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RESUMEN

En este trabajo se estudian algunas de las propiedades nucleares en una muestra
de galaxias Narrow Line Seyfert 1 (NLS1) utilizando técnicas espectroscépicas. Es-
te estudio incluye la determinacién de las masas de los agujeros negros centrales,
y un andlisis de la dindmica nuclear de estos objetos.

En la primera parte del trabajo se presentan los fundamentos béasicos sobre la
actividad nuclear en galaxias (Capitulo 1) y se hace un particular énfasis en las
galaxias del tipo NLS1 (Capitulo 2).

Relacionado con la dindmica nuclear, en el Capitulo 3 se describe un método de
estimar las masas de los agujeros negros centrales a través de las lineas Hoc y Hf3
de la serie de Balmer, se presenta la relacién entre la masa del agujero negro y
la dispersion de velocidades de las estrellas del bulge y se repasan algunos an-
tecedentes de componentes intermedias (IC) presentes en la linea H de algunas
galaxias con ntcleos activos (AGN).

Para llevar adelante este estudio se observo, durante 52 noches en el Complejo
Astronémico El Leoncito (CASLEO), una muestra de 53 galaxias NLS1. Se obtu-
vieron espectros de resolucion moderada (alrededor de 170 y 190 km s~ ! en Ha y
HJ, respectivamente) en el 6ptico, en dos rangos espectrales. Uno correspondiente
al rango azul del espectro, abarcando desde aproximadamente los 4000 A a los
5500 A y el otro en el rango rojo, desde aproximadamente los 5500 A y los 7000
A (Capitulo 4). Una vez reducidos todos los espectros, se procedi6 a realizar una
cuidadosa descomposicién en gaussianas a las principales lineas de emisién, como
Hp, [OIlIJA5007 y el perfil de Hx+[NIIJAA6549,6584, midiéndose ademads las lineas
correspondientes a [SIIJAA6717,6731.

Los conceptos vistos en la primera parte se utilizan en el Capitulo 5 para estimar
las masas de los agujeros negros centrales de las galaxias de la muestra, obtenien-
do que la mayoria de los objetos presenta un rango de masas entre log (Mg /Mg)
= 5.4y 7.5. Se utilizan 5 lineas de emision de la regién emisora de lineas angostas
(NLR) para re-examinar la relaciéon M — o, encontrando que, en general, las NLS1
caen por debajo de dicha relacién. Se estudian las IC de las dos lineas de Balmer
principales del 6ptico (Hx y Hf3) vistas en 19 galaxias de la muestra, encontrando
interesantes tendencias entre estas componentes, las componentes anchas (BC) y
las masas de los agujeros negros. Al final del capitulo se estudian las asimetrias
que estdn presentes en algunos de los perfiles de [OIlIJA5007 y se encuentran ten-
dencias entre éstas y las masas de los agujeros negros, entre otras.

En el Capitulo 6 se estudian las luminosidades de las distintas lineas de emisién y
se encuentran tendencias entre las BC de Ho y Hf y el resto de las lineas delga-
das e intermedias. También se halla una relacién entre las masas de los agujeros
negros centrales y las luminosidades de todas las lineas de emisién, ya sean de las
componentes de las lineas de Balmer como de las lineas prohibidas.

Por dltimo, en el Capitulo 7, se repasan y discuten los principales resultados de
este trabajo.
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Parte I

INTRODUCCION Y MARCO TEORICO






INTRODUCCION

Las galaxias Narrow Line Seyfert 1 (NLS1) son una subclase de galaxias con nu-
cleos activos (AGN). El criterio mds comun para definir a estos objetos es el ancho
de las lineas de emisién de Balmer y su relativamente débil emisiéon de la linea
[OllI]A5007, teniéndose para este tipo de galaxias que el ancho de la linea a mitad
de altura (Full Width at Half Maximun, FWHM) es FWHMy5 <2000 km s~ y el
cociente [OIIIJA5007/HP <3 (Goodrich, 1989; Osterbrock y Pogge, 1985).

Se ha encontrado en las galaxias normales que hay una correlacién entre las masas
de los agujeros negros centrales y la dispersién de velocidades (o) de las estrellas
del bulge (e.g., Ferrarese y Merritt, 2000; Gebhardt y col., 2000; Tremaine y col.,
2002), la cual es conocida como relacion M — o,. Teniendo en cuenta que la emi-
sién del continuo no-térmico proveniente del ntcleo activo muchas veces diluye el
continuo estelar, se torna dificil medir la dispersion de velocidades estelares en los
AGNs. Debido a ésto, usualmente se usan como sustituto de o, algunas lineas de
emisién provenientes de la regién emisora de lineas delgadas o NLR (del inglés
“Narrow Line Region”). Por ejemplo, algunos investigadores encontraron que las
NLS1 no siguen la mencionada relacién al utilizar la linea [OIII]JA5007 (e.g., Bian
y Zhao, 2004; Mathur y Grupe, 2005a,b; Zhou y col., 2006). Contrariamente, otros
autores encuentran que este tipo de objetos si sigue la relacion M — o, (e.g., Botte
y col., 2005; Wang y Lu, 2001). Si bien fueron numerosos los trabajos que estudia-
ron la ubicacion de las NLS1 respecto de la mencionada relacién, los resultados
obtenidos han sido ambiguos y contradictorios. Uno de los objetivos de este tra-
bajo es re-examinar la localizaciéon de las galaxias NLS1 respecto de la relacion
M — o, utilizando las componentes delgadas de Hx y Hf3 y las lineas prohibidas
[OIlI]A5007, [NIIJA6584 v [SIIJAA6717,6731 como posibles trazadoras de la disper-
sion de velocidades estelares.

Por otro lado, se ha encontrado en algunos AGNs que la tradicional regién emi-
sora de lineas anchas o BLR (del inglés “Broad Line Region”) esta estratificada y
presenta dos componentes. Una de ellas con FWHM de ~1000 km s~ ', llamada la
region de lineas intermedias o ILR (del inglés “Intermediate Line Region”) y otra
con FWHM de algunos miles de km s~ (e.g., Brotherton y col., 1994a,b; Corbin
y Francis, 1994; Crenshaw y Kraemer, 2007; Mason, Puchnarewicz y Jones, 1996).
Hu y col., 2008 encontraron evidencia de una componente intermedia (IC) en una
muestra de quasars y sugirieron que esta ILR podria estar localizada en las afueras
de la BLR. Si bien existe una gran variedad de trabajos que hacen referencia a la
ILR, atin poco se sabe de la misma. Algunas preguntas surgen relacionadas con
este tema, como por ejemplo ;Existe relaciéon entre esta componente y el motor
central del AGN? ;Hay alguna relacién o conexién entre la BLR y la ILR? La ma-
yoria de los trabajos relacionados con el tema estudian la componente intermedia
detectada en Hf3. Uno de los objetivos de este trabajo es estudiar esta IC a través de
la emisién tanto de HP como de Ha y abordar las preguntas mencionadas. Como
se vera en la Seccién 5.4, 19 de las galaxias estudiadas en este trabajo presentan
una componente intermedia en sus lineas de Balmer.

En varias oportunidades se han encontrado en AGNs asimetrfas en distintas li-
neas de emisién con grados de ionizacién altos y medios (e.g., Das y col., 2005;
Rodriguez-Ardila y col., 2006; Sulentic y col., 2007). Las mismas fueron asociadas
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principalmente con vientos o los llamados “outflows” (e.g., Boroson y Oke, 1987;
Marziani y col., 2003a). Uno de los interrogantes que surge relacionado con este te-
ma es de que manera se relacionan estas asimetrias con el potencial central. Como
se verd mas adelante, 28 de las galaxias analizadas en este trabajo presentan una
asimetria hacia el azul en la linea [OIIIJA5007 y serdn estudiadas en la Seccién 5.5.
En su conjunto, las galaxias NLS1 representan una clase muy interesante de obje-
tos, y es importante estudiarlas e investigarlas con el fin de aclarar y comprender
algunas cuestiones no resueltas atin. Con el objetivo de responder los interrogantes
expuestos, se estudia en este trabajo una muestra de 53 galaxias NLS1 de la 13°
edicién del catalogo de Véron & Véron (Véron-Cetty y Véron, 2010), de las cuales
39 son del hemisferio sur. Se lleva a cabo un estudio espectroscépico de estas gala-
xias para analizar la dindmica nuclear y estudiar las propiedades de la BLR, NLR
y de la ILR.



GALAXIAS NORMALES Y GALAXIAS CON NUCLEOS
ACTIVOS

“Hemos averiguado que vivimos en un insignificante
planeta de una triste estrella perdida en una galaxia metida
en una esquina lejana de un universo en el que hay
muchas mds galaxias que personas”

— Carl Sagan.

1.1 GALAXIAS

1.1.1  Marco histérico

El puntapié inicial de la astronomia extragalactica se dio en el afio 1750, cuando
Thomas Wright sugiri6 que algunas de las nebulosas observadas en el cielo no
eran en realidad partes de la Via Lactea, sino que se trataba de estructuras inde-
pendientes, mas lejanas y ajenas a nuestra galaxia (Wright, 1750). Al comienzo, esta
hipétesis no fue completamente aceptada, dado que habia algunas nebulosas que
efectivamente eran de origen galdctico, como nebulosas planetarias o cimulos glo-
bulares. Un avance significativo represent6 un catdlogo de aproximadamente 5000
nebulosas, realizado por William Herschel a finales del siglo XVIII y principios del
sigo XIX. Otro paso importante fue llevado a cabo por Lord Rosse, quien construy6
en Irlanda un telescopio de 1.8 m. en el afio 1845. Esto permiti6 distinguir algunas
fuentes individuales y puntuales en algunas de las nebulosas, apoyando de algu-
na manera la hipétesis de Wright. A principios del siglo XX, Vesto Slipher realizé
observaciones espectroscopicas de algunas nebulosas, mostrando que algunas de
ellas presentaban lineas con corrimientos al rojo que implicaban un movimiento
respecto de la Via Lactea a velocidades que excedian la velocidad de escape de
nuestra galaxia (Slipher, 1913). La idea de que algunas de las nebulosas observa-
das eran objetos extragalacticos finalmente se instalé en la década de 1920. Fue
en el afio 1920 cuando Heber Curtis especificé algunos motivos por los cuales la
"nebulosa” Andrémeda M31 era una galaxia independiente, similar a la Via Lactea
(Curtis, 1920). Por ejemplo, él not6é que en M31 habia un corrimiento Doppler de-
bido a su rotacién similar al que se observaba en nuestra galaxia. Finalmente en el
afo 1922 se midi6 la distancia de M31 dando d = 450 kpc (Opik, 1922). Si bien esta
estimacioén era de un factor de aproximadamente 2 respecto del valor aceptado
actualmente, indicaba que Adrémeda claramente era una estructura extragalactica.
Utilizando el telescopio de 2.5 m. de Mt. Wilson, Edwin Hubble observé Cefeidas
en M31 y M33. Esto permitié estimar la distancia de estos objetos, confirmando
que se encontraban a una gran distancia de la Via Léactea, tratdindose por ende de
objetos extragaldcticos. Basdndose en sus observaciones, él establecié6 una mane-
ra de clasificar galaxias, la llamada secuencia de Hubble (Hubble, 1926). En 1929
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dio el primer paso para lo que serfa la cosmologia, asumiendo un universo en
expansion (Hubble, 1929).

1.1.2 Galaxias

Las galaxias son los agregados simples de materia mds grandes del universo.
Estan formadas principalmente por gas, polvo, estrellas y materia oscura. Dentro
de ellas es posible distinguir algunas subestructuras, tales como el bulge o bulbo,
disco, halo, brazos, barras y anillos.

= El bulge es la region central de la galaxia. Tiene una alta densidad estelar,
formada principalmente por estrellas viejas. Se caracteriza por tener poco
gas y polvo.

