular

AB separado del grano de polvo. Ahora, en un escenario de formaciéon en tres pasos:

A+C = AC
B+C=BC (2.10)
AC+ BC — AB+C

Cada atomo se une a un grano de polvo y después del choque entre ellos en el paso

3, se tiene la formacion de Hs.

Regresando a la formacién de moléculas, es necesario mencionar el papel que
juegan los rayos cosmicos (de aqui en adelante, RC) en las nubes moleculares, pues
estos son los principales actores en la ionizacion del medio. Con lo anterior se tienen

listos los componentes para que las reacciones ton-molécula se lleven a cabo. Como
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primer paso tenemos la siguiente reaccion:

Hs+ RC — Hf +e” + RC
(2.11)

Hf + Hy — Hf + H

El resultado es un cation trihidrdgeno H3 | que junto con el Hy son los iones molecu-
lares mas sencillos y abundantes del Universo. Gracias a ellos comienzan una serie de
reacciones que produciran otras especies moleculares importantes, pues después de su

formacion, el Hf dard un protén a otra molécula neutra, e.g., el ?CO:

Hi + CO — HCO* + H, (2.12)

El resultado es un formilio cuya densidad critica es dos 6rdenes de magnitud mayor
que el del 12CO y muy importante para trazar el gas molecular denso. Los RC también
ionizan al segundo &tomo méas abundante del Universo y cuyo papel es importante
para la destruccion de moléculas, el ion helio He™ separa un COT de 2CO de modo
que se puedan formar especies més complejas de hidrocarburos. En reacciones simples

se puede formar OHT o CH' a partir de Hj:

Hf +C — CHY + H, (2.13)

El cianuro de hidrégeno (HCN) se forma con N*CH, mientras que su isomero HNC
se forma al agregar un proton (H™) a HCN, que a su vez se puede disociar a HNC o
CN. Ambas moléculas necesitan condiciones de alta densidad, n ~ 10° cm™3, para que
puedan formarse y prevalecer, de modo que se encuentran en los cores de las GMCs,
siendo el gas asociado directamente a la formacion de estrellas. En un medio con estos
radicales hidrocarburos, el cociente HCN/HNC es importante para considerar en el

estudio de gas molecular (ver Capitulo 4).

Recordemos que la abundancia del hidrogeno en el Universo es de ~70 % del total
de elementos, por lo tanto las reacciones 2.9, 2.10 y 2.11 son las méas dominantes y

sin sorpresa dejan a la molécula Hy como la mas abundante también. En general, la
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abundancia de la molécula formada depende de la abundancia de sus componentes, de
modo que observando la Tabla 2.2, la molécula de 2CO es la segunda méas abundante

con una densidad n(*?CO) ~ 10~* — 10~°n(H,).

Elemento % de masa  Ej,,
total  [eV]

Hidrogeno 71.10 13.60
Helio 27.36  24.59
Oxigeno 0.68 13.62
Carbono 0.24 11.26
Neoén 0.18 21.56
Nitrogeno 0.08 14.53
Magnesio 0.07  7.65
Silicio 0.08 8.15

Tabla 2.2: Abundancia solar de los elementos quimicos en el ISM. Tabla tomada y
modificada de Lodders (2010).

A pesar de que las nubes moleculares estdn en su mayoria formadas por Hs, las
condiciones de temperatura y densidad hacen imposible que el hidréogeno molecular
pueda emitir via transiciones rotacionales. Al ser una molécula diatémica homonuclear
no tiene un momento dipolar permanente, pues el vector de momento dipolar es cero
y por lo tanto la rotacién no hara ningin cambio en él, i.e., la transicion J= (1 — 0)
es imposible. La primera transicion sera vibracional-rotacional J= (2 —0) y es gracias
al término cuadrupolar bajo condiciones de energias superiores a las que imperan en
las nubes moleculares, i.e., en regiones de gas tibio-caliente en donde tendran una

probabilidad de transicion de Agy = 2.95x 1 71,

Molécula Energia de Dipolo eléctrico
disociacion [eV] i [Debye|

H, 4.48 0.00
CcO 11.11 0.11
OH 4.41 1.66
CH 3.47 1.46
CN 7.72 1.45
CS 7.39 1.98

Tabla 2.3: Propiedades de algunas moléculas del ISM. Datos tomados de NIST en
https://cccbdb.nist.gov/.

34


https://cccbdb.nist.gov/

CAPITULO 2. NUBES MOLECULARES

2.6. 2CO como trazador de gas molecular

Afortunadamente, la molécula de monéxido de carbono ?C!O resuelve el proble-
ma que presenta Hy en las observaciones de nubes moleculares al tener energias de
excitacion similares a las que se encuentran en la nube, con un coeficiente de Eins-
tein Ay = 7.20 x 1078 s7!, i.e., una probabilidad de transicién 2400 veces méas que
para el Hs, ademas de que cuenta con un mayor indice de ionizaciéon que la hace mas
resistente a la disociacion por fotones UV (ver Tabla 2.3). Gracias a lo planteado
anteriormente esta molécula ha demostrado ser una gran trazadora del gas molecular
y se ha usado exitosamente para estudiar su distribucion en galaxias cercanas desde
su descubrimiento en 1970 por Wilson et al. (1970). Los mapas de emision de CO
asi como las lineas de emision espectrales se usan actualmente para estudiar el gas
molecular en las regiones nucleares de galaxias activas, asi como para estudiar la for-
macion estelar en estas regiones de alta densidad (Latter et al., 1997) y en galaxias a

altos redshift (Solomon & Vanden Bout, 2005).

2.6.1. 3CO, C'*0

La linea de 2CO es 6pticamente gruesa y aunque es un trazador confiable, las
lineas de sus variedades isotopicas *CO y C*O son 6pticamente delgadas, de modo
que son trazadores mas confiables para la masa de gas molecular y la densidad colum-
nar de Hy. En general, transiciones altas en J de moléculas con densidades criticas
altas dan mejores resultados al ser 6pticamente delgadas. Recordar que el momento
de inercia de la molécula esta dada por la masa reducida de la molécula, por lo tanto
las variedades isotopicas *CO y C'80 tendran energias y frecuencias de emision que

seran ligeramente distintas a las de 1?CO (ver Tabla 2.4).

La abundancia en el ISM de C y O tienen valores similares a los encontrados en
la vecindad solar, de modo que las abundancias de ¥CO y C'0 relativas a 2CO
en el ISM son de ["2CO/¥CO|= 89 y ["*CO/C'™¥0O|= 500 (Wilson & Rood, 1994),

respectivamente.
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Nombre Foérmula Urest  Eup Neritic

(GHz) (K) (cm™)
C®0 (1-0) 109.78 5.27 4.0x103
Monoxido de carbono | *CO (1-0) 110.20 5.29 1.9x10?
1200 (1-0) 115.27 5.53 2.2x103

Tabla 2.4: Frecuencias de reposo y densidades criticas para el *>CO y sus variantes
isotopicas.

2.7. El factor X.o

Con observaciones de la linea de '2CO no se puede hablar de las caracteristicas
globales del gas molecular, pues su densidad es 4 6rdenes de magnitud menor que la
del Hsy, el principal constituyente de esta fase del gas. Es necesario usar las observa-
ciones de ?CO para obtener una medida del gas molecular total parametrizada por
la densidad de H,. La relacion galactica Masa-Luminosidad (ec. 2.2) da la pauta para
la existencia de un factor que relacione a Lco con la densidad columnar de hidrogeno
molecular (N(H;)) suponiendo equilibrio virial para después obtener la masa de la
GMC. Gracias a estudios galacticos y extragalacticos de la linea de 12CO en GMCs
individuales a diferentes escalas espaciales y en diferentes ambientes, es posible encon-
trar un valor para el llamado factor Xcp. De las observaciones en radio, la intensidad
observada de la linea de emision del *CO (Igo, ver Capitulo 3) sera proporcional a

N(H;) de modo que el factor de proporcion es el factor X, con unidades tipicas de

em (K km s71) 71
N(Hs)[em™] = XCO/TmbAU = Xcolco (2.14)

No es de sorprender que el valor encontrado es diferente dependiendo del método
con el que se obtiene, la longitud de onda con la que se observa y de las propiedades
locales de la region, pues las condiciones de cada GMC y de su ambiente local son muy
diversas. Algo de llamar la atencién es que se ha encontrado que Xco aumenta cuando
disminuye la metalicidad, lo que lo hace particularmente dificil de extrapolar hacia

otros sistemas fuera de la Via Lactea o incluso ser tomado como un valor universal.
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En la Via Léctea el factor X¢o tiene un valor de 2 x 10*° em™2(K km s™')~! con

+30 % de incertidumbre (Bolatto et al., 2008).

Estudios de GMCs en galaxias cercanas como las Nubes de Magallanes, M31 e
IC10, entre otras, dan valores para el factor Xoo distintos al de la Galaxia pero en
el mismo orden de magnitud (ver revision de Fukui & Kawamura, 2010). Las conse-
cuencias de una alta incertidumbre y de diferentes valores en cada galaxia, aunado a
los parametros cosmolégicos adoptados por cada estudio o autor para calcular distan-
cias extragalacticas, hace complicado el célculo de masa molecular total o densidades

superficiales de gas molecular (X,,,, ver Capitulo 4).
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Figura 2.2: Observaciones de '2CO con gran resolucién espectral para GMCs indivi-
duales en la galaxia y en galaxias cercanas. La zona gris muestra el valor para Xco
galactico de ~ 2 x 10 em™ (K km s7!)~!. Se observa la clara correlacion entre la
masa virial de la nube y la luminosidad de '2CO. Gréafica tomada de Bolatto et al.
(2013).

La masa de la nube que se encuentra virializada, se puede expresar por el area

superficial y la densidad columnar. Si escribimos N(Hsy) en términos de la ecuacion
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2.14 se tiene que la masa es proporcional a la intensidad integrada del *2CO.
M o N(Hy)R? x XcolooR? (2.15)

Por tltimo, como la luminosidad es también un pardmetro obtenido directamente por
observaciones, pues Lco o< IcoR2, se llega a que la relacion Masa-Luminosidad pero
con una relaciéon lineal:

M XCOLCO (216)

2.8. Trazadores de gas denso

Hasta este punto he mencionado que las nubes moleculares estan compuestas
en su mayorfa por Hy y 2CO pero que las condiciones fisicas de las nubes fijan
al 12CO como el principal trazador del gas molecular. También, que al ser el 2CO
Opticamente grueso (ver Apéndice B) solo es posible observar la superficie y no las
profundidades de las nubes donde el gas es inmediatamente formador de estrellas. Para
estudiar el gas molecular denso de un AGN que se encuentra obscurecido es necesario
observar moléculas con densidades criticas del mismo orden que las encontradas en los
niicleos de la nube, i.e., Neitic > 10* cm™3. En la Tabla 2.5 enlisto algunos trazadores
de gas denso comiinmente observados en radio ondas con sus respectivas energias y
densidades criticas. Entre los mas importantes estin HNC, HCN, HCO™ debido a
su alta intensidad observada en los espectros de AGNs cercanos (e.g., Aladro et al.,
2015).

Los estudios de trazadores de gas denso que basan el analisis en el método de
cocientes de lineas moleculares son importantes, mismo anélisis que detallaré en el
Capitulo 4. Con dichos cocientes se exploran las variaciones del gas denso para di-
ferentes ambientes galdcticos al relacionarlos con densidades superficiales estelares
(3,), de eficiencia de formacion estelar (SFE) y de la tasa de formacion estelar (SFR,
ver Capitulo 4), asi como relaciones entre la fraccion de gas denso y el equilibrio de

presion hidrodinamica de la galaxia (Jiménez-Donaire et al., 2019). También, se han
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Nombre Formula Vrest  Eup Neritic

(GHz) (K)  (em™)

Radical etinilo CoH (1-0)  87.32 4.19 1x10°
Cianuro de hidrogeno | HCN (1-0)  88.63 4.25 1x106
Formilio HCO* (1-0)  89.19 4.28 1.6x10°
Isocianuro de hidrogeno | HNC (1-0)  90.66 4.35  1x 10°
Diazenilio NoHT (1-0)  93.20 4.47  4x 10*
Monosulfuro de carbono | CS (2-1) 97.98 2.35 8.2x 10°

Tabla 2.5: Frecuencias de emisiéon para los trazadores de gas denso observados en la
ventana de los 3 mm y sus densidades criticas. Valores tomados del libro de Williams

(2021).

encontrado resultados importantes como la Relacion de Formacion Estelar donde se

relaciona la luminosidad en infrarrojo (L;gr) y la luminosidad de gas denso trazado

por la molécula de HCN (Lycon) (e.g., Gao & Solomon, 2004b; Gracia-Carpio et al.,
2006; Bigiel et al., 2008; Usero et al., 2015; Bigiel et al., 2016), presentado en la
Fig. 2.3 tomada de Bigiel et al. (2016).
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Literature Compilation:
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Garcia—Burillo et al. (2012)
Wu et al. (2010)
Brouillet et al. (2005)
Rosolowksy et al. (2011)

New Intermediate Scale Data:

Usero et al. (2015) - disk pointings

Kepley et al. (2014) — resolved M82
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Figura 2.3: Relacion de formacion estelar entre la luminosidad total en infrarrojo y
la luminosidad trazada por la intensidad de la linea HCN. Tomada de Bigiel et al.
(2016).
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Capitulo 3

Observaciones en radio frecuencias

< Darkness cannot drive out darkness,
only light can do that.>>
- Dr. Martin Luther King Jr.-

Han pasado un poco méas de 400 anos desde que se comenzo a observar el cielo
obscuro con instrumentos 6pticos, el Universo que se veia con lentes, espejos, placas
fotograficas y con los ojos humanos, resulté ser muy distinto al que se observo en
los primeros anos del siglo XX con antenas de radio, dejando al descubierto que el
Universo no estaba formado sélo por estrellas y planetas, que donde hay obscuridad
también hay materia que se encuentra en constante interaccion, evolucion y creacion.
La deteccion de la primera senal extraterrestre en radio ondas realizada por K. Jansky
(1933) inaugurdé una nueva rama en la Astronomia que en muy poco tiempo dio su
primer gran descubrimiento: el Fondo Cosmico de Microondas (CMB, por sus iniciales
en inglés, Penzias & Wilson, 1965), una radiacion remanente y prueba observacional
del modelo del “Big Bang” sobre el origen del Universo.

El amplio intervalo del espectro electromagnético en donde se definen las radio
ondas (~ 10— 300 GHz) es s6lo equiparable a la gran variedad de procesos fisicos que

se pueden observar en el Universo, desde las regiones mas frias (T~ 5 K) y obscuras
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formadoras de moléculas, hasta los procesos altamente energéticos de velocidades re-
lativistas como los jets de AGN, estrellas de neutrones, entre otros. Actualmente, esta
area de la Astronomia provee las imégenes de més alta resolucion espacial, capaces
de detectar la estructura de discos proto-planetarios (e.g., Carrasco-Gonzalez et al.,
2016), de sistemas solares en formacion, exo-planetas, (e.g., Benisty et al., 2021) o
incluso el horizonte de eventos de un SMBH (e.g., Akiyama et al., 2019).