= El disco es una subestructura circular y plana que rodea a la region central.
A su vez puede contener otras subestructuras como brazos, anillos y barras.

= El halo es una regién con forma esférica que rodea a la galaxia. Esta contiene
gran cantidad de cimulos globulares que orbitan a la galaxia.

= Los brazos estdn presentes en las galaxias espirales. Estas subestructuras se
caracterizan por contener una gran cantidad de estrellas jévenes, grandes
cantidades de gas y de polvo. En los brazos se pueden encontrar regiones
HII y zonas con una activa formacién estelar.

= El anillo es una subestructura con morfologia anular que rodea al ntcleo. En
algunas galaxias se ve que los brazos espirales nacen a partir de la estructura
anular.

» La barra es una estructura alargada que atraviesa el nicleo de la galaxia y
que se extiende mds alla de ésta, y de cuyo extremo nacen los brazos. Se cree
que estos subsistemas son altamente eficientes para conducir material desde
las regiones externas de la galaxia hacia el interior de la misma.

1.1.3  Clasificacion general de las galaxias

De acuerdo a su morfologia, las galaxias se clasifican en elipticas, lenticulares,
espirales e irregulares:

ELIPTICAS (E): Son sistemas elipsoidales compuestos principalmente por pobla-
cién estelar vieja, y poco contenido de gas. Se define la elipticidad como
10(a-b)/a, donde “a” y “b” son los semiejes aparentes mayor y menor, res-
pectivamente. De acuerdo al grado de elipticidad se las subdivide de E7 a Eo,
siendo las primeras las de mayor elipticidad y las Eo las esféricas. En estas
galaxias el momento angular de rotacién es bajo y las estrellas se mueven
aleatoriamente en torno al centro. Con frecuencia se las encuentra en ca-
mulos de galaxias, cerca del centro del mismo. Las galaxias elipticas varian
mucho en luminosidad, masa y tamafio, yendo desde las pequefias enanas
esferoidales o elipticas enanas hasta las galaxias elipticas gigantes presentes
en los ctimulos de galaxias. Estas tltimas suelen estar envueltas en un gran
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halo de materia oscura, y se encuentran entre las galaxias mas masivas y lu-
minosas del universo. Un ejemplo de galaxia eliptica gigante es M8y, situada
en el Cimulo de Virgo.

LENTICULARES (s0): Son galaxias que morfoldgicamente estan entre las elipticas
y las espirales, que en la secuencia de Hubble se clasifican como So. Esta
clase de galaxias presenta un disco estelar similar a las galaxias espirales, sin
embargo, como las galaxias elipticas, no contienen estrellas tempranas y tam-
poco presentan una estructura interna definida. Suelen abundar en ciimulos
de galaxias ricos, y constituyen aproximadamente el 3% de las galaxias del
universo. Algunos ejemplos de este tipo de galaxias son M84, M85 y NGC

3115.

ESPIRALES (S): Son sistemas aplanados de forma espiral, con brazos extendiéndo-
se desde sus ntcleos y rodeados de un halo de estrellas y ciimulos estelares.
Principalmente estdn constituidas por estrellas tempranas, y grandes canti-
dades de gas y de polvo en el disco. Son sistemas rotantes que presentan un
momento angular significativo. En los brazos espirales existe formacién este-
lar y grandes cantidades de estrellas jévenes. En el bulge (o regién nuclear)
de estas galaxias la poblacién estelar dominante es vieja, la rotacién es menor
y practicamente no hay gas ni polvo. Las galaxias espirales se clasifican en
Sa, Sb, Sc y esto obedece a la proporcién decreciente del tamafio del bulge al
tamafio de los brazos espirales y al desarrollo de los mismos:

» Las galaxias espirales del tipo Sa presentan brazos poco definidos enro-
llados alrededor de un ntcleo grande.

= Las Sb son morfolégicamente intermedias entre las Sa y las Sc y tienen
caracteristicas comunes a estos dos grupos. Las Sb muestran brazos un
poco més definidos que las Sa. Desde los tipos Sa hacia los tipos Sb y Sc
la resolucién espacial aumenta significativamente.

» Las Sc presentan brazos bien definidos y resueltos alrededor de un nu-
cleo pequefio y contienen grandes cantidades de gas y polvo.

Los primeros estudios sobre la formacién de los brazos espirales correspon-
den al astrénomo sueco Bertil Lindblad, quien not6 que la velocidad de ro-
tacion de las estrellas en torno al centro galdctico en las partes externas de
la galaxia decrece con la distancia a dicho centro. Puesto que la velocidad de
rotacion del disco galdctico varia con la distancia al centro de la galaxia, un
brazo radial rdpidamente se veria curvado al rotar la galaxia. En las galaxias
espirales se observan curvas de rotaciéon que difieren de la curva predicha
por la teorfa. En las partes externas de las galaxias se observan velocidades
mayores a las que la teoria predice. Esto implica que hay una gran canti-
dad de masa que no es visible, lo que abri6 la puerta a la llamada “materia
oscura”.

Una gran proporcion de las galaxias espirales presentan barras estelares que
pasan por el centro y cruzan la galaxia. Esta subclase morfolégica constituye
una secuencia paralela, conocida como SBa, SBb y SBc. Las galaxias espirales
representan aproximadamente el 70 % de las galaxias, siendo M81 un buen
ejemplo de esta clase de objetos.

IRREGULARES (I): Este tipo de galaxias no presenta una estructura morfoldgi-
ca definida. Contienen principalmente una poblacién estelar temprana, mos-
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trando lugares de activa formacion estelar y grandes cantidades de gas y de
polvo. Las galaxias irregulares representan aproximadamente el 20 % del to-
tal de las galaxias, siendo NGC 1427A (situada en la constelacién de Fornax)
un buen ejemplo de este tipo de objetos.

Las galaxias de las tltimas categorias descriptas tienen un mayor contenido de
gas y polvo y una mayor tasa de formacion estelar actual que las anteriores, las
cuales son més comunes en cimulos o grupos de galaxias. En la Figura 1 se obser-
van los distintos tipos de galaxias de acuerdo a su clasificacién en la secuencia de
Hubble.

Figura 1: Diagrama del diapasén de la secuencia de Hubble. Imagen extraida de “Wikipe-
dia”.

1.2 GALAXIAS CON NUCLEOS ACTIVOS

Aproximadamente un 10% de las galaxias que se conocen presentan fenéme-
nos energéticos que no pueden ser atribuidos tinicamente a procesos estelares or-
dinarios. Estas galaxias son conocidas como galaxias activas. Esta actividad esta
asociada principalmente al ntcleo de la galaxia, dando lugar a lo que se conoce
como Nicleo Galéctico Activo; de aqui en adelante se usara la sigla AGN (Active
Galactic Nuclei). Se cree que estos ntcleos activos, ademds de tener estrellas, gas y
polvo como las galaxias comunes, presentan componentes adicionales, que son las
que permiten explicar el fenémeno observado de las grandes emisiones de energia
en las regiones mencionadas.

1.2.1  Marco histérico

La primera evidencia de que algunas galaxias estaban albergando algunas com-
ponentes adicionales en sus centros, emitiendo grandes cantidades de energia, fue
encontrada por el astronomo estadounidense Carl Keenan Seyfert en la década de
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1940. El obtuvo el espectro de seis galaxias que mostraban lineas de emisién nuclea-
res de alta excitacién, superpuestas a un espectro estelar normal (Seyfert, 1943). El
not6 también que algunas galaxias mostraban lineas de emisién anchas, mientras
que otras presentaban sélo lineas angostas. La naturaleza de esta fuerte emisién
en el centro de algunas galaxias era un misterio en ese momento. Una hipétesis
comun era la asuncién de que las caracteristicas observadas eran producidas por
un gran namero de estrellas. Woltjer, 1959 advirtié que la concentracion de energia
emitida dentro de los 100 pc centrales de las galaxias requeria una masa del orden
de ~ 108Mg. Una idea relacionada con lo anterior fue que en el centro de estas
galaxias habia un objeto del tipo estelar con una muy alta masa, el cual emitia la
energfa principalmente a través de procesos de acrecién de un disco de gas que lo
rodeaba (Hoyle y Fowler, 1963). Fue en el afio siguiente cuando surgio la idea que
asumia que en el centro de estas galaxias debia haber un agujero negro y no una
estrella supermasiva (Salpeter, 1964; Zel’dovich y Novikov, 1964). La hipé6tesis de
que en el universo existian objetos cuya gravedad fuera lo suficientemente grande
como para atraer incluso a la luz fue sugerida por primera vez por el filésofo y
gedlogo inglés John Mitchell a finales del siglo XVIII (Mitchell, 1784). El astréno-
mo, fisico y matematico francés Pierre Simon Laplace, de manera independiente,
desarroll6 el concepto de “estrella oscura”, sugiriendo en 1796 que las estrellas
més masivas serfan invisibles debido a su alta gravedad. Luego, el concepto de
agujero negro, fue ignorado en los afios posteriores. Cuando el fisico aleman Al-
bert Einstein formul6 la teoria de la relatividad general (Einstein, 1916), la posible
existencia de los agujeros negros se mostré6 como una solucién del campo gravi-
tatorio de una masa puntual (Schwarzschild, 1916). Sin embargo, esta solucién a
la teoria de Einstein fue simplemente hipotética. Sélo cuando se pudieron explicar
fenémenos como el hecho de que una estrella masiva colapsara y se convirtiera
en un agujero negro (Oppenheimer y Volkoff, 1939), la idea de los agujeros negros
empez0 a ser aceptada de manera creciente por la comunidad cientifica. La idea
de un agujero negro supermasivo en el centro de un ntcleo activo (Lynden-Bell,
1969; Salpeter, 1964; Zel’dovich y Novikov, 1964) y también en el centro de nues-
tra propia galaxia (Lynden-Bell y Rees, 1971) fue trascendental y permiti6 explicar
no solo las grandes cantidades de energias observadas basadas en la liberacion de
energia gravitacional a través del fenémeno de acrecion, sino que también permitio
comprender el pequefio tamafio de las regiones emisoras, relacionado con la gran
variabilidad que muestran algunos AGN. Eran los primeros pasos para empezar a
estudiar la fisica involucrada en el fenémeno de acrecion, para observar y estudiar
la emision de los AGN a través del espectro electromagnético y para estudiar la
evolucién de estos fascinantes objetos.

1.2.2  Caracteristicas observacionales

Las galaxias activas presentan distintas caracteristicas observacionales que las
distinguen facilmente de las galaxias normales. Por ejemplo, algunos objetos pue-
den mostrar intensas lineas de emisién, tanto anchas como angostas. En general
exhiben una region central compacta y muy luminosa. Presentan un continuo no
térmico, y algunos pueden mostrar una gran emisién en rayos X, rayos gama y
en radio. También se encuentran objetos con una gran variabilidad en su emisién.
A continuacién se presentan algunas de las caracteristicas mds relevantes de los
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AGN.

Emisién de un continuo no térmico

Un espectro estelar tiene el maximo de emisién en una longitud de onda que
viene dada por la temperatura. Esta propiedad se describe con la ley de Wien:
AT=cte. Lo mismo ocurre en una galaxia normal, donde su espectro consiste en
un continuo con lineas de absorcién superpuestas, que puede verse como la suma
de los espectros de las estrellas que la constituyen. Un continuo de este tipo es
llamado continuo térmico. En cambio, el espectro de un AGN estd caracterizado por
un continuo no térmico, que es energético en todas las regiones del espectro elec-
tromagnético, desde rayos gamma hasta ondas de radio y que se puede describir
mediante una ley de potencia como F, = CvY, donde F, es el flujo observado en
la frecuencia v, y vy es un pardmetro que aumenta con la frecuencia. En la Figura 2
puede verse el espectro tipico de un AGN, mostrando un continuo cuya intensidad
es independiente de la temperatura. Debido a que en general se observa parte de
la galaxia huésped entre el observador y el AGN, se verdn en estos casos los dos
tipos de continuos, uno generado por la componente estelar y el otro por el nicleo
activo.