Con el objetivo de analizar los AGNs obscurecidos, en los capitulos anteriores
se han expuesto las propiedades fisicas del medio obscurecedor (i.e., el polvo y gas
molecular), asi como las razones que justifican la necesidad de observar estas regiones
densas en radiofrecuencias, especificamente en sub-milimetros y milimetros.

A continuacion se presentan las partes que conforman un radio telescopio tipo
single-dish, las magnitudes que lo describen, como se transforma la senal recibida por
una fuente astronémica emisora en una senal digital de salida y como, a partir de estas
tltimas se obtiene informacion fisica que caracterice el objeto observado. Después, se
dan las caracteristicas técnicas y fisicas del Gran Telescopio Milimétrico destinado
a la observacion sub-milimétrica del espectro. Se finaliza con un breve repaso de los
surveys que han investigado el gas molecular en galaxias cercanas en los ultimos
anos asi como de los resultados obtenidos especialmente para el gas molecular en las
regiones centrales de las galaxias.

Los conceptos basicos de procesos radiativos que son necesarios para entender
las cantidades fisicas medidas por un radiotelescopio se exponen en el Apéndice B y
para una explicacion global y detallado de lo que es la Radioastronomia, se pueden

consultar las siguientes fuentes: Wilson et al. (2013); Marr (2015); Burke et al. (2019).

3.1. Radiotelescopio

Entre las variedades de antenas y la geometria de sus superficies receptoras, en
términos generales un radiotelescopio consiste de un reflector primario (dish), un
alimentador (feed), una linea de transmision y un receptor. A diferencia de los teles-

copios 6pticos modernos, los radiotelescopios deben usar la naturaleza ondulatoria de
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la luz para cuantificar la energia recibida y procesarla digitalmente. A continuacion
se describen las caracteristicas bésicas de cada componente asi como sus principales

parametros.

Reflector primario

El radiotelescopio tipo single-dish o de solo una antena, cuenta con una superfi-
cie principal reflectora de geometria parabdlica cuyas dos principales funciones son
“colectar” las ondas electromagnéticas de la fuente astronémica y dar “directividad",
i.e., proporcionar la resoluciéon necesaria para diferenciar la direcciéon de la emision
de objetos muy cercanos entre ellos, pero que se encuentran en diferentes posiciones
angulares.

La geometria del dish provoca que los rayos se concentren en un punto llamado
foco de una superficie llamada el plano focal en donde, dependiendo del diseno del
telescopio estara colocado el feed o un reflector secundario que redirija los rayos a
otro plano focal ubicado en el centro del dish pero detras de su vértice (ver Figura
3.1). Esta ultima configuracion se conoce como diseno Cassegrain.

Similar a lo que ocurre con los telescopios Opticos de grandes espejos, a mayor
superficie del dish se podra colectar una mayor cantidad de ondas electromagnéticas
y asi aumentar la intensidad luminosa de objetos muy débiles o muy distantes. La
cantidad de radiacion colectada depende entonces del area efectiva (Aeq) del telesco-
pio, de modo que el poder de radiaciéon o potencia (P) recibida de una fuente con

densidad de flujo (F},), en un rango de frecuencias (Av) estara dado por :

P = FVAGH‘AI/ (31)

Feed

Los alimentadores (feeds) son antenas que convierten las radio ondas de la fuente
emisora en ondas confinadas en lineas de transmisién que las llevardn hacia los re-

ceptores. Estos feeds se encuentran en los focos del telescopio y hay uno para cada
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Figura 3.1: Diseno Cassegrain para un telescopio single dish.

receptor, de modo que un arreglo de ellos permita mediciones simultdneas de un ob-
jeto observado. La longitud de entrada de los feeds debe ser mayor a la longitud de

onda de la radiacién que se quiere transmitir a los receptores.

Receptores Heterodinos

El receptor es usado para seleccionar el rango de frecuencias a la cual se recibird
una senal (potencia). También se usa para producir otra senal proporcional a la senial
de entrada para que ésta pueda ser grabada. El término heterodino se refiere justo a
esta ultima parte, en el receptor se pueden combinar o mezclar dos senales distintas
para lograr una conversion en frecuencia gracias a sus dos componentes: el Front-end

y el Back-end.
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Receptor Front-end

Tiene como primer tarea incrementar la amplitud de las radio ondas que ingresan.

El amplificador se caracteriza por la ganancia de potencia o simplemente ganancia
(G):

Pout
P

G = (3.2)

Que basicamente describe la proporcién que incrementa la potencia de salida con
respecto a la de entrada. Después de la amplificacion, la senal de entrada se convierte
a una senal con otra frecuencia lo mas baja posible. Un dispositivo llamado mixer
combina esta senal de baja frecuencia con otra senal creada por un oscilador local
(LO) a diferente frecuencia para crear una senal que lleva la misma informacion que

la sefial recibida.

Receptor Back-end

Después de obtener otra onda electromagnética a la salida del Front-end, es nece-
sario medir su potencia. Primero se tiene un pasa-bandas que filtra solo la informacion
en las frecuencias deseadas. Finalmente, mediante un detector “square-law” (1lamado
asi porque produce una corriente proporcional al cuadrado del campo eléctrico de la
onda de entrada) y por la ley de Ohm se obtiene un voltaje de salida (V) que es

proporcional a la potencia (P) de la senal de entrada.

V =aP (3.3)

Con « la respuesta del detector o factor de conversion de potencia a voltaje.

3.2. Parametros de antena

Beam Pattern y Resoluciéon Angular

El beam pattern es la medida de la sensibilidad del telescopio a las senales en

radiofrecuencias entrantes como una funcién del angulo en el cielo. El patron tipico
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de la sensibilidad o respuesta de un radio telescopio esta dada por el disco de Airy,
donde el pico central es llamado el haz principal o main beam. El beam pattern de la
potencia recibida es definido como Py, (0) y como se puede observar en la Figura 3.2,
esta normalizado a la unidad en el maximo y va decreciendo hasta el valor cero para
luego oscilar en los llamados sidelobes. Si se integra B, () sobre todos los dngulos se

obtiene el dngulo sdlido de antena (§24).

Oy = / Py (6, $)d) (3.4)

Donde dS2 = sinf df d¢. El tamano del feed determinaré como se distribuye el beam
pattern en el radiotelescopio pues no sera lo mismo en el centro del dish que en
sus bordes. Lo ideal es que el beam pattern sea maximo en el centro y hacia los
bordes tienda a cero para evitar la contaminacioén por radiaciéon proveniente de otras
direcciones a las del objeto que se observa. La cantidad que describe como se relaciona
la sensibilidad del centro del reflector con la de los bordes se llama edge taper y sus

unidades son los decibeles (dB).

Sensitivity
1.0,

Main beam

FWHM

First nulls

Sidelobes
¥\

-0.06 —-0.04 -0.02 0.02 0.04 0.06

Angle (degrees)

Figura 3.2: Patron de sensibilidad del telescopio para un valor de edge taper igual a
10 dB. Marr (2015).

El area efectiva colectora de radiacion es menor al area fisica total del dish, pero el

cociente de ellas define la eficiencia de iluminacion. Asi, considerando la iluminacion
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fuera del feed’s beam o spillover y la eficiencia de iluminacion se puede encontrar el
méaximo valor del area colectora del dish, que tiene un valor de edge taper 10 veces
mayor a la potencia por unidad de area del centro con respecto al de los bordes y que
es ~ 82 % el area total del dish. Regresando a la Figura 3.2, el ancho del main beam
a media altura del patréon define la resolucion angular del telescopio o Opgwn. Para

una resolucion angular 6ptima, el valor de edge taper es de 10 dB y esta dada por:

A

Con A = ¢/v, lalongitud de onda observada y D el diametro fisico del radiotelescopio.

Como se dijo antes, al patron del main beam se le puede aproximar una funcién

gaussiana denotada por P,,;(6), la integral de esa funcion sobre todos los angulos
define el dngulo solido del main beam como:
s

Qp = ——— 05 3.6

Finalmente, el cociente entre el dngulo sélido del main beam () v el de antena

(Q4) definen la eficiencia del main beam (Nyp).

me

Temperatura de antena

Los procesos realizados en los receptores generan ruido en la senal que sera in-
deseable al momento de calcular la intensidad de la senal de entrada. Este ruido es
causado por la temperatura generada tanto por las componentes del radio telescopio
como por fuentes astronémicas en otras posiciones angulares del cielo. Cuantificar
este ruido en términos de la energia se puede hacer mediante el Teorema de Nyquist,
que relaciona la potencia (P) de un circuito con una temperatura equivalente (7,)
causada por una resistencia conectada dentro de él. En términos de los parametros

usados en un radiotelescopio, el Teorema de Nyquist en unidades de energia queda
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de la siguiente forma:

P

+ (3.8)

KT, =

Con k la constante de Boltzmann y Av el ancho de banda. De esta forma se puede
medir la energia en unidades de temperatura, algo muy usado en Radioastronomia.
Con base en lo anterior, se puede definir la temperatura equivalente a la potencia
de la senal recibida en las lineas de transmision: la temperatura de antena (T4) y la
temperatura equivalente al ruido del sistema: temperatura de ruido (Ty). Esta tltima
serd mucho mayor que T4 y tendra que agregarse en la ecuaciéon anterior para medir
la potencia total:

P = GEAv(Ty + Tx) (3.9)

La temperatura de ruido es uno de varios factores que contribuyen a la contaminacion
en la deteccion que son englobados en un sélo término: la temperatura del sistema
(Tsys)- Recordar que T4 esté directamente relacionada con la fuente astronémica, por
lo que es necesario que en la ecuacion 3.9 se pueda eliminar Ty . El beam switching es
un método de calibracién que se lleva a cabo durante la observacion y cuyo resultado
es una medida del voltaje relacionado tnicamente con T'4. El primer paso del método
es observar la fuente astronomica (on-observation) y después el cielo sin la fuente
(off-observation) para después restar la diferencia de voltajes entre ellos y eliminar el

término de la temperatura de ruido de todo el sistema:

Von — Vors = GEAVT 4 3.10
ff

Con la ecuaciéon anterior se obtiene la temperatura de antena, mientras que para
encontrar el “root mean square (rms)” o la medida de las fluctuaciones del ruido del
sistema (o) se usa la llamada ecuacion del radidmetro para un intervalo de tiempo

At, en un ancho de banda Av.

o(Ty) = —=2 (3.11)
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De la ecuacion 3.10 podemos ver que Ty depende de pardmetros del telescopio como el
area efectiva, por lo que se necesita una cantidad que describa al poder de la radiacion

pero que sea independiente de las observaciones.

Temperatura del main beam

La temperatura de brillo (Tg) sera la cantidad relacionada directamente a la
fuente e independiente de los parametros fisicos del telescopio, pero antes de definirla
es necesario hacer la distinciéon entre dos casos de obtencion de datos en radio: la
observacion de fuentes resueltas y las no resueltas. Una fuente resuelta seré aquella
cuyo tamano angular es mayor que {2,,;, mientras que una fuente no resuelta (o
puntual) seréd el caso contrario. Las fuentes resueltas son mas complicadas, pues el
beam medido puede contener espacios obscuros a escalas pequenas que puede llevar
a un calculo de T menor. Bajo el supuesto de una fuente con angulo sélido de

intensidad uniforme, la relaciéon entre las temperaturas y los dngulos sélidos es:

Q
Ty =0Ty (3.12)
Qy

Recordando la definicion de eficiencia del main beam podemos sustituir la ecuacion
(3.7) en (3.12) para obtener:
Tow =T = Ta (3.13)
TImb
Notar aqui que bajo las condiciones de equilibrio termodinamico para la radiacion re-
cibida de una fuente resuelta, la temperatura de brillo se renombra como temperatura

del main beam (Tpp).

Ganancia de telescopio

Como se menciond en secciones anteriores, la ganancia del telescopio (G) es una
caracteristica de la sensibilidad y es funcion de la frecuencia de observacion (v),
pues depende del éarea efectiva del dish (o de su angulo solido). Conocer su valor es

necesario para poder convertir la temperatura de antena a densidad de flujo de la
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fuente observada para su posterior analisis. En general, G' es funciéon de la frecuencia

y estd dado por:
Aeg . 4
2k Qa

Gv) = (3.14)

3.3. Espectro de lineas de emisiéon

Hasta este punto se ha visto que los receptores del radiotelescopio mediran la
intensidad o densidad de flujo de la fuente emisora y la procesaran de modo que al
final se pueda visualizar graficamente en términos de la frecuencia. Esta grafica es
conocida como espectro. En el capitulo anterior se ha concluido que las moléculas
en regiones densas emitiran energia via transiciones rotacionales, que por reglas de
cuantizacion estaran dadas a frecuencias especificas. De este modo el espectro tendra
una serie de lineas discretas llamadas lineas de emision, que pueden ser de iones o
moléculas. Analizar un espectro de lineas de emision i6énicas y moleculares permite
conocer la composiciéon quimica de la fuente emisora de radio ondas asi como sus
propiedades cineméticas.

Las lineas de emision (o absorcion) se observaran con un perfil ensanchado en
lugar de uno discreto o infinitamente delgado que sera funciéon de la frecuencia de
observacion. Esta funcion ¢ (v) estd normalizada a la unidad, tiene su valor maximo
en la frecuencia de reposo de la linea (1) y se hace cero rapidamente fuera de ella,
como el perfil descrito anteriormente del patron del mean beam. Si el perfil de linea
esta dado por una gaussiana, el ancho equivalente a media altura o FHWM esta dado
por:

FHWM = Av = 24/21In(2) o, (3.15)

Donde o, es la desviacion estandar de la funcién y esta relacionado con el error y
la dispersion de velocidades. Como se verd més adelante, las unidades del ancho de
banda de los espectrometros tendran unidades de velocidad, por lo que el FHWM del
perfil de linea sera un indicador de la componente radial de la velocidad del gas (v,).

Una causa de ensanchamiento de las lineas es la debida al movimiento de las

particulas, indicadores de turbulencia de una distribucion Maxwelliana de velocidades,
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que producen un desplazamiento de la frecuencia observada de la linea () con respecto
a la frecuencia que tiene en el sistema de referencia de la particula (14). Este efecto

es conocido como el Efecto Doppler y esta dado por:

Uy Vg —V
= 3.16
- ( )

14

Donde ¢ es la velocidad de la luz. Si nos referimos a la velocidad de una particula
que se aleja, la frecuencia observada disminuye, i.e., se corre hacia la regién “roja”
del espectro (corrimiento al rojo). Si la velocidad es de acercamiento (negativa) la
frecuencia observada aumenta, i.e., se corre hacia la region “azul” del espectro (ver
Shu, 1982). Comtunmente al término de la derecha de la ecuacion 3.16 se define como

el corrimiento al rojo o redshift y se denota por la letra z:

vy — UV

(3.17)

zZ =
14

El redshift es un parametro usual para expresar distancias en el Universo mediante
la conocida Ley de Hubble (ver Apéndice C) y su valor preciso serda importante para
los célculos de luminosidades y factores de conversion como se veréd en el siguiente

capitulo.

Parametros espectrales

Los espectrometros son dispositivos que procesan la senal del receptor Front-end
mediante varias técnicas dentro de las cuales las més comunes son los espectrémetros
analogos filter-bank y los espectrometros digitales. La explicacion del funcionamiento
de ambos tipos esta fuera del alcance de este trabajo y s6lo se mencionarédn los
parametros usados en el anélisis espectral.