1 Hg -
L8 i~ —

| LA BT NN (SN I (SRS B U] O S ()
4.0 140 15 152 1.4

Figura 2: Espectro tipico de un AGN, con un continuo que es independiente de la tem-
peratura. Imagen extraida de “Active Galactic Nuclei”, eds. R.D. Blandford, H.
netzer, L. Woltjer, Springer-Verlag 1990.

Lineas de emisién

Una de las principales caracteristicas de los AGN es que presentan prominentes
e intensas lineas de emisién, que contrastan con el espectro de una galaxia normal.
Estas lineas de emision tienen rangos de ionizacién muy amplios y en alto grado,
lo cual indica que la fuente ionizante es muy intensa y de origen no estelar. En el
6ptico suelen aparecer lineas de baja ionizacién, como ser la del [OI] A6300, [NII]
A6548+6584, [SII] A6716, [SII] A6731, v (dependiendo del tipo de AGN) lineas de
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alta ionizacion como [NeV] A3426, [FeVII] A5721, [FeX] A6375. Los anchos de las
lineas varian entre los distintos tipos de AGN, pudiéndose encontrar lineas con
anchos a mitad de altura (Full Width at Half Maximun, FWHM) de aproximada-
mente FWHM 100 — 1000 km s~ (lineas angostas), y lineas que pueden tener
anchos comprendidos entre 1000 — 10000 km s~'. En la Figura 3 puede verse un
espectro con lineas anchas (arriba) y un espectro con lineas angostas (abajo).
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Figura 3: Espectro 6ptico de NGC 3227, con lineas anchas (arriba) y de Mrk 1157, con
lineas angostas (abajo). Imagen extraida de Osterbrock, 1989.

Como puede apreciarse en la figura anterior, las lineas angostas pueden ser tan-
to producidas por transiciones permitidas (por ejemplo Hp y Ho en el espectro de
abajo) como por transiciones prohibidas (por ejemplo [OIII] en la imagen superior
e inferior). No asi en el caso de las lineas anchas, que son tinicamente generadas
por transiciones permitidas (H3 y Hx en el espectro de arriba).

Variabilidad

Se encuentran AGNs que muestran que la cantidad de energia emitida varia
con el tiempo, llegando a ser esta variacién muy significativa en un transcurso de
pocos dias. Se observa correlacién entre la variacion del continuo y de las lineas
anchas (no sucede lo mismo con las lineas angostas). Estas variaciones permiten
estimar el tamafio de las regiones emisoras, a partir del tiempo transcurrido entre
una variacion del continuo y la correspondiente variacién en la intensidad de la
linea de emisién. Esto forma la base para el método de reverberacién, que permite
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calcular la distancia de las nubes emisoras al centro del AGN.

Emisién en radio

Algunos AGN son fuertes emisores en radio, la cual es producida por electrones
moviéndose en campos magnéticos a velocidades relativistas (radiacién de sincro-
trén). No obstante, la luminosidad en radio es apenas un pequefio porcentaje de
la luminosidad bolométrica, incluso en los AGN que son fuertes emisores en esta
longitud de onda. La emisién en radio estd principalmente asociada a jets que se
extienden mds alld de la galaxia 6ptica, pudiendo éstos alcanzar tamafios de varios
kpc, como se vera mas adelante.

1.2.3  Tipos de AGN

Los AGN comprenden una gran variedad de clases de objetos, que a su vez in-

cluyen distintos subtipos. Por ejemplo, la masa del agujero negro central puede ser
del orden de ~ 10°Mg,, como es el caso de NGC 4395, o puede llegar a alcanzar una
masa del orden de ~ 10'°M, como en el caso del quasar 3C273. Sus luminosidades
bolométricas estan en el rango de Lyo; ~ 1041 —10*® erg s='. Algunos muestran
gran variabilidad y otros parecen fuentes continuas en el tiempo. Por otro lado, los
espectros en el rango 6ptico para algunos AGN pueden mostrar intensas lineas de
emision, mientras que para otros las lineas parecen estar ausentes.
Desde la perspectiva actual, en la cual se postula que todos los AGN tienen el mis-
mo tipo de motor central, se intenta unificar las diversas clases de AGN. El objetivo
es encontrar el modelo més simple posible para explicar las diferentes apariencias
en los distintos tipos de objetos. A continuacion se mostrardn las distintas clases
y subclases de AGN y luego se considerardn algunos escenarios para su unifica-
cién. Cabe mencionar que una revision precisa sobre la clasificacién y unificacién
de AGN fue hecha por Tadhunter, 2008. Més adelante se presentaran las galaxias
Narrow Line Seyfert 1 (NLS1), que son los objetos de estudio en este trabajo.

Quasars

Los quasars son los AGN mds luminosos, con magnitudes absolutas mads brillan-
tes que Mp < 23 (Schmidt y Green, 1983). Teniendo en cuenta su gran luminosidad,
se pueden encontrar objetos de este tipo a grandes distancias a través del univer-
so. Hasta el momento, los quasars més lejanos que se han encontrado llegan a
tener redshifts de ~ 7.085 Mortlock y col., 2011, hecho que pone a estos objetos
a apenas unos 8oo millones de afios después del Big Bang. En total hay hasta el
momento mds de 40 quasars conocidos con redshifts z > 6 (Willott y col., 2010),
sacados de relevamientos espectroscépicos como el “Canada-France High-z Qua-
sar Survey” (CFHQS) y el “Sloan Digital Sky Survey” (SDSS). Estos objetos tienen
aspecto estelar, observandose como fuentes puntuales muy brillantes. Imédgenes
6pticas tomadas con el Telescopio Espacial Hubble de algunos quasars permiten
observar que éstos son los poderosos nicleos activos de galaxias distantes. Como
puede verse en la Figura 4, la morfologia de estas galaxias parece ser variada, en-
contrdndose alguna galaxia espiral (como en el caso de PG 0052+251) y algunas
elipticas (por ejemplo PHL9o9). En el caso de PG 1012+008 puede verse que esta
atravesando una colisién con otra galaxia.

Tienen espectros que presentan tanto lineas de emisién anchas como angostas,
y ademads tienen un continuo muy intenso en longitudes de onda duras. Ademas,
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Figura 4: Imé4genes de distintos quasars con sus galaxias huésped observados con el Teles-
copio Espacial Hubble. Imagen AURA /STScI/NASA/JPL (NASA photo STScI-
PRCg6-35a).

por tratarse de objetos lejanos, muestran un espectro que estd altamente corrido
al rojo, como puede verse en la Figura 5, donde se muestra el espectro tipico de
un quasar. En este caso, puede apreciarse que por ejemplo la linea Ho estd corrida
aproximadamente 1000 A hacia el rojo.
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Figura 5: Espectro del quasar 3C273 en unidades de flujo arbitrarias. Imagen extraida de
“Wikipedia”.
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Dependiendo de la emisién en radio suele dividirse a los quasars en dos subcla-
ses: los quasars fuertes emisores en radio (radio-loud), a los que histéricamente se
los llama quasars; y los débiles emisores en radio (radio-quiet) o QSOs.

Radio-Quiet Quasars

Con la ayuda de muchos relevamientos se mostré que la mayoria de los quasars
no son brillantes en longitud de onda de radio y tampoco producen ningtn tipo
de jet. Aproximadamente el 9o % de todos los quasars son radio-quiet. La defini-
cién de cuan fuerte emite un objeto en radio estd relacionada en la comparacién
entre el flujo en radio y el flujo en el 6ptico. De esta manera, un objeto serd radio-
quiet cuando R = log(frqdio/fB) < 1. Por lo tanto, un objeto clasificado como
radio-quiet, no es necesariamente un objeto que no emite nada en radio, de hecho,
éste puede tener cierta emision en dicha longitud de onda y atin asi mantener la
relacién anterior. El mecanismo que produce la emisién en radio en estos objetos
aun no es del todo conocido, sin embargo se cree que ciertamente se debe a emi-
sién sincrotrén, al igual que en los objetos que son radio-loud. Una posibilidad
podria ser la presencia de un jet en pequena escala, mucho menos poderoso que
los encontrados en objetos que emiten fuertemente en radio, como propuso por
ejemplo Ulvestad, Antonucci y Barvainis, 2005. Una evidencia de esto podria ser
la deteccion de componentes nucleares compactas en radio moviéndose con ve-
locidades no relativistas, encontradas en algunos objetos radio-quiet (Middelberg
y col., 2004; Ulvestad y col., 2005). Sin embargo, en este escenario uno esperaria
una transiciéon suave entre las dos clases, y no es lo que se observa. Laor y Behar,
2008 propusieron como alternativa un mecanismo de emisién generado por calen-
tamiento magnético, similar al que se observa en las coronas de estrellas activas.
Una tercera posibilidad podria ser la generacién de emisién de sincrotrén a través
de choques que ocurren en el flujo de acreciéon (e.g., Ishibashi y Courvoisier, 2011;
Viegas-Aldrovandi y Contini, 1989a,b).

Radio-Loud Quasars

Los fuertes emisores en radio constituyen una pequefia minoria y tienen pro-
piedades observacionales muy similares a las radio galaxias. Si bien representan
aproximadamente el 10% de los quasars, este tipo de objetos es méas sencillo de
detectar debido justamente a su gran luminosidad y fuerte emisién en radio. Este
tipo de objetos muestra caracteristicas similares a los radio-quiet, como un flujo
continuo variable, una fuerte emisioén en la banda UV, y lineas de emisién anchas.
Pero a pesar de esto, las galaxias huésped de estos objetos tienden a ser mas ma-
sivas que las de los radio-quiet (Dunlop y col., 2003) y producen jets mds intensos
que generan una fuerte emision en radio a través de radiacién sincrotrén.

Galaxias Seyfert

Como se mencionoé anteriormente, las galaxias Seyfert fueron los primeros AGN
identificados como tales, cuando Carl Seyfert las observé en la década de 1940.
Constituyen la clase de AGN mas comtn en el universo local. Debido a su relati-
va proximidad, esta clase de objetos tiene los mejores espectros disponibles y las
mejores imdgenes, permitiendo un estudio mas detallado de los procesos fisicos in-
volucrados. Son generalmente galaxias espirales con nticleos muy brillantes. Estos
ntcleos activos son menos luminosos que los quasars, con magnitudes absolutas
Mg > 23 (Schmidt y Green, 1983). Presentan altos estados de ionizacién, indican-
do que hay una fuente ionizante con una energia mucho mayor a la que podrian
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generar las estrellas ordinarias. Esto puede verse en los espectros, que muestran
continuos muy intensos en las regiones del UV y de rayos X. Dependiendo del
espectro de estas galaxias, suelen clasificarse principalmente en dos subclases: Sey-
fert 1 y Seyfert 2. Los primeros en proponer esta clasificaciéon fueron Khachikian
y Weedman, 1974, quienes las distinguieron por la presencia o ausencia de lineas
de emisién anchas:

Seyfert 1
Los espectros de estas galaxias presentan tanto lineas de emisién anchas como

angostas, como puede verse en la Figura 6, que muestra el espectro tipico de una
galaxia Seyfert 1.
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Figura 6: Espectro éptico de la galaxia Seyfert 1 NGCs5548. El espectro muestra las lineas
anchas de emision de Balmer Hx, HB, Hy and Hb y lineas prohibidas angostas
como por ejemplo [OII], [OII] y [Nelll]. Espectro obtenido por A. V. Filippenko
en el Observatorio Lick (Estados Unidos).