Al momento de procesar los espectros obtenidos es necesario conocer tres cantida-
des importantes sobre ellos: la radio frecuencia al centro del pasabandas (Veenter), €l
ancho de banda (Av) y la resolucion espectral (6v). La primera de ellas queda deter-

minado por la combinacion del oscilador local y la frecuencia intermedia que ocurre
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en el Front-end, mientras que las dos ultimas quedan determinadas por el diseno del
espectrémetro.

Las observaciones simultédneas crean un espectro dividido en muchos canales, el
ancho de estos ultimos determinan la resoluciéon espectral dv. Si tenemos N cana-
les con un ancho de frecuencia dado, podemos calcular el ancho de banda total del

espectrometro con la siguiente ecuacion:
Av = N év (3.18)

En Radioastronomia se usan unidades de velocidad para los anchos de banda, pues
llega a ser conveniente para saber las propiedades cinéticas del gas observado en
lineas de emision. Esto se logra corrigiendo la frecuencia de la linea observada por
corrimiento Doppler. Finalmente, con el valor de temperatura de main beam dada
por la ecuaciéon 3.13 y el ancho de la linea dada en unidades de velocidad, se puede

calcular el valor de la intensidad integrada (I) del perfil de linea gaussiano como:

v2
I= / Ty dv, (3.19)
vy

donde v; y vy definen el intervalo de la linea. De este modo, las unidades para la

intensidad integrada serdn de K km s~!.

3.4. Gran Telescopio Milimétrico (GTM)

La atmosfera terrestre es transparente a las radio ondas entre los 15MHz a
1300 GHz, con sus respectivas variaciones dependiendo la posicién y el tiempo. En
general, para altas frecuencias habra cortes debido a la absorcion de las bandas ro-
tacionales bajas de la molécula HyO (vapor de agua) y del Oy que se encuentran en
la troposfera terrestre. Por lo anterior, es necesario que los grandes radiotelescopios
con base en la Tierra se encuentren en lugares donde el aire tenga el menor contenido
de vapor de agua, preferentemente a grandes alturas con climas secos. Este es el caso

del Gran Telescopio Milimétrico (GTM), ubicado en lo alto del volcan Sierra Negra
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a 4580 m sobre el nivel del mar, ubicado en el estado de Puebla, México.

El GTM es un radiotelescopio tipo single-dish con sistema 6ptico Cassegrain, con
un espejo secundario curvo de 2.5 m de diametro y un espejo terciario en el eje de
elevacion del telescopio que refleja el haz de luz hacia los receptores (ver http://
Imtgtm.org/telescope/telescope-description /?lang—es). Actualmente cuenta con una
superficie reflectora de 50 m de didmetro haciéndolo el més grande del mundo en su
tipo en observaciones entre 0.85—4 mm. Cabe mencionar que desde que vio la “primera
luz” en 2011 y durante su primera etapa de observaciones de ciencia temprana del
2014 al 2017, el GTM cont6 con un didmetro de 32 m.

Entre sus principales instrumentos de observacion se encuentra el Redshift Search
Receiver (RSR) un espectrometro de banda ancha a 3 mm, el espectrometro SE-
QUOIA y préoximamente se pondra en operaciéon una nueva camara de imagen di-
recta que opera a 1.1, 1.4 y 2 mm, llamada TolTEC. Con ellos se busca estudiar los
procesos fisicos en el Universo temprano, formacion de galaxias, sistemas planetarios

y exo-planetas, entre muchos otros proyectos.

Figura 3.3: Gran Telescopio Milimétrico (GTM), Puebla, México. Foto tomada de
la pagina oficial del telescopio http://lmtgtm.org/telescope/telescope-description/
?lang=es.
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GRAN TELESCOPIO MILIMETRICO

3.4.1. Redshift Search Receiver (RSR)

El RSR es un receptor heterodino montado en el GTM disenado para cubrir la
banda de 3 mm en una sola sintonizaciéon. Dividido en 6 bandas de ~ 6.7 GHz cada
una, para un total de 38 GHz entre las frecuencias de 73 y 111 GHz. La resoluciéon
espectral a 90 GHz es de 31 MHz que se traduce a 100 km s~!. El rango es apropiado
para observar las variedades isotopicas del CO, asi como moléculas de gas denso en

galaxias distantes.

El RSR usa la técnica de “beam switching” para medir las diferencias entre la
emision de la fuente y el cielo. Se calibra usando el método estandar “chopper wheel”

que corrige las observaciones por atenuaciones atmosféricas.

Figura 3.4: Foto del RSR tomada de la pagina http://Imtgtm.org/telescope/
instrumentation /instruments/rsr/?lang—es.

Observaciones en la primera etapa del GTM (32m) mostraron que el factor de
conversion, i.e., la relaciéon entre el nimero de Janskys de densidad de flujo requerida
para producir un grado de temperatura de antena (T4) es ~7 Jy K1 a la frecuencia

de 100 GHz. Formalmente, la dependencia de la ganancia con la frecuencia observada
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para el RSR esta dada por:

v|GHZz|

G~ =1 (100 (GHZ]

) [Jy K1 (3.20)

También, el valor de la efictencia del main beam o n,,, encontrado mediante calibra-
ciones hechas en 2017, con v la frecuencia de observaciéon dada en GHz, estd dada
por:

Mo = (1.2 exp((1/170)%) " (3.21)

Con los resultados anteriores de ganancia y eficiencia de main beam, se puede dar una
tabla con los parametros del RSR/GTM en la frecuencia central de 3 mm (100 GHz)
y en otros valores del ancho de banda (ver Tabla 4.7). Para més datos técnicos del

instrumento ver http://Imtgtm.org/wp-content /uploads/2020/11/RSR_ v1p0.pdf.

v O pBw Dy Qa Nmb
[GHz] |arcsec] x 1078 [sr] x 1078 [st]

73 30 2.39 3.46 0.69
90 24 1.57 249 0.63
100 22 1.27 2.15 0.59
110 20 1.05 1.90 0.55

Tabla 3.1: Parametros de antena del RSR/GTM de superficie reflectora principal de
32 m, para 4 frecuencias dentro de la banda de observacion.

3.5. Moléculas en galaxias cercanas

El estudio molecular en galaxias ha sido posible gracias a los grandes radioteles-
copios que se han encargado por mas de 40 anos en estudiar el gas en el ISM en
diferentes regiones, escalas y medioambientes para caracterizar los procesos fisicos
que determinan las abundancias de ciertas especies (ver revision de Fukui & Kawa-
mura, 2010). Como ejemplo, los estudios realizados con el telescopio IRAM 30 m han
sido pioneros en la deteccion de HCN y HCO™ en muestras de apenas una decena
de galaxias (e.g., Nguyen et al., 1992). Trabajos importantes como los de Gao & So-

lomon (2004a,b) estudiaron el gas molecular en nubes que se encuentran en la Via
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MOLECULAS EN GALAXIAS CERCANAS

Lactea con el objetivo de encontrar relaciones entre el gas molecular denso trazado
por moléculas con altas densidades criticas y la eficiencia con la que una masa de gas
dada forma estrellas (Star Formation Eficency, SFE) y a qué ritmo o tasa lo hace
(Star Formation Rate, SFR) basandose en la Relacion de Formacion Estelar men-
cionada con anterioridad. Particularmente destacan los estudios del gas denso en las
regiones circumnucleares de galaxias con AGNs o SB del Universo local (z < 0.5)
que enriquecen el entendimiento entre la luminosidad observada en UV-Optico-IR y
el gas formador de estrellas en la region central, asi como las densidades superficiales
de gas total (atémico+molecular) como funcion de SFR y SFE. En la Figura 3.5 se
muestran espectros obtenidos por Aladro et al. (2015) de una muestra de galaxias
con nicleo activo con el fin de estudiar la emisiéon de moléculas en la region central.
Trabajos actuales con ALMA detectan estas moléculas de gas denso pero en lineas de
emision moleculares de altas transiciones rotacionales que son 6pticamente delgadas
y brindan un resultado méas confiable en cuanto al calculo densidades de gas (e.g.,
Imanishi et al., 2016). Los resultados se traducen en mapas de gas molecular de alta
resolucion espacial como se puede ver en la Figura 3.6.

Resultados obtenidos por el método de cocientes de lineas moleculares como
HCN/HCO™T y HCN/HNC muestran las variaciones que existen entre regiones densas
del centro, del disco, de los brazos o regiones interbrazo de las galaxias, mientras
que el cociente HCN/*2CO muestra la fraccion de gas denso al gas difuso indicativo
de regiones formadoras de estrellas o altamente obscurecidas (e.g., Costagliola et al.,
2011; Aladro et al., 2015; Bigiel et al., 2016; Jiménez-Donaire et al., 2019; Sorai et al.,
2019; Morokuma-Matsui et al., 2020), ademas de la relacion existente entre el gas

molecular y la acrecion del SMBH (e.g., Garcia-Burillo, 2016).
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Figura 3.5: Espectros entre 100-116 GHz de las regiones centrales en ocho galaxias
tipo starburst, AGNs y Ultra-Luminous Infrared Galaxies (ULIRGs). Imagen tomada
de Aladro et al. (2015).
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Figura 3.6: Mapa de '2CO transicion J=(2-1) de la galaxia NGC 628 a una resoluciéon
de 60 pc. Usado para estimar la densidad superficial de gas molecular, obtenida por
el surveys PHANGS-ALMA para el estudio molecular con alta resoluciéon espectral.
Imagen tomada de Utomo et al. (2018).
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Capitulo 4

Analisis molecular y multifrecuencia

en NGC 4303

<f you want to find the secrets of the universe,
think in terms of energy, frequency and vibration.>

- Nikola Tesla.-

En este capitulo se presentan las observaciones en la banda de los 3 mm del ni-
cleo obscurecido de la galaxia NGC 4303, como parte del proyecto que estudia los
CT-AGNs en el Universo local (I.P. Dra.Irene Cruz-Gonzélez), con el objetivo de ca-
racterizar el gas molecular denso en la region central y relacionarlo con la actividad y
la acrecion del SMBH; asi como estudiar las condiciones de la regiéon para la formacion
estelar. La galaxia ha sido profundamente estudiada en todo el espectro electromag-
nético, ademés, su inclinacién y cercanfia la hace idonea para el estudio espectral del
nucleo galactico y asi evitar el obscurecimiento a gran escala del disco. Los datos
multifrecuencia con los que se apoya el analisis son de Spitzer para la luminosidad

infrarroja total y de CHANDRA para los rayos X suaves.
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4.1. LA GALAXIA

4.1. La galaxia

NGC 4303 (M 61) es una galaxia miembro del ctimulo de Virgo con una morfologia
espiral barrada (SABrc, de Vaucouleurs et al., 1991), mostrada en la Figura 4.1. Su
actividad nuclear se ha encontrado en debate, pues en un inicio fue catalogada como
LINER por Huchra et al. (1982) debido a sus lineas de emision de baja intensidad,
unos anos después Filippenko & Sargent (1985) mostraron el espectro de la region
central con presencia de un nucleo tipo Sy2, Veron-Cetty & Veron (1986) confirmaron
el diagnostico encontrando lineas de [NII| con anchos equivalentes de 400 km s™'.
Actualmente la existencia de un AGN en su interior es también confirmado por medio
de diagramas BPT (e.g., Malkan et al., 2017), por diagrama color-color en IR (e.g.,
Colina et al., 2015) e incluso se le llega a considerar como un AGN desvanecido (e.g.,

Esparza-Arredondo et al., 2020).

Parametros basicos
RA (J2000)* 12"21™m55.89%
DEC (J2000)* 4° 28 257

Morfologia® SAB(rs)bc
Inclinacién® 25°
Distancia? 16.99 Mpc
Actividad® Sy2/LINER
Redshift 2/ 0.00522

Tabla 4.1: @ Argyle & Eldridge (1990), ® de Vaucouleurs et al. (1991), ¢ Frei et al.
(1996), ¢ Kourkchi & Tully (2017), ¢ Filippenko & Sargent (1985), / NED Database

La distancia es una cantidad muy importante para el estudio extragalactico, pues
el conocimiento preciso de ella ofrece resultados confiables en identificacion de lineas
de emision y los pardmetros dinamicos que pueden ser extraidos, e.g., las lumino-
sidades en cualquier frecuencia, los factores de conversion luminosidad-masa y las
densidades superficiales de masa del gas. Generalmente la distancia observada de una
galaxia es la suma de la componente debida a la expansion del Universo (ver Apéndice
C ) y otra debido a las interacciones gravitacionales con otras galaxias. En el caso de
galaxias cercanas la segunda componente se hace més importante que la primera y

su célculo se complica si la galaxia es parte de un grupo o un cumulo de ellas, por
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Figura 4.1: NGC 4303 vista con el Telescopio Sloan Digital Sky Survey con un FoV
de 8 arcmin. Tomada de la pagina oficial del Infrared Science Archive (IRSA) https:
/ /irsa.ipac.caltech.edu/frontpage/ .

lo que tiende a tener grandes incertidumbres. Con el paso de los afnos, estudios han
ofrecido un valor para la distancia bajo distintos métodos como la relacion Tully-
Fischer (Tully & Fisher, 1977), otros con medidas independientes del redshift como
las candelas estandar o el método de franja de Gigantes Rojas (TGBR, e.g., Anand
et al., 2021). En el caso de esta galaxia, al ser miembro de un camulo, la distancia
resulta ambigua y dependiente de los miembros més masivos del mismo o de grupos
més pequenos asociados al mismo cimulo que interactiian gravitacionalmente con
ella. La distancia aqui adoptada esta basada en un algoritmo que fija como el centro
del grupo a la galaxia masiva M87 y busca candidatos a miembros con velocidades
conocidas con otros medios como estrellas Cefeidas. El resultado es de 16.99 + 3 Mpc
(ver Kourkchi & Tully, 2017).

Las luminosidades y las intensidades de lineas presentadas aqui de otros estudios
multifrecuencia de NGC 4303, seran adoptadas tal cual son publicadas por sus autores
debido a que la diferencia entre las distancias de cada uno y la adoptada por nosotros

es muy pequena, ademas de que tales distancias caen en el rango de incertidumbre
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4.2. OBSERVACIONES Y REDUCCION

que tiene asociada la adoptada aqui (i.e., +3 Mpc).

4.2. QObservaciones y reduccion

Las observaciones de NGC 4303 fueron realizadas con el GTM (en su fase inicial
de 32 m) y el espectrometro RSR (de aqui en adelante, RSR/GTM). La region nuclear
observada se muestra en la Figura 4.2.

La calibracion y la remocion de la linea de base del espectro fue llevado a cabo por
el Dr. Arturo Gomez Ruiz, investigador asociado al Instituto Nacional de Astronomia,
Optica y Electronica (INAOE), utilizando el software Data REduction and Analysis
Methods in PYthon (DREAMPY) desarrollado exclusivamente para el RSR por el Dr.
Gopal Narayanan (University of Massachusetts-Amherst). En el proceso de reduccion
se tiene un espectro cuyo eje horizontal muestra la frecuencia de observacion que cubre
la banda de 73 a 111 GHz, en el eje vertical se tiene la temperatura de antena (7'4)
en unidades de 1x1073 Kelvin; si se desea cambiar de T4 a flujo (S,), en unidades de
Janskys, solo hace falta usar el factor de conversion o ganancia del telescopio dado
por la ecuacion 3.20. El ultimo paso para el tratamiento del espectro es obtener la
temperatura del main beam (7},;), por lo que se multiplico Ty por la eficiencia del
main beam (7,,,) del RSR/GTM para todo el ancho de banda mediante la ecuacion
3.21.