En esta clase de galaxias, las lineas permitidas de Balmer, como Hx, Hf3 y Hy
son mds anchas que las lineas prohibidas como las del oxigeno [OIII], [OII] y [OI],
y que las del nitrégeno y neén [NII], [NellI] y [NelIV]. Las lineas anchas son produ-
cidas por transiciones permitidas, y tienen anchos que pueden alcanzar los 10°—
10% km s~'. Se estima que el gas emisor es de alta densidad, con densidades elec-
trénicas que pueden superar Ne > 10 cm 3. Por otro lado, las lineas angostas
corresponden a transiciones prohibidas y permitidas y tienen anchos que implican
velocidades de unos pocos cientos de kilémetros por segundo. La presencia de li-
neas prohibidas es un indicador de densidades electrénicas bajas: Ne ~ 10°— 10°
cm™3.

Seyfert 2

Estas galaxias presentan solamente lineas de emisién angostas. Ademds suelen
ser menos luminosas, teniendo un continuo mds débil que el de las Seyfert 1. Sue-
len tener un AGN menos dominante con respecto a la galaxia huésped, comparada
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con las Seyfert 1. Debido a esto, generalmente es dificil encontrar una galaxia Sey-
fert 2 lejana a través de sus espectros Opticos; generalmente son necesarias largas
exposiciones para poder separar la débil contribucién del AGN respecto del espec-
tro estelar del resto de la galaxia. Un espectro tipico de una galaxia Seyfert 2 se
muestra a continuacién, en la Figura 7.
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Figura 7: Espectro 6ptico de la galaxia 6dFGS gJ112640.7-014137, una Seyfert 2. El espectro
muestra las lineas de emisién angostas de Balmer Ho, HB, Hy y Ho y lineas
prohibidas angostas de emisiéon como por ejemplo [OIlI], [OII], [OII], [NII] y
[SII]. Ademads pueden observarse algunas lineas de absorciéon como por ejemplo
las producidas por Mg y Call. Espectro obtenido por el Sloan Digital Sky Survey
(SDSS).

Otras clases de Seyfert

A estas dos clases principales de galaxias Seyfert, Osterbrock, 1977 las clasificé
en nuevas subclases: Seyfert 1.2, 1.5, 1.8 y 1.9, donde la intensidad de las compo-
nentes anchas respecto de las angostas decrece a medida que el indice aumenta.
Las galaxias Seyfert 1.2 son como las Seyfert 1, con tipicas lineas anchas, pero con
un ancho levemente menor. En las galaxias Seyfert 1.5, las intensidades de las com-
ponentes ancha y angosta de H son comparables. En las galaxias Seyfert 1.8 las
componentes anchas son muy débiles, pero detectables tanto en Hx como en Hf3.
En las galaxias Seyfert 1.9 la componente ancha es detectada solamente en la linea
Ha y no en lineas de la serie de Balmer de mayor orden. Es obvio que esta divi-
sién entre las distintas subclases es un poco arbitraria; muchas veces los espectros
6pticos no tienen una buena relacién sefial /ruido para poder medir en forma ade-
cuada el ancho de las lineas. Por lo tanto, cuando los objetos fueron clasificados en
el pasado y basados en espectros de baja resolucién, generalmente se los dividié
entre las clases principales Seyfert 1 y Seyfert 2. Un estudio de Trippe y col., 2010
indica que un 50 % de las Seyfert 1.8 y 1.9 son en realidad Seyfert 2 identificadas
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erréneamente, en las cuales el flujo de [NII] no fue tenido en cuenta correctamen-
te, y por lo tanto dejando una falsa conclusiéon sobre el ancho de Ho. Ademds de
todas las subclases mencionadas, se encuentran las galaxias Narrow Line Seyfert
1 (NLS1), que son el tipo de objetos estudiados en este trabajo y que seran vistos
maés adelante. A partir de un espectro, uno puede seguir, por ejemplo, el trabajo
de Caccianiga y col., 2008, quienes presentan una clasificaciéon permitiendo distin-
guir entre AGN de tipo 1 (Quasars, Seyfert 1, 1.5, NLS1, Radio galaxias con lineas
anchas) y de tipo 2 (Seyfert 1.8, 2, Radio galaxias con lineas angostas).

Blazars

En el marco del modelo unificado, que se verd mas adelante, los blazars son
una subclase especial de quasars. El modelo para la emisiéon de los blazars sugiere
que estas fuentes son quasars en los cuales los jets relativistas estdn orientados en
una direcciéon muy cercana a la linea de la visual del observador. Por ende, este
tipo de objetos presentan una gran variabilidad. Son grandes emisores, desde lon-
gitudes de onda de radio hasta energifas altas: “Very High Energies” (VHE), por
encima de 1 TeV. Los blazars se subdividen entre los objetos BL Lac y los FSRQ
(Flat Spectrum Radio Quasars). Los BL Lac no suelen mostrar lineas prominentes
en el espectro 6ptico, como puede verse en el ejemplo de la Figura 8. Un criterio
para distinguir a los BL Lac de los FSRQ es el ancho equivalente (EW) de las li-
neas de emisién; siendo para el caso de los BL Lac: EW < 5A. Este valor es un
poco arbitrario, teniendo en cuenta que el continuo de emisién de los blazars es
variable, y por ende varian también los anchos equivalentes de las lineas. Aunque
en estos objetos las lineas de emisién son débiles, algunos BL Lac muestran tener
una regién emisora de lineas angostas (“narrow line region”: NLR) y una regién
emisora de lineas anchas (“broad line region”: BLR). El hecho de que las lineas
muchas veces no sean visibles en los espectros se debe a un continuo no térmi-
co subyacente. Stocke, Danforth y Perlman, 2011 mostraron que algunos BL Lac
brillantes muestran algunas lineas Ly« débiles y angostas. Por su parte, algunos
FSRQ muestran lineas de emisién anchas. Ademas, algunos objetos muestran una
gran polarizacién en su continuo. Los blazars muestran una gran variabilidad en
su emision a lo largo de todo el espectro electromagnético. Esta fue la primera ca-
racteristica para encontrar e identificar a estos objetos. Otra manera para encontrar
un blazar es buscar fuentes con una emisién en radio intensa y polarizada (blazars
seleccionados en radio), o una emisién muy intensa en rayos X comparada con
su emisién Optica (blazars seleccionados en rayos X). Se han reportado variacio-
nes en blazars en escalas de tiempo que van desde un afio a menos de un dia. Se
han observado también variaciones realmente importantes, en pocas horas, en la
emision en radio. No estd del todo claro si estas variaciones son intrinsecas, por
ejemplo debidas a variaciones en la intensidad del jet; o extrinsecas, debidas por
ejemplo a variaciones en la cantidad de absorcion en la vecindad de la emisién, o
incluso en cercanias de los observadores. Lovell y col., 2008 estudiaron una mues-
tra de 443 FSRQ y encontraron que la variabilidad de éstos en los 5 GHz se debe
principalmente al medio interestelar ionizado en nuestra propia galaxia. También
encontraron que la variacién encontrada en escalas de horas en longitudes de onda
de radio, depende de la latitud galactica. Por lo tanto, al menos en ondas de radio
de baja frecuencia, la variabilidad no es debida a la fuente en si. Para el caso de la
banda 6ptica, se han encontrado variaciones en amplitudes del 20 % en escalas de
tiempo de minutos (Wagner y Witzel, 1995).
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Figura 8: Espectro tipico de un objeto BL Lac. Espectro extraido del set de imagenes de
Bill Keel.

La polarizacién en los blazars es fuerte y variable en el 6ptico y en ondas de ra-
dio. Para algunos blazars seleccionados en radio se han encontrado polarizaciones
con valores promedio de IT ~ 5 % (Mantovani, Bondi y Mack, 2011) con algunos ob-
jetos llegando a tener valores de TT ~ 40 %. Para estas fuentes la polarizacién puede
variar significativamente en intensidad y orientacién, mientras que para blazars
seleccionados en rayos X, el maximo es aproximadamente IT ~ 15 % y no muestran
fuerte variabilidad (Heidt y Nilsson, 2011).

LINER

Las regiones de lineas de emision nucleares de baja ionizaciéon o LINER (Low
Ionization Nuclear Emission Line Regions) son el tipo menos luminoso y mas
comun de AGN. Su espectro muestra lineas de emisién con anchos de unos pocos
cientos de km s~'. Esta clase de galaxias activas fue identificada por Heckman,
1980 y se caracterizan por tener intensas lineas angostas de baja ionizacién. Un
espectro tipico de esta clase de objetos se muestra en la Figura 9.
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Figura 9: Espectro tipico de una galaxia LINER, con el flujo en unidades arbitrarias y la
longitud de onda en A. Imagen extraida de “Wikipedia”.

La luminosidad del continuo no térmico suele ser débil en estas galaxias y existe
cierta ambigiiedad con respecto a la naturaleza del continuo ionizante. Por ejem-
plo, la baja intensidad de [OI] A6300 en algunos LINER sugiere ionizacién por
estrellas tempranas. No obstante, para el resto de este tipo de objetos (con mayo-
res intensidades de [OI] A6300) el continuo ionizante no estd bien determinado,
pudiendo ser debido a una fuente no estelar o a estrellas evolucionadas. En este
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altimo caso no serian estrictamente AGN. Los LINER ademads pueden tener emi-
sién sincrotrén en radio que cualitativamente se asemeja a la emisién en radio de
los quasars y radio galaxias, pero mucho méas débil.

Radio Galaxias

Generalmente son galaxias elipticas con intensa emisién en radio. Esta emision
es producida por electrones emitidos desde las regiones centrales de la galaxia
hacia el exterior, moviéndose con velocidades relativistas en intensos campos mag-
néticos. Al igual que las galaxias Seyfert, se distinguen dos tipos de radio galaxias
a través de su espectro 6ptico. Una Radio Galaxia de Linea Ancha o BLRG (Broad
Line Radio Galaxies) tiene un espectro similar al de una Seyfert1. El espectro de
una Radio Galaxia de Linea Angosta o NLRG (Narrow line radio galaxies) se pa-
rece mas al de una Seyfert2. La mayor parte de la radiacion de radio proviene de
un par de lébulos localizados lejos de la galaxia dptica y existe evidencia de que
estos l6bulos son producidos por material que ha sido expulsado del ntcleo activo.
La radio galaxia 3C 236 es uno de los objetos de mayor extensién conocidos en el
universo, con una distancia de 16bulo a 16bulo de 5,7 Mpc (Willis, Strom y Wilson,
1974).
Basdndose en la morfologia en radio, Fanaroff y Riley, 1974 dividieron a las radio
galaxias en dos categorias; las de baja luminosidad, FR I que muestran una emisién
compacta que proviene del nucleo y las de alta luminosidad FR II, en las cuales
la mayor parte de la emision en radio se origina en los 16bulos, que se extienden
a grandes distancias del ntcleo. Se ha establecido como limite entre ambas clases
una luminosidad de Lg = 1032 erg s~! Hz~! sr~! en una frecuencia de 175 MHz.

Figura 10: La radio galaxia del tipo FR II, Cygnus A. Es la fuente extragaldctica mas bri-
llante en longitudes de onda de radio. El “core” del ntcleo activo de la galaxia
puede verse como el punto brillante en el centro. Los radio 16bulos se extien-
den hasta unos 50 kpc del centro, mucho maés alla de la extensién de la galaxia
huésped, que no es visible en esta longitud de onda. Imagen extraida de Carilli
y Barthel, 1996.

La Figura 10 muestra la radiofuente aparentemente més brillante, la radio gala-
xia FR II Cygnus A. Con un redshift de z = 0.057, esta galaxia tiene una extension
angular de aproximadamente 100 segundos de arco, que corresponde a una exten-
sién de alrededor 100 kpc, con una luminosidad en radio total Lg = 10 erg s
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Por lo tanto, los 16bulos mostrados en la Figura 10 se extienden mucho més alld
de la galaxia huésped, una eliptica gigante con un didmetro de aproximadamente
70 kpc (Carilli y Barthel, 1996). En la Figura 11 se puede ver el espectro 6ptico de
Cygnus A, el cual muestra lineas prohibidas y permitidas angostas. La emisioén
de los jets es no térmica y estd polarizada, y se produce a través de la emision
sincrotron.
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Figura 11: Espectro 6ptico de Cygnus A. En el mismo pueden verse por ejemplo las li-
neas angostas de Balmer Hx, HB y Hy y algunas lineas prohibidas como ser
[O111], [O11], [O1], [NII], [NeV], [Nelll] y [SII], entre otras. Espectro extraido de
Osterbrock, 1983.

Las radio galaxias se pueden encontrar incluso a grandes redshifts. Se han en-
contrado objetos de este tipo en redshift de z =5.2 utilizando telescopios espaciales
6pticos (por ejemplo el telescopio Hubble) e infrarrojos (por ejemplo el telescopio
Spitzer). En general son galaxias elipticas gigantes, que se encuentran en cimulos
de galaxias. Muchas veces, debido a sus grandes distancias, es complicado resolver
la morfologia de estas fuentes, que eventualmente se ven como objetos puntuales
y a veces se clasifican como quasars.

Galaxias Starburst

Las galaxias “Starburst” son aquellas que muestran signos de una reciente ac-
tividad de formacién estelar intensa en grandes escalas. Estdn caracterizadas por
colores azules y espectros intensos del tipo de regiones HII, asociados con el gran
numero de estrellas O y B presentes. Los nticleos starburst también irradian fuerte-
mente en la region infrarroja del espectro electromagnético. Esta emision térmica
es producida por polvo que es calentado por estrellas jévenes recién formadas. En
algunos casos el estallido de formacién estelar (starburst) estd confinado a una re-
gion pequefia en el centro de la galaxia, mostrdndose semejante a un niicleo activo.
La energfa liberada por estos nticleos puede ser comparada con la de las galaxias
Seyfert o inclusive con la de algunos quasars, sin embargo las propiedades obser-
vadas en los Starburst pueden ser explicadas con fenémenos estelares. Si bien las
galaxias Starburst no pertenecen estrictamente al grupo de los AGNs, algunas in-
vestigaciones han mostrado que una gran parte de la energia emitida por algunas
galaxias Seyfert puede ser producida por una significativa formacién estelar. Algu-
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nas galaxias que poseen una gran formacion estelar, o starburst tienen también un
AGN (Ivanov y col., 2000).

1.2.4  Estructura de un AGN

Como se mencioné anteriormente, en un AGN se ven fenémenos energéticos
que no pueden ser atribuidos tnicamente a procesos estelares ordinarios. En las
galaxias activas se ven continuos mucho mds energéticos e intensos que en las
galaxias normales y esto sugiere la existencia de mecanismos adicionales, que son
capaces de producir los fenémenos observados. La caracteristica fundamental que
comparten todas las galaxias activas es la presencia de algtin proceso que sea capaz
de generar las grandes cantidades de energia que son medidas.

La luminosidad tipica en un AGN es del orden de 10'%L,. Las estrellas mas
luminosas (del tipo O-B) tienen luminosidades del orden de 10°L, y sus masas son
del orden de 10°M. Entonces para generar la luminosidad observada en el AGN
serian necesarias 10’ estrellas de estas caracteristicas. Por otro lado, el tamafio de
la regién emisora fue estimado por Lyndell-Bell estudiando las variaciones del
continuo encontrando escalas del orden del medio dia luz. Teniendo en cuenta
estas consideraciones deberia existir un gran ntiimero de estrellas en una regién
pequena del espacio, por lo tanto es poco probable que la fuente generadora de
energia en los AGN sea estelar.

Cualquier objeto con simetria esférica sostenido por su propia gravedad contra
la presion de radiacién debe satisfacer la condiciéon de Eddington para la luminosi-
dad, esto es, un limite superior para la luminosidad emitida por la fuente central:

L Lg 4nGmyM 1 4 M
— < —=——"—=322x10"— (1)
L@ L@ oT L@ M@

donde L y M son la luminosidad y la masa del objeto, respectivamente; G es
la constante de la gravitacion universal, my es la masa de hidrégeno y ot es la
seccion eficaz de la dispersion de Thomson. Entonces la fuente central de un AGN
con una luminosidad del orden de 10'?L, debera tener una masa del orden de ~
10’ M. Considerando lo anterior, se puede decir entonces que grandes cantidades
de energia son generadas en un volumen pequefio y con grandes cantidades de
masa. Esta condicién no puede ser cumplida por las reacciones termonucleares ya
que requiere un gran ntimero de estrellas en volimenes pequefios. Por lo tanto,
la idea méas aceptada consiste en un disco de acrecién alrededor de un agujero
negro. De esta manera, la energia de masa en reposo del material acretado puede
ser convertida en radiacién con mayor eficiencia que la que se podria alcanzar con
otro proceso, generando luminosidades dadas por

L =nMc? (2)

donde 1 es la eficiencia del proceso, teniendo valores comprendidos en el rango
0.057 < M < 0.423. Este pardmetro n indica que fraccién de masa es convertida
en energia. M es la tasa de acrecion de masa a través del disco. Por ejemplo, pa-
ra un proceso cuya eficiencia sea del orden del 10% (n =o0.1), un AGN con una
luminosidad L = 10'? L, la tasa de acrecién de masa es de M = 0.7 M, /afio.

Entonces, como se vio hasta el momento, un AGN se caracteriza por mostrar
grandes luminosidades, intensas lineas de emisién anchas y angostas y altos gra-
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dos de ionizacion. Para poder explicar estos fendmenos, el agujero negro central
tiene que estar acompafiado de otras componentes, que son las encargadas de pro-
ducir lo observado. La materia (gas, polvo) al “caer” al agujero negro forma el
llamado disco de acrecion y es la encargada de emitir grandes cantidades de ener-
gia. Esta energia ioniza las nubes emisoras de lineas angostas y de lineas anchas.
La idea més aceptada para el esquema de un AGN sugiere que la materia acre-
tada va cayendo en forma de espiral hacia el agujero negro (formando el disco
de acrecién), liberando energia gravitacional, que es la que produce el fendmeno
de un AGN. Circundando el plano del disco, nubes densas con altas velocidades
aleatorias son irradiadas por éste, produciendo lineas con grandes anchos Doppler,
como las que pueden verse en los quasars, o en las Seyfert 1, por ejemplo. Estas
nubes forman la regién emisora de lineas anchas o BLR (Broad Line Regién). Mas
lejos del potencial central se encuentran nubes con menor densidad y velocidades
aleatorias menores, que son las que producen las lineas angostas, formando la re-
gion emisora de lineas angostas 0 NLR (Narrow Line Regién). Ademads de estos
subsistemas, se encuentran los jets, que son las principales fuentes de la energia en
longitudes de radio, y se sugiere la presencia de un toroide de gas y polvo, éptica-
mente grueso, que absorbe gran parte de la radiacién en determinadas direcciones,
como se verd en la siguiente seccion.
A continuacién se mencionan brevemente las caracteristicas bdsicas de las compo-
nentes de un AGN:

BLR o regiéon emisora de lineas anchas

Como se sabe, una de las caracteristicas que distinguen a los AGN es la pre-
sencia de intensas lineas de emision en los espectros observados. Estas lineas pre-
sentan amplios rangos de ionizaciéon y son emitidas desde una gran cantidad de
nubes ubicadas fuera del plano del disco de acreciéon. Las encargadas de emitir las
lineas anchas son nubes densas fotoionizadas por el continuo emitido. Estan gra-
vitacionalmente ligadas al agujero negro y tendrian que estar lo suficientemente
cerca para que sus velocidades se correspondieran con los anchos de lineas obser-
vados, que estan en el rango 10— 10* km s~'. Ademds estas nubes deberian ser
lo suficientemente numerosas como para crear los perfiles suaves observados en
las lineas. Observaciones acopladas con modelos de fotoionizacién han permitido
hacer algunas estimaciones acerca de la densidad electrénica del gas emisor que
estd ubicado en esta regién, encontrdndose valores que estdn en el rango 103cm—3
< Ne <10"2cm—3 (Osterbrock y Mathews, 1986). Es dificil estimar el tamafio de la
BLR y por eso para esto se apela al método de reverberacién. Este método consiste
en medir el tiempo transcurrido entre una variacién del continuo ionizante y la
correspondiente variacion en la intensidad de las lineas. Esta diferencia temporal
entre ambas variaciones es el tiempo que demora la luz en viajar desde donde fue
emitida hasta las nubes fotoionizadas, lo cual permite estimar el tamafio de dicha
regién. Algunos estudios estimaron escalas de tiempo que varian desde algunos
dias a algunos meses, significando un tamafo de la BLR de aproximadamente 0.01-
1 pc (Wandel, Peterson y Malkan, 1999).

NLR o regiéon emisora de lineas angostas

Los anchos de las lineas emitidas por la NLR llegan a algunos cientos de kiléme-
tros por segundo. Modelos de fotoionizacién estiman para esta region densidades
electrénicas menores que para la BLR con valores dentro del rango comprendido
entre 102 cm ™3 < Ne < 10° em™3 (Wilkes, 2000). Las nubes de la NLR se en-
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cuentran a una distancia mayor de la fuente central, habiéndose estimado que esta
region tiene un tamafio que puede ir desde los 100 pc hasta los 1000 pc. Estas di-
mensiones han sido confirmadas a partir de imdgenes directas de algunas Seyfert
cercanas (Macchetto y col., 1994).

Los jets

Si bien no todos los AGN son fuertes emisores en radio, en algunos suele de-
tectarse una fuerte emision en estas longitudes de onda. Generalmente la emisién
en radio proviene de una fuente no resuelta que coincide con el centro del AGN.
Ademas si bien la forma de la emisién extendida varia (Nagar y col., 1999) suele
tomar la forma de una estructura lineal (Schmitt y col., 2001). Tales estructuras son
llamadas radio jets. Estos jets estan siempre alineados con el radio nticleo y pueden
expandirse hasta escalas de kiloparsecs (ver Figura 10). Se piensa que la emisién
en radio se debe a la emision sincrotrén producida por particulas con velocidades
relativistas que son eyectadas de la fuente central a lo largo del eje del disco de
acrecion interno (Natarajan y Pringle, 1998).

El toro

Dentro del modelo que propone la unificaciéon de los AGN, que sera visto en
la siguiente seccion, se propone la existencia de una regién que bloquee las regio-
nes centrales de las galaxias, impidiendo que se observen directamente la BLR y
la fuente del continuo central, por lo cual debe ser una capa de gas y polvo lo
suficientemente gruesa y opaca. Si se asume que esta estructura esté ligada gravi-
tatoriamente al sistema, entonces es factible suponer que tiene una 6rbita circular.
Para poder ocultar la BLR, tendrd que ser mayor que ésta, y encontrarse a una
distancia mayor del centro. Ademads teniendo en cuenta que el polvo no puede per-
manecer demasiado cerca del centro del AGN ya que seria destruido por las altas
temperaturas, se estima su radio interno en aproximadamente 1 pc. Suele suponer-
se un toro con simetria acimutal, sin embargo ésta no es la tinica geometria posible.
Podria tratarse de nubes de gas y polvo ubicadas en la linea de la visual, de todas
maneras, independientemente de la forma, son éstas las estructuras encargadas de
ocultar ciertas componentes del AGN.