Los siguientes pasos en el proceso de reduccion del espectro se realizaron mediante
una rutina en Python (ver Apéndice D). Primero se ajusto la frecuencia observada con
el valor del redshift de la galaxia para tener un espectro en un marco de referencia en
reposo. Después, se calculd el ruido RMS en toda la banda que cubre el RSR/GTM,
encontrando que para frecuencias menores a 92 GHz la variacion de RMS es menor
que para las frecuencias mayores a este valor. El valor para el RMS en v < 92 GHz
fue de 0.618 mK, mientras que para v > 92 GHz el RMS fue de 0.854 mK. El valor de
maxima temperatura de antena de cada linea es la temperatura del maximo o peak
(TP<*%). A las lineas cuya relacion entre T25** y ruido RMS () o sefial a ruido (S/N)

mb

superaron los 30 se les consideré una deteccion, las lineas cuya T, estaba entre 20 y
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Figura 4.2: Imagen tomada con el Multi-Unit Spectroscopic Explorer (MUSE) con el
Very Large Telescope (VLT) en 6 filtros opticos: G (475 nm), [OIII] (499 nm), R (625
nm), Ho (656 nm), [SII] (673 nm), I (775 nm). FoV de 2.96 x 2.95 arcmin. En el cuadro
se muestra la region de observacion del RSR/GTM con un FWHM del main beam de
227 (~1.8 kpc a la distancia de NGC 4303) centrado a 100 GHz para el RSR/GTM
32 m. Original de ESO https://eso.org/, modificada con fines ilustrativos.

30 se le consider6 como una posible deteccion, mientras que a las lineas con T}, < 20
no se consideraron como detecciones.

Bajo estos criterios se encontraron 6 lineas espectrales cuyas especies moleculares
se identificaron usando la frecuencia en reposo obtenida de la base de datos de Splata-
logue'. Las lineas corresponden a las moléculas CoH (87.31 GHz), HCN (88.63 GHz),
HCO™ (89.18 GHz), HNC (90.66 GHz), C'®0 (109.78 GHz) y ¥*CO (110.20 GHz)
en transiciones J=(1-0) y la posible deteccion de linea CS (97.98 GHz) en transicion
J=(2-1). El espectro de lineas de emision se muestra en la Figura 4.3.

A las lineas detectadas se les ajusto un perfil gaussiano debido al ensanchamiento

por efecto Doppler. Cada linea se centr6 en su frecuencia de reposo para transformar su

Thttps://splatalogue.online//
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Figura 4.3: Espectro en la banda de 84 a 111 GHz del ntcleo de la galaxia NGC 4303.
Frecuencia corregida por redshift que muestra 7 lineas de emisién en sus frecuencias
de reposo.
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. . . _ k .
coordenada de frecuencia a velocidad con unidades de km s, para 7% la velocidad
es cero, de modo que en ambos extremos de la curva se tiene una velocidad creciente

1

que resulté en un rango de ~ —250 a +250 km s ' (ver Figura 4.4). Finalmente, la

integral del ajuste gaussiano en el intervalo de velocidades resulta en la intensidad
integrada para cada linea dado por la ecuacion 3.19 en unidades de K km s™!.

La velocidad Doppler para cada linea se obtuvo del ajuste gaussiano tomando el
valor del FWHM dado por la ecuacion 3.15 (columna 4, Tabla 4.2). Los errores se
obtuvieron de la matriz de covarianza dada por el ajuste gaussiano en Python. Si se

comparan con la resolucién del RSR en el centro de la banda de 3 mm (~ 100 km

s71), se presentan errores menores a la resolucion.

0.014 -

0.012 A

0.010 -

0.008 -

Tus(K)

0.006 -

0.004

0.002 A

0.000 -

—400 —300 —200 —-100 0 100 200 300 400
Velocidad (kms™1)

Figura 4.4: Ajustes de las lineas sobrepuestas centradas en su frecuencia en reposo,
equivalente a velocidad igual a cero. Se observa que todas las lineas tienen el ancho
de velocidad entre ~ —250 y +250 km s7!, salvo CS (2-1) que es considerada como
una posible deteccion. La linea horizontal marca el valor de 3o.

4.3. Resultados

Se obtuvieron 7 lineas de emision con S/N>3, de las cuales se considera como

posible deteccion a CS (2-1). Todas las lineas se pueden apreciar individualmente en
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las Figuras 4.5 y 4.6. Las intensidades integradas (I) para cada linea se enlistan en la
Tabla 4.2, mostrando que la linea més intensa es la variedad isotopica *CO, le siguen
el HCN, HCO™ y HNC. Cabe destacar la deteccion de la segunda variedad isotopica
C'O que aqui se presenta no es detectada en estudios similares de lineas de emisién
del centro de NGC 4303 como el de Yajima et al. (2019). Una caida en la senal del
espectro a la derecha de la linea de CS (2-1) en 97.98 GHz provoca que el ancho de
velocidad calculado sobrepase al de las otras 6 lineas, por lo tanto no se realizaron

calculos referentes a su intensidad integrada, quedando como una posible deteccion.

Linea Y I Av Treek
|GHz| [Kkm s™'] [km s™!] [mK]

C,H (1-0) | 87.31 0.77+0.03 192438  3.47+0.96
HCN (1-0) | 88.63  1.5540.11 138459  9.28-40.97
HCO™T (1-0) | 89.18  1.4140.09 171473  6.98+0.97
HNC(1-0) | 90.66 0.9040.04 225448  3.47+0.98
CS(2-1)* 97.98  2.06+0.10 5414167 3.46+1.41
C80 (1-0) | 109.78 0.7740.04 146428 4.37+1.54
30O (1-0) |110.20 4.53+0.26 155429 24.45+1.55

Tabla 4.2: Moléculas detectadas en el centro de NGC 4303 con sus respectivas fre-
cuencias de reposo, intensidades integradas, ancho de linea del FWHM y temperatura
de pico. *Posible deteccion.

Para los calculos siguientes se necesité comprobar que la linea de 2CO fuera 6pti-
camente gruesa y que la de *CO fuese 6pticamente delgada, segtin las hipotesis antes
expuestas. Para ello, se calculd la profundidad 6ptica (733) para ¥CO ayudandome
del valor de I;5 obtenido por otros autores y siguiendo el método de Jiménez-Donaire

et al. (2017) con la siguiente ecuacion:

713 = In [1 - E} (4.1)
YED)
Debido a que no tenemos la intensidad integrada de la linea de 12CO, pues su frecuen-
cia en reposo sale del ancho de banda observado, se tomo el valor de I, = 55.2 £5.5
K km s~ obtenido por el telescopio IRAM y publicado por Israel (2020). Sustituyen-
do este valor en la ecuacion 4.1 se obtuvo 73 = 0.08 £ 0.01 < 1, i.e., linea 6pticamente

delgada. Para la linea de 2CO se calculé 715 multiplicando 75 por la abundancia re-
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Figura 4.5: Perfil de lineas de emision molecular (linea azul) y su respectivo ajuste
gaussiano (linea punteada naranja) para el calculo de la intensidad integrada. De
izquierda a derecha: (Arriba) CoH, HCN, (Abajo) HCO*, HNC.

lativa de [*2CO/!3CO]=89 dada en la Seccién 2.6, resultando en 75 = 7.124 0.89

> 1, i.e., I15 es una linea 6pticamente gruesa.

Densidad columnar N(Hs,)

El céalculo de la densidad columnar de Hy estd dado directamente por la ecuaciéon
2.14 usando la intensidad de '2CO, sin embargo, existe otra opcion si se cuenta con
la intensidad de la linea de 3CO y su temperatura de excitacion, siendo un resultado
mas confiable debido a que la linea de *CO es 6pticamente delgada.

Como primer paso se calcul6 la densidad columnar (N'3) de la variante isot6pica
suponiendo equilibrio térmico local con la ecuacion 4.2 dada por Jiménez-Donaire

et al. (2017). Ademas, se propusieron 3 valores para la temperatura de excitacion
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Figura 4.6: Continuacion. Perfil de lineas de emision molecular. De izquierda a dere-
cha: (Arriba) CS, C'®0, (Abajo) *CO.

(T.,) comtnmente encontradas en nubes moleculares densas: 10, 20 y 30 K.

N 14 L3 1 7—013
{cm*} =3x10 [K km 3—1} {1 — 6—713] 1 — ¢—529/Ter (4.2)

Como segundo paso se calcul6 el valor de N(Hs) multiplicando por la abundancia

relativa entre [Hy/13CO|= 588,235 (Dickman, 1978) con la siguiente ecuacion:

(5] = ol [ 43

Si se requiere, también se puede encontrar la densidad columnar de 2CO s6lo multi-

plicando por la abundancia relativa entre ['2CO/3CO)].
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=) (2]

cm~2 [BCO] | em™2

Como tltimo paso, la masa de hidrégeno molecular se aproximé con la ecuacion 4.5

suponiendo una estructura esférica en una nube con didmetro d. Este se calcula en

términos del main beam del telescopio, que para la linea de 3CO es de 20” y que

equivale a un circulo de 1647 pc de didmetro.
wd?

M(Hy) = ——N(Hz) m,

‘ (4.5)

Donde mpy, es la masa molecular del Hy. Los valores obtenidos para las densidades
columnares y la masa total de hidréogeno molecular My, para las 3 temperaturas de

excitacion propuestas se encuentran en la Tabla 4.3.

T.. NT3 NT2 N(H,) M(Hy)
K] | [x10%em™?] [x107em™2] [x10%'em™2]  [x107Mg)]
10 | 3.44 £0.63 3.06 £ 056 2.02£0.37 688+ 1.26
20 | 6.08 £1.11 541 £0.99 3.58£0.65 12.17 £ 2.23
30 | 874 £160 778142 514=£094 17.50+£ 3.20

Tabla 4.3: Densidades columnares de 2CO, 3CO, Hy y masas de gas molecular rela-
tivo a Hy para tres temperaturas de excitacion propuestas: 10, 20, 30 K.

Densidades superficiales

Para conocer la cantidad de gas en la regiéon observada se calculd la densidad
superficial de gas de hidrégeno molecular (Xp,), que nos dice la cantidad de masa de
H; en un parsec cuadrado de area. Por lo tanto, tomando la masa de Hy calculada con
T = 30 K (ver justificacion en Seccion 4.4), el area equivalente a un circulo de 1647
pc de diametro y corrigiendo por la inclinacion de la galaxia, se tiene que Xy, = 79
+ 14 M, pc 2

Para obtener la masa de gas molecular (M,,,;) se debe incluir la contribucion del
helio molecular a la masa de Hy con la siguiente relacion M,,,; ~ 1.36 M(Hs) (Teng

et al., 2022). Asi M,,,,; = (2.38 4 0.43) x 10® M, y siguiendo el procedimiento anterior

69



RESULTADOS

se tiene una densidad superficial de gas molecular X,,,; = 107 &= 19 Mg, pc2.

Recordando la ecuaciéon 2.16 de la Seccién 2.7 se define el factor de conversion
masa-luminosidad como aisco, con unidades de Mg pc™2 (K km s7')~!. De modo

que reescribiendo la relaciéon Larson-Solomon se tiene que:

Mmol = Q1300 L13 (46)

Otra forma de relacionar el factor aisco es con la intensidad integrada de la linea:

2mol
I3

1300 = (47)

Usero et al. (2015) realizan el célculo de densidad superficial de gas molecular pero

derivado de la intensidad de 2CO con la ecuacion:
Yoot [Me pc2] = aco Iz cos(i) (4.8)

donde i es la inclinacion de la galaxia y aco es el factor de conversion de 2CO a
masa molecular igual a 4.4 Mgpc™ (K km s71)~! dado por Bolatto et al. (2013). El

resultado con I, de la literatura es de X,,,; = 201 & 3 Mg, pc2.

Anéalogamente, se calculd la densidad superficial de gas molecular denso trazado

por la linea de HCN con la siguiente ecuacion:

SdenselMe pe?] = apon Inon cos(i) (4.9)

Donde agey = 10 Mg pe™? (K km s7!)~!, propuesto por Gao & Solomon (2004b)
como un valor tipico de galaxias espirales. El resultado para la intensidad de HCN

aqui obtenida es de Ygepse = 14 & 1 My pc2.

Con Ygense ¥ Ymor para una T, = 30 K, se puede calcular la fracciéon de gas

molecular denso (fgense) €n la region observada como:

x ense
fdense = d =0.13 (410)
2mol
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Luminosidades

Gao & Solomon (2004b) calculan la luminosidad para una fuente extendida con
tamano mayor al main beam del telescopio, pero que, al no ser mapeada en el eje mayor
se toma como una fuente con tamano igual o menor al main beam del telescopio. El

calculo estd dado por la siguiente formula:
Lyon = Qs Inen D7 (14 2) 2 [K km s pc?) (4.11)

Donde €2,,, es el dngulo so6lido del main beam, Dy es la distancia luminosa o la
distancia de la fuente al observador en parsecs, Iycn es la intensidad integrada de la
linea de HCN, z es el redshift de la fuente.

Sustituyendo la ecuacion 3.6 en 4.11, podemos reescribir la luminosidad en térmi-
nos del FWHM del telescopio, i.e., en términos de la frecuencia de la linea de emision
dada como:

/ T

Lyen = WQ%HWM Inen D} (1+2)7 [K km s~ pc™?] (4.12)

Con la ecuacion anterior se calcul6 la luminosidad de los trazadores de gas denso
simplemente sustituyendo las intensidades integradas obtenidas en este trabajo, e.g.,
HCN por HCO™ y el fppgwym correspondiente a la frecuencia de observacion. Los
resultados se encuentran en la Tabla 4.4.

Con los datos antes calculados de M,,,o;, e v 1as ecuaciones 4.6 y 4.7 se calculo
el factor aisco v la luminosidad de *CO, dando como resultado aisgo = (23.6 £4.4)
Mg pc 2 (K km sty Lig = (1.0 £0.2) x 107 K km s7! pc~2. La luminosidad de
1200 se calcula con la ecuacion 4.8 y el FWHM de 22”7 con el que fue observada la

linea. El resultado es de Lo = 1.49 x 108 K km s~! pc=2.

Cocientes de lineas

Con el objetivo de conocer las abundancias el gas molecular en la regiéon nuclear

obscurecida se realizaron cocientes de lineas de emision entre los principales trazadores
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Linea Lgas Log(Lgas)
x10% |[K km s7! pc?] [K km s™! pc?]
C,H 3.78 £ 0.68 6.58 £ 0.07
HCN 7.38 £ 1.40 6.87 £ 0.08
HCO™ 6.63 £ 1.24 6.82 £+ 0.08
HNC 4.09 £ 0.75 6.61 £+ 0.08
Total 21.88 £ 4.07 6.90 £+ 0.08
denso
| BCO | 10 £ 2 7£009 |

Tabla 4.4: Luminosidades de las distintas lineas de gas denso y del gas difuso *CO.

de gas denso: HCN, HNC y HCO™; y los trazadores de gas difuso: 13CO, C'80 y 12CO

(con la intensidad de linea I;5 = 55.2 + 5.5 Kkms™1). Los resultados se encuentran

en las Tablas 4.5 y 4.6.