1.2.5  Unificacion de los AGN

Una cuestion fundamental relacionada con el tema de los AGN radica en si to-
das estas diferentes clases de objetos vistos mds arriba pueden ser explicadas por
un modelo en comun, o si se trata de objetos que son intrinsecamente distintos.
Inicialmente se sefial6 que una galaxia Seyfert es en general una galaxia espiral, en
la cual yace un quasar en su centro (Penston y col., 1974; Weedman, 1973). Ademads
Kristian, 1973 sefial6 que los quasars mds débiles en realidad parecen tener un ta-
mafio extendido y no una forma puntual, residiendo en galaxias. Rowan-Robinson,
1977 intent6 unificar galaxias Seyfert y fuentes emisoras en radio. Si bien él asumi6
correctamente que la absorciéon del polvo es importante a la hora de explicar las di-
ferencias en la emision en el infrarrojo, no tuvo en cuenta algunos factores que son
importantes en cuanto a los AGN brillantes. En una conferencia en la ciudad esta-
dounidense de Pittsburgh en 1978 se expusieron los fundamentos de la unificacién
(Blandford y Rees, 1978), idea que actualmente atin se cree cierta. En este escenario,
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si un objeto parece ser un blazar, es porque su radiaciéon es emitida a lo largo del
eje de simetria del AGN hacia el observador. Seguido a esto, Scheuer y Readhead,
1979 propusieron que los quasars fuertemente emisores en longitudes de onda de
radio podian ser unificados con los quasars radio-quiet, asumiendo que la dife-
rencia radica en la direccién de la emisién respecto del observador. Esto implica
que todos los quasars que son radio-quiet también tienen jets relativistas, pero que
aparecen como quasars emisores en radio sélo cuando los jets estdn a la vista del
observador. Sin embargo esta idea puede llegar a tener algunos problemas. Como
sefialaron Orr y Browne, 1982, los quasars radio-quiet no podian ser simplemente
quasars con otra orientacién. Algunos estudios posteriores explicaron las diferen-
cias a través de dos efectos: diferencia en la orientacién y diferencia en la absorcién
(Barthel, 1989). Una revision completa y atn valida acerca de la unificacién de los
AGN fue hecha por Antonucci, 1993. En un escenario simple, hay basicamente dos
tipos de AGN: radio-quiet y radio-loud. Para cada tipo se observa un rango de
luminosidades, dando lugar por ejemplo a las distintas clases de Fanaroff-Riley o
a la distinciéon entre galaxias Seyfert y quasars. Cualquier otra diferencia podria
explicarse a través de efectos de orientacion. En este escenario, todos los objetos
que muestran una emisién en radio compacta, incluyendo los blazars, estarian emi-
tiendo su radiacién hacia nosotros, con una alineacién mds cercana a la linea de la
visual en el caso de los blazars. En este mismo marco, las Radio Galaxias emiten
sus jets con dngulos grandes respecto de la linea de la visual.

Antonucci sefialé que la presencia de un toroide de gas y polvo 6pticamente
grueso rodeando las regiones centrales del AGN en escalas de 1 pc, daria lugar a
la ausencia de lineas de emisién anchas en el caso de galaxias Seyfert 2 si ellas estan
vistas de “canto”. En este caso la regién emisora de lineas anchas estaria oculta,
a diferencia del caso de las galaxias Seyfert 1, que la mayoria de las veces estan
de frente. Teniendo en cuenta que la NLR estd mucho més apartada del agujero
negro, esta region podria ser atn visible inclusive cuando la BLR fuera oscurecida,
absorbida u ocultada por el toro. Un esquema simple de esta unificacién puede
verse en la Figura 12, en donde se aprecia que las propiedades observacionales del
objeto en cuestién dependen principalmente de la linea de la visual del observador.

Todo esto da lugar a que se abra el interrogante acerca de cual es la diferencia
intrinseca entre un AGN radio-loud y uno radio-quiet, y por que los primeros se
encuentran en galaxias elipticas mientras que los tltimos AGN residen principal-
mente en galaxias espirales. Una revisién posterior realizada por Urry y Padovani,
1995 explica la unificacién de los AGN radio-loud. El objetivo era ver si las FR I
(poca luminosidad en radio) eran los antecesores de los BL Lac, mientras que los
FSRQ serian un subconjunto de las galaxias FR II (alta emisién en radio). Sin em-
bargo, Urry y Padovani, 1995 consideraron la posibilidad de que los objetos FSRQ
evolucionan a BL Lac, volviéndose débiles sus lineas de emisién en virtud de un
incremento en la emisién del continuo.

Dejando de lado las diferencias entre los AGN radio-loud y radio-quiet, el mo-
delo unificado predice la distincién entre los varios tipos de fuentes basado en
el angulo del observador. La anisotropia en la poblacién de los AGN se supone
que es causada entonces por las distintas cantidades de absorcién en la linea de
la visual. Este modelo genera algunas predicciones que pueden ser efectivamente
testeadas a través de las observaciones. Todas las propiedades intrinsecas cuando
los efectos de absorciéon no son relevantes o cuando éstos han sido modelados,
deberian ser las mismas para los distintos tipos de galaxias Seyfert, por ejemplo.
Por otro lado, uno deberia encontrar que las diferencias entre los distintos obje-
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Figura 12: Esquema bdsico de la unificaciéon de los AGN. Dependiendo de la linea de
la visual, el toroide de gas y de polvo absorberd o no la mayor parte de la
emisién del centro del AGN, viéndose por ejemplo una Seyfert 2 o una Seyfert
1, respectivamente. Esquema original realizado por Urry y Padovani, 1995.

tos observados puedan ser explicados por el fenémeno de absorcién, que deberia
correlacionar con la profundidad éptica del medio.

Una prueba fuerte del modelo unificado es la prediccién de que la region emi-
sora de lineas anchas BLR se encuentra a menor distancia del centro respecto del
material que absorbe, mientras que la regién emisora de lineas angostas NLR es
visible en todas las galaxias Seyfert, ya que se encuentra mas alejada. Esta parte del
modelo estd basada en el hecho de que las galaxias Seyfert 1 muestran lineas an-
chas y angostas, mientras que las galaxias Seyfert 2 muestran sélo lineas angostas.
La distincion entre los tipos 1 y 2 deberia desaparecer si se encontrara la manera
de excluir la influencia de la absorciéon en la observacion de los espectros de los
AGN. Un método para investigar el ancho intrinseco de las lineas en espectros
Opticos es estudiar la radiacién polarizada. Aunque la BLR estd oculta en el caso
de AGN de tipo 2, la radiacién de esta region puede salir en algunas direcciones
donde no hay material obstaculizando el motor central y sus alrededores. Si la
radiacion emitida por la BLR se encuentra por ejemplo con electrones, ésta puede
ser dispersada hacia la direccién del observador y de esta manera llegar a noso-
tros. Esta dispersion de fotones sigue las reglas del scattering de Thomson, en el
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cual la luz dispersada puede ser linealmente polarizada. Entonces de esta manera,
estudiando sélo la radiaciéon polarizada, la componente ancha en AGN del tipo
2 puede ser visible, actuando entonces el material dispersor como un espejo que
nos permite mirar por detrds del material absorbente. La primera prueba de lo
mencionado anteriormente la dieron Antonucci y Miller, 1985, quienes mostraron
que las lineas de emision de Balmer en la galaxia Seyfert 2 NGC 1068 son anchas
si el AGN es observado en luz polarizada. Estos autores mostraron también que
el continuo no térmico emitido por el motor central tiene el mismo grado de pola-
rizacion que las lineas de emisién de Balmer y de Fe II, siendo para NGC 1068 de
alrededor de TT ~ 15 %. Posteriormente, observaciones del mismo tipo en galaxias
Seyfert 2 descubrieron BLR ocultas, por ejemplo en Mrk 3, Mrk 348, Mrk 463E,
Mrkg77, Mrki210, NGC7212, NGC7674, y Was 49b (Miller y Goodrich, 1990; Tran,
Miller y Kay, 1992). Las observaciones confirmaron que el continuo y las lineas
de emisién de Balmer muestran el mismo grado de polarizacién, el cual puede
sin embargo variar significativamente de objeto a objeto. Asimismo, las lineas de
emisién prohibidas no muestran polarizacién (o muy pequefa), confirmando que
la NLR es vista directamente. Estos hechos significaron un argumento sélido al
modelo unificado. Por otro lado hay numerosos AGN del tipo 2 que no muestran
componente ancha si se estudia su emision polarizada. En total, aproximadamente
el 40% de las galaxias Seyfert 2 muestra tener una BLR oculta (Wu y col., 2011).
Gu y Huang, 2002 encontraron que aquellas galaxias que muestran componentes
anchas polarizadas son las que tienen un motor central mas poderoso, teniendo en-
tonces mayores tasas de acrecién. Un resultado similar fue encontrado por Trump
y col.,, 2011, quienes estudiaron las tasas de acreciéon en una muestra de cientos de
AGN en distintas longitudes de onda, desde infrarrojo hasta rayos X. La no detec-
cién de una componente ancha no rompe necesariamente con el modelo unificado,
ya que hay otra cosa a tener en cuenta y es la intensidad del AGN. Otra forma de
testear el modelo unificado es estudiar la luminosidad intrinseca (no absorbida) de
distintas muestras de AGN. Si los motores centrales de los distintos tipos de obje-
tos son los mismos, entonces las luminosidades intrinsecas promedio van a ser las
mismas también. Un fuerte indicador de la intensidad de un AGN es la emisién
de [OIII]A5007. Esta es una linea prohibida generada en la NLR, en las afueras del
material que absorbe y oscurece. Ademads, la presencia de jets no deberia afectar la
intensidad de la emisién de esta region. Jackson y Browne, 1990, 1991 estudiaron
los espectros de FSRQ y de radio galaxias. Compararon fuentes que tuvieran la
misma luminosidad en radio y encontraron que la emisién de [O III] en los qua-
sars es mas intensa que en las radio galaxias en un factor de 5 - 10. Esto significaria
una importante contra al modelo unificado. Jackson y Browne, 1990 sugirieron que
parte de la NLR es absorbida, sumando otro factor a tener en cuenta dentro del
marco del modelo unificado.

Algunos estudios recientes usando el telescopio espacial Spitzer utilizan espec-
troscopia en el infrarrojo para intentar encontrar un indicador acerca de la potencia
intrinseca de los AGN. La idea es que los datos recolectados por este telescopio
den, en buena aproximacién, la luminosidad bolométrica del AGN, oculta ésta o
no. Estudiando 46 AGN radio-loud de una muestra completa con f27gHz > 2]y,
no se encontré mayor diferencia entre quasars y radio galaxias con lineas angostas
y débiles, ni tampoco entre AGNs FR Iy FR II (Dicken y col., 2009).

También en el infrarrojo, se encuentran lineas de emisién prohibidas como por
ejemplo [O IV] en A = 25,9um. Kraemer y col., 2011 estudiaron una muestra de 40
galaxias Seyfert y encontraron que la relacion [OIII] / [OIV] es menor para fuentes
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que son menos luminosas y para Seyfert 2. Esto indicaria que la emisién de [OIII]
podria estar después de todo afectada por absorcién.

Numerosas investigaciones han intentado explicar las diferencias entre los AGN
de tipo 1 y de tipo 2, algunas de las cuales no pueden ser atribuidas tinicamente
a diferencias en la geometria o en las propiedades fisicas del medio que absorbe.
Ramos Almeida y col., 2011 concluyen basados en una pequefia muestra, que el
toro absorbente en galaxias Seyfert 2 tiene una profundidad ¢ptica menor y mayor
tendencia a formar estructuras “grumosas” que en las galaxias Seyfert 1. El pano-
rama general coincide con la idea del modelo unificado, aunque éste necesita ser
aun ajustado y considerar otros factores ademds de la orientacion.

1.2.6  Los AGN a través del espectro electromagnético

Como es sabido, los AGN son grandes emisores de radiacién no térmica en un
amplio rango de frecuencias, que va desde ondas de radio hasta longitudes de
onda dura, mas alld de los rayos gama. A continuacién se presentan las caracteris-
ticas principales de estos objetos en las distintas longitudes de onda y se discute
el origen fisico de cada componente como asi también la relacién que puede haber
entre ellas.

Radio

La emision en Radio fue fundamental para el descubrimiento de los AGN y
para establecerlos como una clase tinica de objetos astronémicos. El espectro del
objeto 3C273 fue estudiado por Maarten Schmidt en la década de 1960. Este objeto
exhibia lineas de emisién anchas que eran consistentes con las lineas de la serie
de Balmer del hidrégeno y algunas otras lineas como ser MglIA2798, fuertemente
corridas hacia el rojo, siendo z =0.158. Un nuevo campo de estudio habia nacido
en la astronomia. Como se menciond anteriormente, suele ser usual dividir a los
AGN en dos subclases dependiendo de la intensidad de su emisién en radio; los
radio-quiet, cuya emisién en esta longitud de onda es débil y los radio-loud, que
son fuertes emisores en radio. La emisién en radio de los AGN es producida por
particulas cargadas (principalmente electrones) que se mueven con velocidades re-
lativistas a través de campos magnéticos (radiacién de sincrotrén). Esta emision
puede ser extendida o compacta. La emisioén extendida en esta longitud de onda
es producida por jets que, al interactuar con el medio, forman l6bulos lejos del
ntcleo. La componente de emisién compacta, a veces llamada “core”, tiene una
escala de segundos de arco y se encuentra cercana al agujero negro central, donde
el jet se vuelve 6pticamente delgado. Asi, esta posicion es ligeramente dependiente
de la frecuencia, es decir, mientras mayor es la frecuencia, més cerca esté la regién
emisora del agujero negro central. Su espectro es generalmente mas plano que el
de la emisién extendida y es tipicamente variable en intensidad. La naturaleza de
la emisién en radio en los AGN implica que el plasma emisor contiene electrones
con velocidades relativistas en un medio caracterizado por campos magnéticos. Ya
que el plasma debe ser neutro, debe también contener protones o positrones, aun-
que no hay manera de determinar la composicién actual directamente desde las
observaciones. En el caso de la cercana radio galaxia M87 (d ~ 17 Mpc) es posible
ahora precisar la localizacién del comienzo del jet con respecto del agujero negro
central. En contraste con mediciones hechas en el pasado, parece que el jet se ele-
va dentro de un area no mayor que los 20 Rs (Radio de Schwarzschild) del core
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(Hada y col., 2011). La base del jet ha sido resuelta dentro de un radio de unos 5 Rs.

Infrarrojo cercano y lejano

Dependiendo del tipo de AGN, la emisién en el infrarrojo puede consistir en
componentes térmicas o no térmicas. En los objetos clasificados como radio-loud,
particularmente los Blazars, el mismo proceso de emision de la radiacion de sincro-
tron que produce el continuo en radio es la principal fuente de radiacién en infra-
rrojo (IR). En las galaxias Seyfert y otros AGN con baja luminosidad, la situacién
es mds compleja, teniendo en cuenta que puede haber multiples componentes de
emisién térmica. Histéricamente, la banda IR ha sido relativamente limitada, por
ejemplo con respecto al radio o al 6ptico. Esto es debido al hecho de que sélo una
parte de esta regién espectral es accesible desde la tierra. Incluso dentro de estas
ventanas de la atmosferas, las observaciones pueden ser engorrosas, requiriendo
tecnologias en los detectores que difieren mucho de las comtnmente utilizadas
en las bandas 6pticas. Afortunadamente, hay actualmente dos observatorios espa-
ciales, el “Spitzer Space Telescope” y el “Herschel Space Observatory”, que estan
compilando imagenes y espectros en el IR, los cuales aumentaran enormemente
la cantidad de informacién disponible y permitirdn el desarrollo de numerosos
estudios en este rango de longitudes de onda.

En las galaxias Seyfert, la emisiéon IR se puede entender como compuesta por
tres componentes espectrales:

i) radiacién térmica del polvo en una regién compacta y circumnuclear. Esta com-
ponente, a veces llamada “toroide”, puede obstruir o no en la linea de la visual cier-
tas partes del nicleo activo, produciendo distintas caracteristicas observacionales.
Este efecto, como se vio anteriormente, conduce al llamado “modelo unificado”.
ii) continuo térmico asociado con formacion estelar y algunas veces asociado a ac-
tividad del tipo starburst. Esto consiste en emisién de macro moléculas conocidas
como PAH (polycyclic aromatic hydrocarbons).

iii) lineas de emisién adicionales producidas por atomos, moléculas y iones (para
mas detalles ver por ejemplo Soifer, Helou y Werner, 2008). El espectro de lineas
moleculares es complejo debido al gran nimero de modos de oscilacién y rotacion
de las especies de moléculas presentes. La emisién se mezcla con las resoluciones
espectrales tipicas usadas en los estudios de AGN.

El polvo que compone el toroide es calentado por la emisiéon del ntcleo activo.
Esto causa que el polvo emita radiacion en la banda del IR. Su distribucién es-
pectral de energia provee una medida indirecta de la luminosidad del AGN. Esta
informacion es particularmente ttil para objetos que tienen grandes regiones alta-
mente oscurecidas, para los cuales no es posible realizar mediciones directas. Si se
asume que la emisién en el infrarrojo proviene del toroide de polvo, entonces es
posible determinar varios pardmetros del medio basado en el espectro observado.

Estudios en las lineas de emision en la banda infrarroja pueden proveer pardme-
tros sobre el tipo de actividad que tenga el AGN. Esto es porque algunas relaciones
entre las lineas son sensibles a la forma del continuo, siendo ademaés estas lineas
menos afectadas por extincién que las lineas 6pticas o las del ultravioleta. Las gala-
xias Seyfert, las galaxias ultra luminosas en el infrarrojo (ULIRG), y otras galaxias
infrarrojas pueden ser distinguidas unas de otras solamente a través de su emi-
sién en la banda IR. En la Figura 13 se presenta un diagrama de diagndstico que
muestra la intensidad del silicato en los 9.7 um y la emisién PAH en los 6.2 pm.
En este grafico se pueden ver dos ramas principales, siendo una de ellas una linea
horizontal de objetos con una baja intensidad del silicato. Aqui uno encuentra las
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galaxias Seyfert y los quasars, como asi también algunas ULIRG, y, con la mayor
emisién de las lineas PAH, las galaxias Starburst. Una linea diagonal parece ser
ocupada preferentemente por ULIRG. El hecho de que las ULIRG ocupen ambas
ramas, es decir, que muestren o no intensidad en el silicato, parece sefialar dife-
rencias en la distribucién del polvo en cercanias al niicleo. En la rama horizontal,
el polvo podria ser grumoso, no resultando en una significativa absorciéon del si-
licato, mientras que una distribuciéon mas homogénea de la materia absorbente
produciria absorciones mayores. En este contexto, los objetos localizados entre las
dos ramas podrian indicar una transicién entre una distribuciéon suave de materia
y una distribucién mas inhomogénea (Spoon y col., 2007).
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Figura 13: Diagramas de diagnéstico presentados por Spoon et al. (2007). En el eje de las
abscisas se ve la emisiéon PAH en los 6.2 um y en la ordenada se muestra la
intensidad del silicato en los 9.7 um. Las ULIRG estdn con circulos, galaxias
starburst con tridngulos, galaxias Seyfert y quasars con cuadrados y otras gala-
xias infrarrojas con pentadgonos. Los simbolos abiertos representan casos donde
el ancho equivalente de la linea PAH es solo un limite superior.

Optico

Las caracteristicas mas comtnmente utilizadas para distinguir a un AGN son
encontradas principalmente en la banda 6ptica. En efecto, atin en esta moderna
era de la astronomia, la identificacién de un objeto como un AGN proviene mayor-
mente de sus propiedades en estas longitudes de onda. La espectroscopia 6ptica es
todavia la principal herramienta de clasificacién de los AGN, y también la mayoria
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de las mediciones del redshift (por ende la distancia) provienen de datos obtenidos
en el 6ptico.

En algunos tipos de AGN donde uno tiene una vista directa de la emisién del
continuo del ntcleo, la componente que predomina estd en la banda 6ptica. La
emisién en estas longitudes de onda tiene generalmente una dependencia con la
longitud de onda en forma de ley de potencia (power-law). Hay a menudo una
emision en UV que estd superpuesta, que es conocida como “big blue bump”. Se
cree que esta emision es de origen térmico. Muchas veces hay una emisién adi-
cional superpuesta con el continuo que es menos pronunciada que el “big blue
bump”, la cual recibe el nombre de “small blue bump”. Se cree que consiste en
lineas de emisién del Fe mezcladas con un continuo de Balmer. Dependiendo de
la orientacién, puede haber jets que también contribuyan a la emisién en el 6ptico.
Estas propiedades hacen que los AGN parezcan “mds azules” que las galaxias nor-
males y que la mayoria de las galaxias de fondo. Esto ha sido ttil para catalogar
AGN usando surveys fotométricos multicolores.

Ultravioleta

La radiacién ultravioleta en longitudes de onda en el rango 100—4000 A es muy
eficientemente absorbida por la atmésfera de la Tierra, inclusive a grandes alturas
y por eso puede ser observada tinicamente utilizando telescopios espaciales. Adn
inclusive desde satélites, el extremo ultravioleta (EUV; 100—1210 A) es dificil de
observar, dado que el medio interestelar absorbe la mayoria de la radiacién entre el
borde de Lyman en 912 y 100 A. En consecuencia, los AGN en el EUV se descubren
preferentemente en direcciones en donde haya columnas de hidrégeno con bajas
densidades.

El rango del espectro electromagnético correspondiente al ultravioleta es muy
atil para numerosos estudios astrofisicos, como ser astrofisica estelar o nebular,
ctimulos estelares o galaxias y también AGN. Esto es por las abundantes emisio-
nes y absorciones atémicas que contiene este rango espectral. También se pueden
estudiar las propiedades del plasma caliente a través de las lineas y del continuo
en el UV. Para AGN a redshift bajos e intermedios, el continuo UV puede proveer
una medida directa de la radiacién no térmica ionizante. Los flujos y los perfiles
espectrales de muchas lineas de emisién producidas cerca del motor central pue-
den ser directamente medidas. Ademds, multiples estados de ionizacién de varios
elementos pueden facilitar la realizacién de modelos de fotoionizacién para las re-
giones de lineas anchas y de lineas angostas. Las observaciones en el ultravioleta
también facilitan las comparaciones entre muestras de AGN a bajo y a alto redshift,
ya que para los dltimos se observa el rango UV en la regioén del 6ptico o del IR. La
radiacién ultravioleta es ademas menos diluida por la emision estelar de la galaxia
huésped. Sin embargo la radiaciéon ultravioleta es extremadamente sensible a los
efectos de extincion del polvo y del hidrégeno molecular, tanto en nuestra galaxia
como en la galaxia que alberga al AGN.

Los estudios en el UV muestran que la morfologia de los AGN es cualitativa-
mente similar entre AGN con baja luminosidad y bajo redshift y AGN con alta
luminosidad y alto redshift. El aplanamiento en el continuo éptico de la emision
UV vista en quasars en muchos casos es la componente predominante de la energia
total emitida.

En la Figura 14 se ve a modo de ejemplo el espectro compuesto de un AGN
observado en el ultravioleta lejano por el satélite FUSE. Este rango (~ 600—1100
A), en combinacién con el ultravioleta cercano (~ 1200—3300 A) provee multiples
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Figura 14: Espectro compuesto de un AGN en el ultravioleta lejano basado en datos del
satélite FUSE, presentados por Scott et al. (2004). La linea punteada muestra el
ajuste del continuo, mientras que la linea sélida representa el ajuste del continuo
y de las lineas de emisién.

iones de C, O, como asi también Ly« y Lyf3 en objetos de bajo redshift, los cuales
facilitan en gran medida la realizacién de modelos de fotoionizacién.

Observaciones combinadas en el UV y en el 6ptico pueden usarse también para
estudiar estadisticamente el contenido de polvo en un AGN. Por ejemplo, la re-
lacién entre los flujos de una fuente en regiones del espectro libres de lineas de
emisién Opticas (por ejemplo A4220 y UV A1770) en funcién de la luminosidad
monocromadtica muestra una convergencia hacia una relacién de color constante
con una dispersién que disminuye hacia luminosidades maés altas (Malkan, 1984).
La dispersion es significativamente menor que la que se esperaria para una ley de
enrojecimiento de la Via Lactea. Esto sugiere que el polvo es mas abundante en
AGN menos luminosos.