Cociente Valor
CoH / C180 1.01 £+ 0.07
HCN/ C*®O 2.01 £+ 0.18
HCO*/ C80 1.83 £ 0.15
HNC / C®0O 1.17 £ 0.08
CS / C8O 2.67 £+ 0.19
13CO/ CB®O 5.88 + 0.46
HCN / 2CO | 0.028 + 0.002
HCO* / 2CO | 0.025 4+ 0.003
HNC / 2CO | 0.016 4 0.003
13CO / 2CO | 0.082 4 0.010
C180 / 2CO | 0.013 4 0.002

Tabla 4.5: Cocientes de intensidades integradas relativas a los trazadores de gas difuso

C180 y 12CO.

Cociente Valor
HNC/ HCN 0.58 + 0.04
HCO* / HCN | 0.91 + 0.08
CoH / HCN 0.38 + 0.04

Tabla 4.6: Cocientes entre los principales trazadores de gas denso.
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4.4. Discusion

Masa de gas denso

La masa de hidrégeno molecular obtenida para el main beam del telescopio cen-
trado en la linea de *CO se puede comparar con la encontrada por Schinnerer et al.
(2002) en un estudio de alta resolucion espacial (~ 150 pc) de gas molecular trazado
por la linea de '2CO (J=1-0), hecho con el interferometro milimétrico Owens Valley
Radio Observatory (OVRO). Como se observa en la Figura 4.7, ellos encuentran que
en un disco central de 8"(~ 630 pc) se concentra 7 x 107 M, de la masa de Hy. Ade-
mas, en los brazos noreste y suroeste que se extienden en una region de 22"x 22", se
concentra ~ 2 veces el valor de la masa del disco, por lo tanto, la masa de gas de hidro-
geno molecular que se encuentra en el disco y ambos brazos es de M(H,) = 1.81 x 108
Mg. Para la region de 20"(~ 1647 pc) observada por RSR/GTM, la masa calculada
es de (1.75 + 0.32) x 10® M.

+10} Brazos
espirale

+5} ]
g
a8  of -
2
°
p
-5} i
FWHM ]
—10} RSR/GTM 4
+10 +5 0 -5 -10

Figura 4.7: Mapa de alta resolucion espacial (~ 150 pc) del centro de la galaxia NGC
4303 tomada OVRO con la linea *CO (1-0). El disco tiene 8"de didmetro (linea
negra). Imagen de Schinnerer et al. (2002) y modificada para ilustrar el area observada
(circulo guinda) por RSR/GTM con 20"de didmetro para la linea de 3CO .
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La region observada por RSR/GTM no cubre totalmente los brazos y esto hace
que el valor de masa sea menor al reportado por Schinnerer et al. (2002), pero al
estar la mayoria del gas concentrado en la region central, la diferencia entre ambos
resultados es pequeiia, i.e., (0.06 &= 0.32) x 10® M. Otra razén a considerar es que
ellos calculan la masa molecular con la linea 6pticamente gruesa de 2CO, mientras
que aqui se usa la linea 6pticamente delgada de '3CO y al final este hecho compensa
claramente la falta de resolucion espacial que tiene el RSR/GTM comparado con el

OVRO.

La densidad superficial de gas molecular denso (Xgense) obtenido de la ecuacion
4.9 se encuentra integrando en una regiéon donde el gas molecular no se encuentra
homogéneamente distribuido, sino més bien en una regiéon con zonas donde no hay
emision de gas y estd compuesta por un disco central y dos brazos espirales (ver
Figura 4.7), por lo que Ygense se encuentra subestimada. El resultado importante es
poder calcular la cantidad de gas denso trazado por HCN que se encuentra en la
region donde si hay emision de gas y que es Mgense = (3.8 £ 0.3) x 107 Mg, solo 4

veces menor que la cantidad de gas de hidréogeno molecular.

En la Figura 4.8 se observa la curva de rotacion de la galaxia trazada por el gas
molecular *CO J=(2-1) a resolucién de ~ 150 pc hecho por Lang et al. (2020) con
ALMA vy las curvas obtenidas para simulaciones de formaciéon de la barra central
hechas por Iles et al. (2021). Como se puede observar, para un radio r < 1 kpc la
velocidad de rotacion (V) de las simulaciones (IsoB IC, lineas azules) estan en el
rango de 150 - 175 km s~!, mientras que el ajuste a los datos observacionales (trian-
gulos) de Lang et al. (2020) da una velocidad de V= 178.2 km s~!. Las velocidades
obtenidas en este trabajo de los perfiles de linea para el gas difuso, i.e., 3CO y C*®0,
dan un valor promedio de 151 £ 29 km s~! que coinciden con el valor de la veloci-
dad de rotacion desde 1 kpc hasta 3 kpc, es decir, el radio de la barra de la galaxia,

Iper = 2.50 £ 0.63 kpc (e.g., Zurita et al., 2021).

El valor promedio de velocidad para los trazadores de gas denso CoH, HCN, HNC
y HCO™ obtenido aqui es de 180 & 55 km s™!, que coinciden con los obtenidos por
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Figura 4.8: Curvas de rotacion de la galaxia NGC 4303 con simulaciones de forma-
cion de la barra a diferentes condiciones temporales iniciales (lineas punteadas) y la
obtenida por observaciones (tridngulos) de ALMA del gas molecular *CO(2-1) por
Lang et al. (2020). Grafica modificada de la original publicada por Iles et al. (2021).

ajuste de Lang et al. (2020). La velocidad del gas denso es mayor al gas difuso e
incluso comparable con la velocidad a la que se encuentra el gas en las regiones de

los brazos de la galaxia, tal vez debida a la influencia de la acrecion del SMBH.

Cocientes de lineas de emision

El método de cocientes de lineas de emisiéon moleculares ayuda a cuantificar el
gas molecular en regiones especificas de las galaxias, en el caso de los AGNs, estos
cocientes pueden dar una informaciéon de las caracteristicas de formacion estelar o de
la acrecion del SMBH.

Estudios previos han tratado de clasificar la actividad de las galaxias mediante
diagramas con cocientes de lineas moleculares, e.g., HCN/HNC, HCN/HCO™ (Kohno
et al., 2001; Baan et al., 2008; Costagliola et al., 2011; Jiang et al., 2011). Un problema
es la capacidad para detectar las lineas de gas denso en galaxias lejanas, pues el main
beam del telescopio es mayor que el tamano de las mismas, por lo que la intensidad
de las lineas es la suma de la intensidad del disco (brazos) y del centro. Ademés de

este problema de resolucién espacial, es importante detectar altas transiciones de los
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trazadores de gas denso que son lineas 6pticamente delgadas, aunque son incluso mas
débiles que las de transicion rotacional J=(1-0).

Estudios de gas denso en galaxias cercanas muestran que los principales cocientes
de lineas tienen un valor maximo en el centro y decrecen radialmente hacia las partes
més externas del disco o brazos espirales (Jiménez-Donaire et al., 2019). Al graficar
los cocientes de gas denso HNC, HCN, HCO™ en funcién de la intensidad de '2CO en
un diagrama de diagnostico se observa una relaciéon creciente que separa claramente
las regiones de la galaxia, siendo los centros galacticos los de mayor intensidad (ver

Figura 4.9).
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Figura 4.9: Diagramas de diagnostico de los trazadores de gas denso HCN, HCO*
y HNC en funcién del trazador de gas difuso '2CO para 9 galaxias del estudio de
Jiménez-Donaire et al. (2019) y para el centro de NGC 4303 (punto rojo) de este
trabjao. Grafica modificada del articulo original.

Al ejemplo anterior se le afiadieron los cocientes HCN/2CO, HCO™/2CO y
HNC/™CO de la Tabla 4.5 encontrados para el nicleo obscurecido de NGC 4303.
Como se observa en la Figura 4.9 nuestros valores (puntos rojos) se ubican en la re-
gion donde se encuentran los centros galacticos de 9 galaxias espirales cercanas. Cabe
senalar que el centro de la galaxia que se encuentra mas cerca de nuestro punto, es
de la galaxia espiral barrada NGC 6946 clasificada como Sy2.

El cociente entre las intensidades integradas del gas difuso *>CO y *CO es deno-
tada por Riz/13 y ha sido estudiado para una gran muestra de galaxias al ser gene-

ralmente mas intensas y faciles de detectar (e.g., Aladro et al., 2015; Israel, 2020). El
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valor del cociente para el niicleo de la galaxia NGC 4303 es de Ryg/13 = 12.1£1.4 y es
menor que el valor medio Ri/13 = 13£6 de galaxias cercanas tipo SB encontrado por
Aalto et al. (1995). Este cociente en especial nos dan informacion sobre la variacion
de la profundidad 6ptica en cada galaxia, asi como las abundancias relativas de 2C y
13C. En el caso de 12C, éste puede ser producido por supernovas de estrellas masivas,
mientras que *C puede ser producido por estrellas de baja masa o por intercambios
de iones ¥CT en regiones con temperaturas ~ 10 K (e.g., Keene et al., 1998; Davis,

2014).

El cociente HNC/HCN= 0.58 + 0.04 indica que la abundancia de HNC es menor
comparada con HCN. Segun Hirota et al. (1998), este valor es consecuencia de que
esta region molecular central tenga una temperatura 7., > 24 K en donde las reac-
ciones neutral-neutral se llevan a cabo, de modo que la molécula HNC se destruya
para formar su isomero HCN. Esto soporta la idea de que los célculos de densidades

superficiales se hayan realizado con el valor de M (H,) obtenida para una T,, = 30 K.

El cociente HCO™ /HCN es el mas sensible a los cambios de densidad pues HCO™
tiene una densidad critica un orden de magnitud menor que HCN. Ademas, HCO™
tiende a recombinarse rapido cuando el medio es denso debido a los electrones que se
encuentran libres, sin embargo, la abundancia de la molécula comparada con HCN es
muy similar, lo que indica que a altas densidades también existe un mecanismo que
enriquezca la abundancia de HCO™. Estudios de abundancias moleculares de Mei-
jerink & Spaans (2005) sugieren que en regiones dominadas por fotones ionizantes
(PDRs), esta molécula mejorara su abundancia para densidades n > 10° cm™3. Sin
embargo, otra opcidn es que cocientes menores a uno se obtengan en regiones domi-
nadas por rayos X (XDRs, por sus siglas en inglés) causados por el AGN pero con
baja densidad n > 10* em™ y N(Hy) < 10?2 cm™2 (e.g., Loenen et al., 2008), que
concuerda con el valor de N(Hz) encontrado en este trabajo.

En cuanto a la presencia de CoH en la region central, ésta puede ser debida a una
alta tasa de ionizaciéon de rayos cosmicos que favorecen su abundancia debido a que
se forma gracias al radical C* con otros hidrocarburos (e.g., Meier & Turner, 2005).

También se puede asociar su presencia y abundancia a las reacciones que producen las
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Figura 4.10: Cocientes de lineas de gas denso de una muestra de galaxias tomada de
la literatura (ver Tabla 4.8). El valor del centro de la galaxia NGC 4303 se encuentra
senalado con un circulo rojo. De izquierda a derecha: a) CoH/HCN vs. CoH/HCO™,
b) HNC/HCO™T vs. CoH/HCN, ¢) HNC/HCO™ vs. HCO™/HCN, d) HCN/2CO vs.
HCN/HCO™

PDRs asociadas con regiones masivas y calientes de formacion estelar (e.g., Martin,
S. et al., 2015).

Para una muestra de 23 galaxias cuyas intensidades integradas de HCN, HNC,
CoH, HCO™, 2CO y '¥CO se reportan en la literatura (ver Tabla 4.8), se realizaron
diagramas de cocientes de lineas de emision agregando los valores encontrados para el
centro de NGC 4303 (ver Figura 4.10). En estos diagramas no se observa una relacion
entre la intensidad de las lineas y la actividad de las galaxias, pues los tipos SB y
AGN se encuentran mezclados. Lo que si se puede observar son tendencias de lineali-
dad entre los cocientes: CoH/HCN vs. CoH/HCO™, HNC/HCO™ vs. HCO' /HCN y
HCN/2CO vs. HCN/HCO™.
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En la primera relacion, Figura 4.10 a), se observa que cuando CoH aumenta, HCN y
HCO™ disminuyen pero HCN lo hace més rapido. En el diagrama d) para los cocientes
HCN/'2CO vs. HCN/HCO™ se observa una relacién creciente donde para valores de
HCN/HCO™ menores a uno, la mayoria de las galaxias de la muestra presenta baja
fraccion de gas denso, mientras que para valores de HCN/HCO™ mayores a uno la
cantidad de gas denso con respecto a gas difuso crece rapidamente en un factor de

5H-8 veces.
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Figura 4.11: Diagrama de cocientes de linea entre Ryz/13 vs. HCO™ /HCN. Los valores
para el niicleo de NGC 4303 se encuentran marcados con el punto rojo.

En la Figura 4.11 se muestra un diagrama entre el cociente Ryz/13 vs. HCO™ /HCN.
En él se observa una relacion creciente, donde para valores de HCO™ /HCN menores
a1, i.e., alta densidad, la contribucién de la variedad isotopica *CO se hace presente

para valores de Ryz/13 < 15, i.e., para galaxias espirales cercanas.

Como se expres6 arriba, los diagramas no nos pueden ofrecer un diagnoéstico de la
presencia o no de AGNs obscurecidos, pero si puede decirnos més sobre las abun-
dancias del gas molecular en cuanto al cambio de las condiciones de densidad y
temperatura en las regiones cercanas a los centros galécticos. Esto puede llevar a
la caracterizacion de las condiciones de formacion estelar activa o de la supresion de

la misma en las regiones circundantes a un SMBH.
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Relacion Loy vs. Lig

Por ultimo, HCN es un indicador de gas denso y por lo tanto de la actividad de
formacion estelar. La luminosidad en IR es tomada de los datos de archivo de Spitzer
MIPS y Herschel PACS instrumentos de NASA /IPAC. Li et al. (2020) hace relaciona
la emision molecular con la L;i corregida a la region del main beam del telescopio
IRAM. El logaritmo de la luminosidad en infrarrojo resultante de la correcciéon y
tomada en este trabajo es de log(L;g) =9.64+ 0.11 L.

Con el valor log(Lgon) = 6.87 K km s7! pc?, de luminosidad para la linea de
HCN tomado de la Tabla 4.4, se puede visualizar la relaciéon de formacion estelar en
la Figura 4.12. El valor cae en la franja estrecha obtenida de una muestra de valores
para galaxias cercanas y nubes moleculares individuales de nuestra Galaxia realizada
por miltiples autores. Cabe mencionar que la relaciéon es independiente de la region

de la galaxia en donde se calculen dichas luminosidades.

Rayos X

Como se abordo en la seccion 1.2.1, los AGNs obscurecidos han sido eficientemente
detectados en observaciones de rayos X gracias a que presentan varias caracteristicas
que pueden confirmarlos. Primero estd una alta luminosidad nuclear log Lx = 38 erg
s derivada de una alta actividad, otra es la presencia de la linea de Fe Ka a 6.4
keV en su espectro y por tltimo, como indicativo de una regiéon obscurecida y alta
absorcién por material, tienen densidades columnares de hidrogeno neutro con valores
de Ny > 10?2 cm—2.

En el caso de esta galaxia, datos en los rayos X suaves obtenidos por CHANDRA
indican una fuente central luminosa con Ly = 39.77 erg s~ cuya densidad espectral
de energia puede modelarse mediante una ley de potencias més un modelo de gas
caliente difuso. Aunque fue observada en el rango de 0.2-10 keV, no se observa la emi-
sion de la linea fluorescente de Fe Ka. Reportan un limite superior para la columna

de hidrogeno neutro Ny < 3 x 10?2Y cm™2 (Tzanavaris & Georgantopoulos, 2007).
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Figura 4.12: Relacion Lycy vs. Lyg. Original de Bigiel et al. (2016) y modificada para
mostrar los valores del nicleo obscurecido (estrella roja) de la galaxia NGC 4303 en
la relacion de formacion estelar.

El valor aqui obtenido para la columna de hidrogeno molecular en la regiéon central
es de N(Hy)= 5.1440.94 x10?' cm™2. Incluso sin tomar en cuenta la aportacion a la
masa del hidrégeno atémico que es de M(H)= 1.17x10'° M, en todo el disco de la
galaxia (Haynes et al., 2018), la densidad supera el limite reportado por Tzanavaris
& Georgantopoulos (2007), pero aun esta 3 6rdenes de magnitud por debajo de las
densidades columnares de un CT-AGN, i.e., N(H)> 10** cm ™2,

Distribucién espectral de energia

Gracias a informacion multifrecuencia de un AGN se puede construir el espec-
tro de banda ancha caracteristico o distribucion espectral de energia SED (por sus
siglas en inglés, Spectral Energy Distribution) mismo que a su vez se puede dividir

por componentes en las principales bandas del espectro que determinan los procesos
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responsables de tal emision. En el caso de los AGNs, la emision en radio continuo
es gracias a emision sincrotréon de los jets y fuentes centrales no resueltas, el exce-
so en IR es dominado por reemisiéon térmica por granos de polvo, mientras que una
prominente joroba o “big blue bump” en el UV-Optico presumiblemente es debida al
disco de acreciéon 6pticamente grueso que emite como cuerpo negro. En los rayos X
se observa un exceso debido a emision Compton-inverso debido a la corona y la BLR
en la parte central del SMBH (Ho, 2008).

El SED de la galaxia NGC 4303 muestra el caracteristico “big blue bump” y una
brecha vacia tanto en la regiéon milimétrica como en la parte de rayos X suaves, por
lo que el aporte de esta tesis es indispensable para el conocimiento integral de esta
galaxia. Si la galaxia contiene un CT-AGN no es claro, a falta de rayos X duros que lo
comprueben, la cantidad de gas molecular en la region central deriva a una formacion

estelar activa y a una alta densidad columnar.
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Figura 4.13: Distribucion espectral de energia (SED) de la galaxia NGC 4303. Tomada
de NASA/IPAC Extragalactic Database (NED)
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’ Parametros del gas denso (T., = 30 K, 713=0.08) ‘

N(H2) MH2 Mmol Z]mol
[em 2| [Mo] [Mo] Mg pe?]
(5.14 & 0.94)x 1020 (17.5 + 3.2)x107  (23.8 + 4.3)x 107 107 + 19
Mdense Zdense Ldense LHCN
[Mo] [Mg pe?] [K km s™" pc?| [K km s™" pc?|
(3.8 0.3)x107 141 (21.88 + 4.07)x10° (7.38 = 1.40)x 10°

Tabla 4.7: Resumen de los parametros moleculares obtenidos para la region observada
a 3 mm (20” ~ 1647 pc) del centro de NGC 4303.
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- CH  GH HON HNC HNC oo
Galoxia foo+ HON HOO® mco+ mco ACida

NGC4303° 055 050 110 0.64 0.03 Sy2
UGC 5101 084 056 150 083  0.10 Sy1.5
IC 180° 265 166 160 08 - .
NGC 1614° 026 054 074 022 0.02 Sy2
NGC3079° 048 054 089 024 0.02 Sy2
NGC 4194 073 096 076 040  0.02 i
NGC 4388 0.4 019 073 030 - Sy2
NGC 4418 025 015 169 079 - Sy2
NGC6090° 027 046  0.60 015 - Sy2
NGC 6240° 021 034 061 012  0.04 Sy2
NGC7771¢ 029 026 110 0.65  0.03 i
NGC660° 043 045 096 050  0.03 Sy2
NGC 3556° 099 156  0.64 019 001 i
NGC 2866° 0.60  0.88  0.68 035  0.02 .
NGC 2273 - - 167 100 0.03 Sy1-2
NGC 5236 043 039 109 044 005 SB
NGC253 060 051 118 061 007 Sy2
M82 061 087 070 031 0.3 SB
M51 047 023 202 067 011 :
NGC 1068 054 033 164 054 014 Sy2
NGC 7469 055  0.67 082 037  0.04 Sy1.2
ARP 220 0.83 035 239 168 0.2 Sy2
MRK 231 043 028 154 051 0.6 Syl
IC 342 025 018 138 054  0.07 SB

Tabla 4.8: Cocientes de lineas de gas denso de la literatura. ¢ Este trabajo, * (Cruz-
Gonzalez et al., 2020), ¢ (Jiang et al., 2011), ¢ Costagliola et al. (2011), ¢ Aladro et al.
(2015). *NASA /TPAC Extragalactic Database (NED).
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Conclusiones

Con el objetivo de estudiar el gas molecular en el niicleo obscurecido de la galaxia
NGC 4303, en esta tesis se analiz6 el espectro de lineas de emisiéon obtenido por el
Redshift Search Reciver del Gran Telescopio Milimétrico (en su fase inicial de 32 m)
en la banda de 3 mm o 73-110 GHz.

Se detectaron 6 lineas moleculares con S/N>3 de transicion rotacional J=(1-0),
las cuales son: CoH (87.31 GHz), HCN (88.63 GHz), HCO™ (89.18 GHz), HNC (90.66
GHz), C'®0 (109.78 GHz) y '3CO (110.20 GHz). Las primeras cuatro son lineas de
gas con densidades criticas ng.ic > 10* cm? lo que las hace indicadas para el estudio
de gas denso directamente responsable de la formacion de estrellas. Se presentan las
intensidades integradas de cada linea, calculadas en un rango de —250 a +250 km s,
centradas en sus frecuencias de reposo. Las velocidades promedio obtenidas del ajuste
gaussiano son de 151 4= 29 km s! para el gas difuso y 180 £ 55 km s™! para el gas
denso. El resultado para la velocidad del gas difuso esta de acuerdo con el resultado
de Schinnerer et al. (2002) para la curva de rotacion trazada por 2CO en la disco
central de 8” de diametro, asi como con la curva encontrada observacionalmente por
Lang et al. (2020).

Las variedades isotopicas del mondxido de carbono C'¥0O y 3CO trazan el gas
molecular difuso con ng.. ~ 10% cm? y gracias a que 3CO es 6pticamente delgada,
i.e., 713 = 0.08 £ 0.01, se calcularon las densidades columnares relativas a 2CO y a

Hy para 3 temperaturas de excitacion: 10, 20 y 30 K. Los resultados obtenidos con

85



T= 30 K son de N(Hy) = (5.14 £ 0.94) x 10*! em™2 y M(Hy) = (1.75 £ 0.32) x 10®
Mg . Este ultimo resultado para la masa de hidrégeno molecular es del mismo orden
de magnitud que el encontrado para la regiéon central en un area de 22”7 x 22”7 del

mapa de 2CO (1-0) de Schinnerer et al. (2002).

Con la intensidad de la linea de HCN fue posible calcular la cantidad de gas denso
en el drea observada. El valor de Mge,se = (3.840.3)x 107 Mg, nos da una idea de la alta
concentracion de gas molecular denso en la region central, al ser casi 5 veces menor que
la cantidad de gas de H,. Estas altas concentraciones de gas denso inmediatamente
formador de estrellas proporcionan las condiciones para el anillo circumnuclear de
200-250 pc de diametro estudiado por Riffel et al. (2016) mediante observaciones en
el UV-Optico-IR en donde revelan brotes intensos de formacion estelar. También, el
valor calculado de la luminosidad de HCN ajusta bien en la relacion de formacion
estelar con el valor de luminosidad en infrarrojo publicado en la literatura para nubes

moleculares galacticas y otras galaxias.

El método de cocientes de lineas de emision en el 6ptico ha servido para comparar
y caracterizar cuantitativamente tipos de AGNs o SB con base en la intensidad de sus
lineas de emision. Sin embargo, los diagramas de cocientes de lineas moleculares en
la banda de 3 mm no da informacion clara que diagnostique de AGNs obscurecidos,
no obscurecidos o SB. Los cocientes de gas denso dan informacion fisica sobre los
procesos de ionizacion y/o temperatura del gas. El bajo cociente HNC/HCN puede
deberse a que la temperatura del gas del medio es > 25 K, en donde la molécula HNC

se destruye para formar HCN.

El cociente HCO™ /HCN indica una abundancia muy similar entre ambas molécu-
las. Para que HCO™ pueda formarse en la region densa, i.e., n.ritic > 10° cm ™3, debe
existir ionizacion del medio mediante ondas de choque o en PDRs producidos por
estrellas jovenes. Las poblaciones estelares de la region circumnuclear descritas por
Dametto et al. (2019) son jovenes (t<2 Gyr) y aunado a la alta densidad del medio,
refuerza la idea de que el gas de la region tenga altas probabilidades de ionizaciéon

para la formacion del radical.
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El cociente HCN/2CO es indicador de fraccion de gas denso, se relaciona direc-
tamente con la formacion estelar. En la relacion Schmidt-Kennicutt de formacion
estelar, la luminosidad Lycon se relaciona con la luminosidad en el infrarrojo Ljg,

estrechamente ligada a la tasa de formacion estelar SFR.

Al comparar los cocientes de lineas obtenidos aqui, con los de una muestra de
galaxias en la literatura, no se observa una tendencia clara para distinguir la actividad
nuclear o la cantidad de obscurecimiento del nucleo. Sin embargo, no se descarta

correlacionarlo con otro parametro observacional.

Las intensidades de las lineas de emision de los trazadores de gas molecular denso
y difuso dan clara muestra de que la abundancia con las que estas especies enriquecen
la quimica del medio es debida a cierta actividad de formacion estelar en la region
circumnuclear. Las PDRs son consecuencia de la interacciéon de estrellas jovenes o
regiones de formacion estelar y se encargan de generar dicha abundancia en radicales
en una region muy densa que harfa que se recombinaran rapidamente. Los mecanismos
de acrecion de este gas hacia el centro y responsables de tal densidad deben estar
ligados a los dos brazos espirales y la barra que llegan al centro y que deben estar
influenciadas por el potencial gravitacional del SMBH.

Como trabajo a futuro y siguiente paso en el estudio molecular, es necesario ma-
pear espacialmente las regiones mas externas e internas de la galaxia para poder
estudiar las variaciones del gas denso trazado por HCN. Actualmente el GTM cuenta
con una superficie reflectora de 50 m, por lo que lo hace més sensible a la deteccion
de lineas que en este espectro aparecen menores a 30 o que simplemente se confunden
con el ruido RMS. Poder detectar lineas de variedades isotdpicas de los trazadores
de gas denso como HBCN, HN3C o H¥CO™ que son épticamente delgadas implica
obtener un célculo confiable en la profundidad 6ptica y por lo tanto, en las densidades
de gas.

En cuanto a la galaxia NGC 6946 cuyo ntcleo presenta valores similares a los
cocientes de lineas del nucleo de NGC 4303, queda comparar otras caracteristicas
entre ellas que puedan correlacionarse con dichos valores de cocientes moleculares.

NGC 6946 es también una galaxia espiral barrada, con una actividad nuclear asociada
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a formacion estelar y con una inclinacion similar a NGC 4303 (i.e., 30°). Su estudio
de lineas moleculares en la banda de 3 mm esté recién publicado (Eibensteiner et al.,
2022), por lo que la comparacion directa es un paso siguiente.

Los resultados aqui presentados requieren también de un analisis sin la suposicién
de LTE. Para ello, se puede usar el software de analisis RADEX ! que con los parame-
tros obtenidos de la linea se puede obtener temperaturas de excitacion y densidades
columnares para cada gas.

También, es necesario hacer un estudio con una muestra mas amplia de galaxias
con el GTM (50 m) donde se pueda observar las lineas moleculares en la region central
y asi para poder comparar los resultados en diagramas de cocientes de lineas. Con
més datos y mas lineas de gas denso detectadas se puede buscar una relacién con
el método de cocientes de lineas de emisiéon que puedan diagnosticar entre galaxias
con actividad debida a formacion estelar o por acrecion del SMBH, o simplemente
dar valores caracteristicos del medio obscurecedor a los cuales se den procesos de
formacion estelar de estrellas masivas y masa intermedia en la regién circumnuclear

o sean suprimidos debido a la alta acreciéon del gas molecular hacia el SMBH.

thttps:/ /home.strw.leidenuniv.nl/ “moldata/radex.html
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Apéndice A

Constantes, unidades y factores de

conversion

Constantes fisicas

Nombre Valor

Constante Gravitacional G = 6.67 x 10 8em?s2¢g!

Velocidad de la luz c = 2.99792458 x 10 em s71
Constante de Planck h =6.626 x 10"2"erg s
Constante de Boltzmann kE=1.381x10"erg K!
Masa del electrén me = 9.109 x 10728 ¢
Masa del proton m, = 1.672 x 1072 ¢

Carga del electron e=1.602x 107 C




Unidades

Nombre Valor
Jansky Jy=1x107H erg s ! cm =2 Hz ™!
Watt W = 10"ergs™!
Joule J=10"erg
electron-Volt eV =1.602 x 1072 erg

Constantes astronémicas

90

Nombre Valor
Constante de Hubble Hy=75+2kms ' Mpc!
Parsec pe=3.09 x 108 em = 206265 UA
Ano luz ly=9.46 x 10~'" cm
Unidad Astronémica UA UA =1.496 x 1073 em
Masa solar M, =199 x 103 ¢
Radio solar Ro = 6.96 x 109 em
Luminosidad solar Lo = 3.827 x 103 erg s—!




Apéndice B

Procesos radiativos

Un objetivo de los astronomos es analizar la radiacion detectada y colectada por
el telescopio para su posterior interpretacion fisica. Para ello, so6lo se puede medir
la energia debida a los fotones por unidad de tiempo de observaciéon, en un rango
de frecuencias y en todas las direcciones. Comienzo definiendo los conceptos impor-
tantes en los procesos radiativos de los mas simples a los mas complejos que nos
ayudaran a entender las condiciones fisicas a las que se encuentra la fuente emisora

en radiofrecuencias.

Conceptos basicos

Potencia

Se define a la Potencia (P) como la energia emitida (£) por unidad de intervalo
de tiempo (At) . En el Sistema Internacional de Unidades (SI) se utilizan los Watts
(W) o Joules entre segundo (1 W = 1 J s7!), en el sistema cgs se usan los ergios entre
segundo [erg s7'].

P== (B.1)
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Flujo

La cantidad de energia captada por radiotelescopio depende de su superficie co-
lectora, asi, el poder de radiacion o potencia por unidad de area efectiva (Aeq) es el

flujo (F):
P
Aeff

F= (B.2)

Debido a que el flujo s6lo se puede detectar en un rango de frecuencias, se define el
flujo especifico (F,) como el flujo dividido entre un intervalo de frecuencias (Av):

F, = (B.3)

Las unidades en SI son los [W m™2 Hz™!|. Aqui quiero comentar que debido a las
muy bajas energias recibidas en las radio frecuencias, se acostumbra usar el Jansky

(Jy) como unidad del flujo, donde:
1Jy =10"*Wm2Hz"' =10 ®ergs 'em ?Hz™! (B.4)

Sustituyendo B.3 en B.2 y despejando a la Potencia, se obtiene la ecuacion (3.1).

Luminosidad especifica

Para una fuente emisora, se define la luminosidad especifica en un intervalo de
frecuencias dado (L,) y se obtiene integrando el flujo para una superficie esférica de

radio d igual a la distancia entre la fuente y el observador. Sus unidades son [erg s~*

Hz1].
L, = 4nd?F, (B.5)

Intensidad especifica o brillo

La intensidad especifica (I,) es la cantidad fundamental, funcién de la posicion

(r), del tiempo (t) y de la direccién dada por el vector unitario (k) perpendicular a
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APENDICE B. PROCESOS RADIATIVOS

la superficie A. Es el flujo por unidad de angulo sélido (€):

Figura B.1: Flujo de radiaciéon en la direccion k dentro de una diferencial de angulo
solido df) que atraviesa una diferencial de area dA.

Una cantidad usada en Radioastronomia es la Intensidad media (.J, ), que es solo

el promedio angular de la intensidad:

1
J,=— [ Ld9 (B.7)

T Jam

Para el caso en el que se acopla la radiacion con el telescopio, la intensidad observada

de la fuente (I°) sera integrada para obtener el flujo total:
ﬂ:/g%ﬂ (B.8)

En donde el valor de la intensidad es méaxima podemos llamarla intensidad de pico
(I¥*©). A diferencia de la potencia, tanto el flujo como la intensidad son magnitudes

que si se pueden medir directamente por el radiotelescopio, aunque la segunda tiene
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la gran ventaja de que para el espacio libre es independiente de la distancia y solo

cambiaré si existe un medio entre nosotros y la fuente que absorba o emita radiacion.

Existe otra forma de medir la radiacion obtenida por el telescopio y sera utilizando
su temperatura de radiacion o temperatura del haz principal, T},,. Para su desarrollo

es necesario antes hablar un poco de la radiaciéon de cuerpo negro.

Temperatura de brillo

La intensidad de un cuerpo negro viene dada por la ley de Planck:

(B.9)

2 ehv/kT _ 1

Con v la frecuencia, h la constante de Planck, ¢ la velocidad de la luz, k la constante
de Boltzmann y T la temperatura del cuerpo. Suponiendo equilibro termodinédmico,

esta temperatura es conocida como temperatura de brillo (7).

La ecuacion B.9 cuenta con dos aproximaciones que describen dos partes del compor-
tamiento diferentes: la ley de desplazamiento de Wein y la aproximacion de Rayleigh-
Jeans. La segunda es aplicable para frecuencias bajas, que en nuestro caso seran las

ondas milimétricas y que sera una ecuaciéon mucho més sencilla de tratar.

2k1?
I, ~ 2 Ty (B.11)

En este régimen de bajas frecuencias se define una temperatura en donde se dé la
igualdad de la aproximacion con la intensidad especifica, ésta es la temperatura de
radiacion (Tg):

I 21{:21/2
c

Tr (B.12)
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APENDICE B. PROCESOS RADIATIVOS

Para finalizar, podemos expresar Ti en términos de T ayudédndonos de la intensidad

media para obtener I, en unidades de temperatura:
Tr=J,(Ts) (B.13)

En resumen, suponiendo equilibrio térmico se puede definir la temperatura de radia-
cién para una fuente observada en el régimen de frecuencias bajas aproximando la Ley
de Planck por la relacion de Rayleigh-Jeans. La radiaciéon medida por el radio teles-
copio sera la temperatura del main beam, T,,;, y con ella, el cilculo para la intensidad

integrada (/) seré:

e / T dv (B.14)

En Radioastronomia, se usan unidades de velocidad para los anchos de banda en fre-
cuencia con el fin de obtener informacion directa de la dinamica del gas, por lo tanto,
las unidades para la intensidad integrada serdn de [K km s~!]. Con estos conceptos

se tienen las bases para estudiar la transferencia de la radiaciéon en el espacio libre.

Ecuacién de transporte radiativo

La radiaciéon de una fuente emisora en el espacio libre puede interactuar con la
materia que esté entre ella y el observador. Dependiendo de la naturaleza de la materia
serd la interaccion, pero generalmente ésta absorbera una parte de la radiacion y
la re-emitird a longitudes de onda distintas de la incidente. Si suponemos que la
radiacion atraviesa una region de longitud L, un modo de cuantificar su atenuacion
por unidad de longitud es midiendo el coeficiente de absorciéon x, con unidades de
[cm™!|. Analogamente, si queremos conocer la intensidad de la re-emisién por unidad
de longitud, se debe conocer el coeficiente de emision j,, cuyas unidades son de [erg
s7tem™3 Hz ! srl.

Para estudiar como varia la Intensidad especifica de una fuente que atraviesa
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materia por unidad de longitud d/, se tiene la ecuaciéon de transferencia radiativa:

dil,
al

= —k, I, + 7, (B.15)

El cociente de los coeficientes de emision entre el de absorcion define la llamada
funcién fuente S,, mientras que el inverso de k, define el camino libre medio [/, del

fotén antes de ser absorbido.

[, =— B.16
— (5.16)
Dividiendo B.15 entre k, se tiene que:
dl, Ju
=—I,+ = B.17
K, dl * Ky ( )

Donde se identifica a la funcién fuente en el segundo término de la derecha, mientras
que se define un pardmetro importante en el denominador del término de la izquierda.
El cambio infinitesimal de la profundidad 6ptica 7, se define como k, df y podemos

reescribir la ecuacion de transferencia como:

dl,
dr,

=-0,+5, (B.18)

La solucion general de B.18 se obtiene integrando en una region de materia de longitud
L:
I,(r,) =dl,(0)e™ +/ SVG_(TV_T‘/’)CZT; (B.19)
0

La solucion nos dice que la intensidad especifica medida por un observador es la suma
de la intensidad especifica inicial de la fuente més una suma de emisiones provenientes
de varias capas que dependen de su profundidad optica y funciéon fuente. Ambos
términos decaen de forma exponencial siendo la intensidad medida por el observador
menor que la intensidad de la fuente emisora. Note que la intensidad recibida y la
emitida solo seran iguales cuando los coeficientes x, vy j, sean cero, es decir, sélo en

el espacio libre donde no haya interaccion con materia.

Suponiendo que S, es constante, la integral de la ecuacion B.19 se resuelve y la
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solucion toma la siguiente formas:
L(r,)=L0)e ™+ S,(1—e™) (B.20)

Aqui se puede resolver B.20 tomando los dos casos extremos del indice de la expo-

nencial:

= Cuando 7, < 1, la exponencial del primer término de la derecha tiene una
potencia cercana a cero, por lo que su valor tiende a uno. En el segundo término,
la exponencial se puede aproximar a segundo orden como e~™ &~ 1—7,,, de modo

que la solucién se aproxima como:
L
I, ~ 1,00)+ S, = 1,(0) +/ Judl (B.21)
0

El resultado dice que la intensidad de la fuente se obtiene integramente mien-
tras que el término de la capas s6lo depende de la re-emision, sin términos de
atenuacion. En este caso la region parece transparente a la radiaciéon y se conoce

como una region opticamente delgada.

= Con 7, > 1 la funcién exponencial cae rapidamente a cero, por lo que el término
de la intensidad especifica de la fuente se elimina, mientras que en el segundo

término solo se mantiene la funcién fuente.
I, =S, (B.22)

La intensidad observada es so6lo re-emitida por la fuente y inicamente de la capa
superficial més cercana al observador. La region se torna totalmente opaca y es

conocida como dpticamente gruesa.

La Figura B.2 hace referencia a la emision isotropica de una fuente en el espacio donde
podemos medir la intensidad emitida en funciéon del angulo solido. Esta radiacion
puede pasar a través de materia con la que interacciona en los casos arriba explicados,

mas el caso donde la radiaciéon de la fuente se transporta por el espacio libre. La
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intensidad medida por el observador nos puede dar informaciéon de la fuente, del

medio entre ellos o de ambos.

Opticamente grueso

Ty =]

f‘p "“J)fv (0) +Sv Tv

-
A

Figura B.2: Profundidad 6ptica para la emision de una fuente isotrépica en tres casos:
espacio libre, region 6pticamente gruesa y 6pticamente delgada.

Coeficientes de Einstein

Los atomos o moléculas que entren en contacto con un campo de radiaciéon inter-
actuaran de una forma en donde algunos de ellos transiten de un estado de menor
energia a otro de mayor energia o viceversa. Sea un modelo de donde sélo existen
dos niveles, 1 y 2, con E; < Ejs, los atomos que absorban la energia suficiente del
campo de radiacion tendran una transicion del nivel 1 al 2. La probabilidad de que

esta transicion se realice depende de la intensidad del campo y del nimero de dtomos
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que se encuentren en el nivel 1. Einstein propone el coeficiente de excitaciéon By como
el relacionado a la probabilidad de transicion.

La electrodinamica cuantica nos dice que eventualmente los niveles excitados son
inestables y decaerédn a un estado de menor energia o a su estado base. En el modelo
de dos niveles, el proceso donde el 4tomo tiene una transiciéon del nivel 2 al 1, que
es el proceso inverso al anterior, la desexcitacion podra ser estimulada por otro foton
incidente y cuando baje de estado emitira otro fotén. La probabilidad de que ocurra
vendra dado por el coeficiente de emision inducida o estimulada, Ba;.

La ultima posibilidad de transiciéon entre los niveles es que al d&tomo se desexcite
espontaneamente. Al igual que en el caso anterior, se emitird un foton al pasar del
nivel 2 al 1 pero, al no ser ocasionado por otro fotén incidente, sélo dependera del
tiempo en que pase del estado de mayor al de menor energia. El coeficiente de Einstein
de desexcitacién espontanea, A,y sera la probabilidad de transicion por unidad de
tiempo. En equilibrio termodinamico los tres coeficientes se relacionan de la siguiente

forma:

7’L2A21 = (n1312 — 77,2321)[,, (BQB)

La intensidad especifica estara dada por la funcién de Planck a una temperatura de

radiacion (T,.q), mientras que la poblacion de los niveles seguiré le ley de Boltzmann:

M2 _ 92 —hw /KT ad (B.24)
n1 g1

Donde g; es el peso estadistico del nivel i.
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Apéndice C

Cosmologia

Ley de Hubble y efecto Doppler

En Astrofisica, la medida de la frecuencia v que un espectréometro obtiene para una
linea de absorcion (o emision) en una galaxia distante no es generalmente la misma
que la frecuencia vy medida en un laboratorio terrestre debido al efecto Doppler. Este
efecto esta dado por:

v Yy —V

= = (C.1)

v

Donde ¢ es la velocidad de la luz y v, es la componente radial de la velocidad de
la fuente emisora. Si nos referimos a la velocidad de una particula que se aleja, la
frecuencia observada disminuye, i.e., se corre hacia la region “roja” del espectro. Si
la velocidad es de acercamiento (negativa) la frecuencia observada aumenta, i.e., se
corre hacia la region “azul” del espectro (ver Shu, 1982). Comtnmente al término de

la derecha de C.1 se define como el redshift y se denota por la letra z:

gy — UV

Zz =

(C.2)

v

Para inicios de 1900 se tenian medidas de corrimiento al rojo y en menor medida, de
corrimiento al azul para unas cuantas decenas de galaxias cuyas distancias no eran

totalmente conocidas. La dificultad con la que se determinaban las distancias en esos
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anos no era muy distinta a la que se tiene ahora, el uso de “candelas estandar” se
basan en relaciones observacionales encontradas como la del Periodo-Luminosidad en
estrellas variables tipo Cefeidas. Observar esas estrellas en galaxias cercanas resultaba
en obtener un valor de distancia para la galaxia anfitriona con un margen de error
muy amplio (ver Tammann et al., 2008).

La concepcion de un Universo estatico conoce su primera prueba observacional en
contra en el ano de 1929, cuando el astronomo Edwin Hubble publica los resultados
de un estudio con ~ 40 galaxias para los que se conocia su distancia y su valor de z
(Hubble, 1929). Hubble muestra una grafica de ambas variables (Fig. C.1) y encuentra

que los puntos corresponden a una relaciéon lineal dada por:

H
z= 707’ (C.3)

Donde r es la distancia a la galaxia, ¢ es la velocidad de la luz y Hy es la ahora
llamada constante de Hubble con unidades de velocidad sobre distancia, comtinmente
en km s™! Mpc™!. Tomando el efecto Doppler en su forma clésica (no relativista) se

puede escribir la ley de Hubble sustituyendo C.1 en C.3 para obtener:
v = Hyr (C.4)

La ecuacion anterior es conocida como la Ley de Hubble y de esta forma el autor
interpreta el redshift de las galaxias como un corrimiento Doppler debido a su veloci-
dad radial de alejamiento de la Tierra. Con C.4 se obtiene una relacién de distancias,
i.e., se puede conocer la distancia a la fuente emisora de luz conociendo su velocidad
radial espectroscopicamente, concluyendo que entre més lejos se encuentre la fuente

mayor velocidad de alejamiento presenta.

Expansiéon del Universo

Si dos galaxias se alejan una de otra por un factor de escala que depende del

tiempo, en el pasado ambas galaxias se encontraban cada vez mas cerca entre ellas en
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Figura C.1: Relacion lineal redshift vs. distancia para una muestra de galaxias cerca-
nas. Grafica tomada del articulo original de Hubble (1929).

una escala de tiempo inverso a la constate de Hubble (H,'). El resultado de la Ley
de Hubble deja un modelo de evolucién natural en expansion para Universo, como
lo es la teoria del Big Bang. Entonces, en un modelo de expansiéon de un Universo
homogéneo e isotrépico las coordenadas espaciales estaran afectadas por un factor de

escala a(t) que en términos de la Ley de Hubble se puede escribir como:
a

El redshift de la luz que emite un objeto distante esta relacionada con el factor
de escala de expansion del Universo al tiempo en que fue emitida (t.) mediante la
ecuacion:

14+2z=

(C.6)

Donde a(ty) es el factor de escala al tiempo de observacion y que en el momento
presente se normaliza a la unidad. Como conclusion, el redshift depende del factor de

escala al tiempo de observacion de la luz y no de cémo se expande el Universo.

La dinédmica de un Universo que se expande (o contrae) esté dada por la ecuacion
de Friedmann que a su vez es derivada de la ecuacion de campo de la Relatividad
General de Albert Einstein. Friedmann deriva la ecuacion (Friedman, 1922) y con ella

liga el factor de escala, la curvatura del universo (), el radio de curvatura (Rp) y la
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densidad de energia (¢(t)) para un Universo homogéneo e isotropico. El desarrollo de
la ecuacion esté fuera del alcance de esta tesis pero se menciona para mostrar que
la ecuacion esta ligada a propiedades observables del Universo como la constante de

Hubble de la siguiente forma:

(-

Donde H(t) es conocido como el pardmetro de Hubble. Al momento actual, i.e.,

Hy = H(ty) la ecuacion de Friedmann toma la forma:

, 8nG Kc?

0 3¢2 R2

(C.8)

Por lo que conociendo el valor preciso de Hy y de ¢y se puede encontrar el valor de
curvatura del Universo o incluso dar un valor minimo al radio de curvatura para un
Universo supuesto vacio al no tener el valor de ¢;. Para un valor de x = 0, i.e., un
Universo plano, el segundo término del lado derecho de la ecuaciéon de Friedmann C.7
se hace cero y nos queda una ecuacion en la que si se despeja el valor de la densidad

de energia se obtiene un valor de densidad critica.

3c?

eoll) = g = H (1) (C.9)

En Cosmologia es comtn usar el pardmetro de densidad €(t) en lugar de solo usar
la densidad absoluta €(t). Este parametro se define como el cociente de la densidad

entre la densidad critica.

o) = W (C.10)

En términos del pardmetro de densidad la ecuaciéon de Friedmann para el tiempo
actual C.8 se escribe como:
K H?

i (-1 (C.11)

Conociendo €2y se conoce el signo de curvatura de x y conociendo Hj se puede calcular

el radio de curvatura. Con el paso de los anos diversos proyectos han intentado medir
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con mayor precision la constante de Hubble con una muestra de miles de galaxias,
se pas6 de tener un valor de 500 km s~ Mpc~—! dado por su descubridor, a ~ 70
km s~! Mpc~! en la actualidad, apoyandose de varios métodos y telescopios. En
un proyecto llevado a cabo por el Hubble Space Telescope (HST) se encontrd un
resultado para Hy = 72 + 8 km s~ Mpc™! (Freedman et al., 2001). Los datos del
survey Wilkinson Microwave Anisitropy Probe (WMAP) asume un Universo plano y
determina Hy = 70.0 + 2.2 km s™' Mpc™' (Bennett et al., 2013). Usando datos de
Cosmic Microwave Background (CMB), BAO y escalas de distancia Bennett et al.
(2014) da un valor de Hy = 69.6 + 0.7 km s™' Mpc™!. Los célculos y colaboraciones
se cuentan por decenas, hasta el momento de terminar esta tesis se publico el valor
maés preciso para Hy por Riess et al. (2022), con un resultado de 50 para un valor de

la constante Hy = 73.04 &£ 1.04 km s~ Mpc~L.

Parametros cosmolégicos

Einstein publicaba en 1917 un modelo para un Universo estéatico, positivamente
curvo y lleno de materia que tenia el defecto de ser inestable. Al considerar un Universo
lleno de materia, la fuerza atractiva producida por la densidad de materia haria
colapsar al Universo. Por ello, Einstein introduce un término que balancea la fuerza
de atraccion con una de repulsion con el fin de obtener un Universo estético, el término
es conocido como la constante cosmologica A.

Tanto el modelo como las ecuaciones de Friedmann se basan en las densidades
criticas de las componentes del Universo, como materia y radiacion. Observaciones
en las dltimas décadas han dejado claro que la materia bariénica es solo el 5% de lo
que compone a Universo, mientras que el 25 % es debida a masa que se detecta solo
por influencia gravitatoria pero que no emite radiacion electromagnética, la materia
obscura. La tercera y mas grande componente del Universo es la energia obscura con
70 %, esa energia responsable de la aceleracion positiva en la expansion del Universo

(e.g., Planck Collaboration, 2016; Ferreira, 2019).

La densidad de energia se escribe en términos de las componentes del Universo,
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de modo que se tiene una densidad critica para la materia bariénica (£2,), una para
la materia obscura (€2p,s) y otra para la energia obscura (£24). Estos parametros
cosmolégicos se determinan mediante diferentes modelos de expansién que ajusten a
las observaciones cosmologicas, como las fluctuaciones en el CMB (Aghanim et al.,
2020). Dependiendo de la naturaleza de la materia obscura se tendran distintos ajustes
que nos digan cémo evoluciona el Universo en el tiempo césmico.

El modelo estandar cosmologico ACDM para un Universo dominado ahora por
materia obscura (no bariénica) fria (CDM) y con constante cosmologica A es con-
sistente con las mediciones de energia obscura, de un Universo plano, homogéneo e
isotropico a gran escala (> 100 Mpc) y del poder espectral angular del CMB (ver
revision de Ferreira, 2019). El modelo establece que el Universo se origind hace 13.7
billones de anos (Peebles, 1993), bajo la Teoria del Big Bang. La cosmologia usada
en esta tesis es del modelo ACDM con Hy = 754+ 2 km s™! Mpc™!, Qp = 0.73 y
Qn = 0.27.
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Figura C.2: Relacion de Hubble encontrada por Riess para 2 tipos de candelas estan-
dar: estrellas variables Cefeidas y supernovas tipo la. Tomada de Riess et al. (2022).
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Apéndice D
Codigo

#! fusr/bin/env python3
# -*- coding: utf-8 -*-

@author: angelsoni

import numpy as np

import matplotlib.pyplot as plt

from matpleotlib.pylab import axis, figure, plot, subplet, xlabel, ylabel, xlim, ylim,
fill_between, subplots_adjust, setp, xticks, yticks, title,tick_params,grid

from matplotlib. ticker import MultipleLocator, FormatStrFormatter

from scipy.optimize import leastsq

from astropy.stats import sigma_clip

import statistics as stats

from os import sys

import sympy as sp

def lorentz(p,x):
p[3] = o.
if p[1] < @.:
p[1] = 0.
if p[1] = 0.1:
p[1] =10
return (p[2])*((p[1]1*p[11)/((x - p[@1)*(x - p[€]) + p[1]*p[1] )+ p[3])

def errorfunc(p,x,z):
return lorentz(p,x)-z

def gaussian(p,x):
p[3]=p[e] = 0.
if p[1] < @.:
pl[1] = o.
# if p[1] = 0.1:
# p[1] = 168
z=(p[21)* ( (np.exp(-1.*(x-p[@])*(x-p[01)/(2.*p[1]1*p[11)) ) + p[3])

return z

def integra(z,x1,x2):
gq=sp.integrate(z, x1,x2)
return q

def errorfuncGaussian(p,x,z):
return gaussian(p,x)-z

def ComputeFluxlines(objname,infile,redshift,profile):
datafile = open {(infile+".txt",'r') # lee espectros LMT

xx =[]
yy =[]
velo=[]

Figura D.1: Cédigo en lenguaje Python utilizado para el anélisis del espectro del

centro de la galaxia NGC 4303.
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for key in datafile:

key = key.replace('\n','")

for m in np.arange(10):
key = key.replace(" "," ")

key = key.split(" ")

if key[2] != 'nan':
xx.append(float(key[1])*(1.+redshift)) # corrige frecuencia por z
yy.append(float(key[2])*1.2*1.0e-3 * np.exp((float(key[1])/170)**2))} # flujo

XX
yy

np.array(xx, ndmin=0)
np.array(yy, ndmin=0)

for 1 in np.arange(100):
aux = np.where(yy < np.median(yy)+1.*np.std(yy))
zp=np.polyfit(xx[aux],yy[aux],9)

po = np.polyid(zp)
ys = po(xx)
Yy = ¥y - ¥ys

#Convertir de TA a TMB

freqs = [87.3169,88.6318,89.1885,90.6636,97.9810,109.7822,110.2014]

freqswdizq = [1.0,0.5,0.4,1.0,1.0,2.0,0.1]
freqswdder = [1.0,0.3,0.9,1.0,1.0,0.1,3.0]
fregsnames = ['C$_2SH', 'HCN', 'HCO$7+S', "HNC','CS', 'C$~{18}50", '$~{13}5C0" ]

freqsRMs= [0.085,0.1,0.1,0.1,0.2,0.1,0.1]

colores = ['orange','green', 'magenta','black','blue’','olive’, 'red"']
fluxs_total = []

error_total = []

Ampl_total
rmsl_total
rmsf_total = [] #error integrado
Sigmal_total =[]

Centerl_total= [] #centro
Contl_total =[] #continuo
HWHM=[ ]

Lonn
—
—

L=[]
M=[]
I=[]
#Conversion de frecuencia a velocidad
for m in np.arange(len(freqs)):

velo=[]
IRMS=[]
DRMS=[]

po=[0,70, 0.025,0.]

auxGAUSS= np.where((xx > freqs[m] - freqsRMS[m]) & (xx < fregqs[m] + freqsRMS[m]))
1zgRMS = np.where((xx > freqs[m] - fregswdizq[m]) & (xx < fregs[m] - freqsRMS[m])})
derRMS = np.where((xx > fregs[m] + freqsRMS[m]) & (xx < fregs[m] + fregswdder[m]))
peak = np.max(yy[auxGAUSST)

Figura D.2: Continuacion del codigo (II).
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print('pico {:.4f}'.format(peak))
print(fregs[m])

#Calculo de RMS en la izq

for j in np.arange(len(xx[i1zgRMS])):
RMS = np.sqrt{np.mean(yy[izgRMS]**2))
IRMS.append(RMS)
#print(type(RMS))
IZQR= np.array(IRMS)

izqu=IZQR[]]

SNoisel= peak/0.0006179

#Calculo de RMS en la derecha

for k in np.arange(len{xx[derRMS])):
RMS1 = np.sqrt{np.mean(yy[derRMS]**2))
DRMS.append(RMS1)
#print(type(RMS))
DER= np.array(DRMS)

dere=DER[k]

SNoise2= peak/®.0008539

#Cambio de unidades en el eje x

for j in np.arange(len(xx[auxGAUSS])):
dife=(xx[auxGAUSS]-freqs[m])
calculo= (dife / xx[auxGAUSS])*299792
velo.append(calculo)
ve = np.array(velo)
chido= ve[j]
minimo= np.min(chido)
maximo = np.max(chido)
g= figure(figsize=(4,.5))
ax = g.add subplot(121)
ax.set_position([0.09,0.25,0.98,5.8])
yticks(size = 11,rotation = 8) #25
xticks(size = 11,rotation = 0)
#title(objname, color='black',size=25)
xlabel(r's \rm{velocidad\, (km \, s~{-13})3}5', size =108)
ylabel{r's T_{MB} (K)}S$', size =12)
ax.hlines(y=0.0,xmin=(minimo),xmax= maximo, lw=1, linestyles='dashed')
(ln,) = ax.plot(chido,yy[auxGAUSS], '-*', ,color =
'blue’' ,markersize=7,lw=1.5,alpha=0.7,label=freqsnames[m])
ax.legend(loc="upper left')

#Ajuste Gaussiano fLorentziano

if profile == 'lorentzian':
Params,cov_x,infodict,mesg,ier =
leastsq(errorfunc,p®,args=(chido,yy[auxCcauss]),full_output=True)
else:
Params,cov_x,infodict,mesg,ier =
leastsq({errorfuncGaussian,p®,args=(chido,yy[auxGAU55]),full output=True)
xxx=[]
if Params[2]>0.0021:

Figura D.3: Continuacion del codigo (III).
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print('{:.4f} .format(Params[2]))
print(freqsnames[m], freqs[m])
for t in np.arange(minimo,maximo+20,20):
XXX .append(t)
yyy=gaussian(Params, xxx)
L.append(chido)
I.append(xxx)
M. append(yyy)
HWHM.append(2.35482*Params[1])
print("FWHM", HWHM[m])

#Calculo de integral bajo la curva
TOT=[]
Trian=[]
Recta=[]
ERROR=[]
for 1 in np.arange(len(xxx)-1):

base= abs(xxx[1+1]-xxx[1])
recta= abs(base*yyy[i])
trian= abs(base*(abs(yyy[i+1]-yyy[i])/2))
Trian.append(trian)
Recta.append(recta)
TTR=np.sum(Recta)
TTT=np.sum(Trian)
TOT=TTR+TTT
HError
if (-2*Params[1])>=xxx[1]:
ErrR=np.sum(Recta)
ErrT=np.sum(Trian)
ERROR=(ErrT+ErrR)*2
else:
continue

error_total.append(ERROR)

fluxs_total.append(TOT)

ax.plot(xxx, gaussian(Params,xxx), '--', color= 'orange',label= "fit")
ax.legend(loc="upper right')

Ampl_total.append(Params[2])

Sigmal_total.append(Params[1])

Centerl_total.append(Params[0])

Contl_total.append(Params[3])

#Cociente de todas las lineas con C_18_O:

Co18C0 = fluxs_total[m]/0.7717

print('I integrada ', freqgsnames[m],
hwhm ', "{:.2f}'.format(HWHM[m]), "km s~{-1}")

print('El cociente de cada linea entre $CA{18}0 es: ', '{:.4f}'.format(Co18C0))

print('intensida de pico ' ,'{:.4f}'.format(Ampl_total[m]*1008), 'mK\n')

print('con error', '{:.4f}'.format(error_total[m]))

print('\n")

es : ', "{:.4f}" .format(fluxs_total[m]), '\n con

Figura D.4: Continuacion del codigo (IV).
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Cocl = fluxs_total[1]/ fluxs_total[1]
Coc2 = fluxs_total[2]/ fluxs_totall[1l]

Coc3 fluxs_total[3]/ fluxs_total[1]
Coc4 fluxs_total[®]/ fluxs_total[4]
Coc5 fluxs_total[1]/52.2

Coc7 fluxs_total[2]/55.2

Coc8 = fluxs_total[5]/55.2

print{'HCNJCO : ','{:.4f} .format( Coc5)})
print{ 'HCO+/CO : ','{:.4f}'.format( Coc7))
print{'13cofco : ','{:.4f}'.format( Coc6))
print{'ci80/co : ','{:.4f}'.format( Coc8))
print{ 'HCO+/HCN : ','{:.4f}'.format( Coc2))
print({ 'HNC/HCN v, {r.af} Lformat( Coc3))
print{'C2H/HCN ', '"{:.4f}" .format( Coc4))

Coc6 = fluxs_total[6]/55.2

#Grafica que da todas las lineas sobrepuestas
f= figure(figsize=(4,.5))
ax = f.add_subplot(122)
ax.set_position([0.09,0.25,0.98,5.8])
yticks(size = 11,rotation = 0) #25
xticks(size = 11,rotation = @)
xlabel(r's \rm{velocidad \,(km \, s~{-1})3}S$', size =11)
ylabel(r's T_{MB} (K)}S$', size =12)
ylim(-0.001,0.015)
x1im(-460,460)
ax.hlines(y=0.8021,xmin=-1400,xmax=1400, lw=1, linestyles='--')
for r in np.arange(len(M)):

Lix=[]

L1y=[]
for q in np.arange(len(M[O+r])):

Lix.append(I[r][ql)

Liy.append(M[r]1[q])

(ln,) = ax.plot(Llx,Lly, -o',color =
colores[r],markersize=3,1lw=1.2,alpha=0.7,label="d")

objname = 'NGC4303'

infile = 'lmtfile_ngc4303al’

redshift = 0.80522

profile = 'gaussian'
ComputeFluxlines(objname,infile,redshift,profile)
sys.exit()

Figura D.5: Continuacion del codigo (V).
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