Otras areas de estudio se benefician también con observaciones efectuadas en
el UV, por ejemplo la espectroscopia en el ultravioleta provee las mediciones di-
ndmicas mds precisas en las regiones interiores de un AGN, especificamente resol-
viendo estructuras con multiples “outflows”. Espectroscopia de alta resoluciéon en
el UV de AGN brillantes puede revelar sistemas de lineas de absorcién asociados
con el halo galactico, galaxias asociadas al sistema o el medio intergalactico (Kriss
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y col., 2001; Tripp, Lu y Savage, 1998). Los estudios sobre las lineas anchas en los
quasars pueden ser mejorados a través de la inclusién de iones como CIVA1549 y
MglIA2798 en objetos de bajo redshift. Imagenes de galaxias en el UV, en particular
con el satélite GALEX, han facilitado estudios recientes sobre formacioén estelar en
galaxias tempranas en el universo local. Esto a su vez puede permitir estudiar la
evolucion y la posible conexién con los AGN.

Rayos X

La radiacion electromagnética entre ~ 120 eV y ~ 120 keV estd referida a los ra-
yos X. Al igual que la banda UV, los rayos X no penetran la atmoésfera terrestre,
por lo tanto es necesario colocar los detectores a grandes alturas, por ejemplo en
globos o cohetes. Para exposiciones més largas y que requieran mayor sensibilidad
se requieren telescopios espaciales. En la década de 1950 solamente el sol era una
fuente detectable de rayos X, especificamente la corona solar. Otras estrellas esta-
ban a distancias demasiado grandes para ser relevantes. Las estrellas de neutrones
y los agujeros negros eran todavia conjeturas tedricas y el concepto de AGN atin
no habia nacido. La década de 1990 represent6 una época dorada para la astrono-
mia de rayos X. El satélite ROSAT obtuvo espectroscopia en el rango 0,1—2,4 keV y
se realizé un survey de todo el cielo, el RASS. Este relevamiento revel6 alrededor
de cien mil fuentes de rayos X, abriendo la puerta a numerosos estudios. Dos ob-
servatorios principales fueron lanzados en 1999: el satélite Chandra, de la NASA
y la mision XMM-Newton de la ESA (European Space Agency). Mientras que es-
tos observatorios operan hasta 10 keV, los rayos X mas duros (algunos cientos de
keV) son accesibles a través de otros observatorios, como ser CGRO, BeppoSAX,
INTEGRAL, Swift y Suzaku. Muchos de ellos proveen también espectroscopia e
imagenes que van desde los rayos X blandos en adelante. Una rica base de datos
estd disponible para la comunidad astronémica, la mas notable es la HEASARC
(High-Energy Astrophysics Science Research Archive) de la NASA.

Un espectro en rayos X consiste en un continuo primario, que es aproximado
por una ley de potencia, y una componente de reflexién. Los espectros en rayos
X muestran signos de absorciones foto-eléctricas, fluorescencia del hierro y efecto
Compton. Ademds puede haber absorciones frias y calientes que modifiquen el
espectro y un exceso adicional suave es observado en algunos casos. El disco de
acrecion alrededor del agujero negro central produce un espectro térmico en rayos
X. Los fotones de baja energia producidos por este espectro son “inyectados” de
energia proveniente de electrones relativistas a través del efecto Compton inver-
so (Haardt y Maraschi, 1993). Como la temperatura del disco y la distribucién de
energia de los electrones relativistas son limitadas, el efecto Compton inverso re-
sultante tiene un pronunciado corte. El espectro tiene forma de ley de potencia con
un indice de I' ~ 2 extendiéndose hasta algunos cientos de keV. Los fotones menos
energéticos involucrados en el efecto Compton inverso son originados en el disco
grueso de acrecion que es frio, con kT < 50 eV; mientras que el gas con electrones
relativistas tiene una temperatura de alrededor de kT ~ 100 keV.

En los espectros en rayos X de un AGN pueden encontrarse absorbedores frios
y también calientes. La primera evidencia de absorcién debida a material caliente
vino de espectros obtenidos por el satélite Einstein del quasar MR2251-178 (Hal-
pern, 1984) y de espectros de AGN tomados por ROSAT (Turner y col., 1993).
Desde entonces, grandes absorbedores ionizados fueron observados en alrededor
de la mitad de los espectros en rayos X de AGN de tipo 1 como ser galaxias Seyfert
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1y quasars, con columnas de gas con densidades que llegan hasta 1023 cm~2 y a
menudo consisten en numerosas zonas de gas ionizado.

Otra componente observada en AGN es el llamado exceso de rayos X blandos.
Un suave (E < 2 keV ) exceso sobre la componente de ley de potencia a grandes
energias se ha encontrado en los espectros de rayos X de muchas galaxias Seyfert

(Saxton y col., 1993). El origen de este exceso es aiin una idea abierta.

Rayos Gamma

Los rayos gamma se encuentran en la region del espectro electromagnético con
energias superiores a 120 keV. En rayos X se pueden utilizar espejos de inciden-
cia y CCDs con el fin de detectar fotones. Considerando energias superiores, es-
tas técnicas fallan. Para rayos gamma blandos con E <10 MeV se pueden utili-
zar detectores de germanio en estado sélido o detectores basados en cristales de
centelleo, de por ejemplo Na I, Cs I o BGO. El observatorio de la NASA CGRO
(Compton Gamma-Ray Observatory) utilizando el EGRET (Energetic Gamma-Ray
Experiment Telescope) detect6 alrededor de 300 fuentes con energias superiores
a los 100 MeV (Hartman y col.,, 1999). Los AGN del tipo radio-quiet no parecen
ser grandes emisores en rayos gamma (Teng y col., 2011). Un resultado similar fue
encontrado por Ackermann y col., 2012, quienes no encontraron emisién en rayos
gamma en 120 galaxias Seyfert fuertes emisoras de rayos X duros.

Altas energias: VHE (Very High Energy)

El espectro de un AGN continua hacia energias mayores, aunque también decae
muy rapidamente. Por ende, cada vez menos fotones son recibidos por unidad de
drea y por unidad de tiempo desde los AGN y desde cualquier fuente, a medida
que se incrementa la frecuencia de la radiacién. Al mismo tiempo, es cada vez mds
complicado registrar esos fotones de alta energfa, pues pueden simplemente pasar
por el detector sin ninguna interaccién. Por lo tanto, en esta region del espectro
electromagnético de muy altas energias son necesarios grandes detectores. Una
solucién aplicada en algunos telescopios es la observacién de la luz Cherenkov,
utilizando IACT (Imaging Atmospheric Cherenkov Telescopes). Este método utili-
za la atmosfera de la Tierra como detector. Fotones con energias del orden de los
GeV o de los TeV interacttian con los niicleos de los 4&tomos en las capas superiores
de la atmdsfera y producen pares electron-positrén. Estas particulas interacttian
con los ntcleos a través del efecto bremsstrahlung, el cual resulta en fotones que
nuevamente producen la produccién de pares electrén-positrén. Entonces estos
fotones de alta energfa producen una “lluvia” de particulas cargadas las cuales
viajan hacia abajo en la atmoésfera. La densidad de particulas se incrementa y llega
a su maximo a una altura de unos 10 km sobre el nivel del mar. Solo una pequefia
fracciéon de lo que se observa es producido por fotones con longitudes de onda
correspondientes a rayos gamma. La mayoria es inducido por rayos césmicos que
interacttian con la atmésfera. El primer AGN detectado en el rango de energia co-
rrespondiente a los TeV fue el blazar Mrk 421 (Punch y col., 1992), con un redshift
de z= 0,031.
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GALAXIAS NARROW LINE SEYFERT 1

“El hombre que mueve montafias
empieza apartando piedrecitas”

— Confucio.

2.1 INTRODUCCION

Como se mencioné anteriormente, los ntcleos Seyfert son tipicos AGN en el
universo cercano que se clasificaron principalmente en dos tipos, dependiendo
esta clasificaciéon de la presencia o no de lineas de emisién anchas (Seyfert 1 en
caso de presentar lineas anchas y Seyfert 2 en caso de presentar solo lineas de
emisién angostas). En adicién a estos dos tipos principales y a los subtipos Seyfert
1.2, 1.5, 1.8 y 1.9, se agregd un nuevo tipo, las Narrow Line Seyfert 1 (de aca en
maés NLS1) o Seyfert 1 con lineas angostas, debido a sus particulares propiedades
observacionales.

Estas galaxias representan aproximadamente un 10 % de las galaxias Seyfert 1
en una muestra seleccionada en la banda de rayos X duros (Stephens, 1989). Un
gran nimero de NLS1 fue encontrada en posteriores muestras tomadas en rayos
X blandos (Edelson y col., 1999; Grupe y col., 1999; Walter y Fink, 1993; Xu, Wei

y Hu, 1999).

2.2 ACERCA DE LAS NLS1

Las galaxias Narrow Line Seyfert 1 forman una subclase de galaxias Seyfert 1,
con lineas de emisién mds angostas. Este tipo de objetos emite fuertemente en
rayos X, y mientras su emisiéon en Hx es ancha, la emisiéon en Hf3 es angosta
(FWHMppg < 2000 km s~ '), similar a las Seyfert 1.9 (Osterbrock y Pogge, 1985).
Ademas, en estos objetos se tiene la relaciéon [OllI]A5007/HB < 3, de acuerdo al
criterio adoptado por (Goodrich, 1989; Osterbrock y Pogge, 1985). En la Figura
15 puede verse un ejemplo de un espectro en el 6ptico de una galaxia NLS1, co-
rrespondiente al objeto CTS13.12, donde se aprecian las intensas lineas de emisién
de la serie de Balmer, como asi también lineas de emisién prohibidas como por
ejemplo [OIII]AA4959,5007 o [NII]AA6549,6584.

En la region del UV, las NLS1 también muestran lineas mdas angostas que las
Seyfert 1 como asi también una emisiéon mdas débil de las lineas [CIV] y [CIII].
Por ende, tienen caracteristicas de galaxias Seyfert 1 mds enrojecidas, donde la
absorcion es maés efectiva en longitudes de onda A << A(H«x) = 6562.8 A.

La emision del Fell respecto de la emisiéon de HB (Fell/Hf3) es alrededor del
doble en las NLS1 comparada con el resto de las galaxias Seyfert. Ademas, el ancho
equivalente de estas dos lineas esta fuertemente correlacionado con la luminosidad
en el 6ptico (Zhou y col., 2006).
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Figura 15: Espectro 6ptico de la galaxia CTS13.12 obtenido en CASLEO en el marco de
este trabajo. Pueden verse, entre otras, las lineas de Balmer Ha, H3, Hy y las
lineas prohibidas [OIlIJAA4959,5007 y [NIIJAA6549,6584.

Las masas de los agujeros negros centrales parecen ser menores en las NLS1
respecto de las Seyfert 1 (e.g., Komossa y Xu, 2007), con masas comprendidas entre
~10°— 10’ Mg, mientras que sus luminosidades bolométricas son comparables.
Esto sugiere el hecho de que las NLS1 tienen una alta tasa de acrecién, de hecho
algunos autores sugieren que estos objetos acretan a una tasa cercana al limite de
Eddington (Collin y Kawaguchi, 2004).

La hipotesis de que las NLS1 estdn acretando material a una tasa cercana a
la del limite de Eddington ha sido un interesante tema de discusion. Algunos
investigadores han indicado que las masas de los agujeros negros y entonces las
tasas de acrecion en las NLS1 son similares comparadas con otras galaxias Seyfert
(Marconi y col., 2008). Por otro lado, estudios mostraron que las NLS1 presentan
espectros en rayos X blandos méds empinados que en Seyfert 1. Estos estudios
sugieren ademds que la emisién de las NLS1 en UV y en rayos X duros es menor
que en las Seyfert 1 (Grupe y col., 2010). Aunque las NLS1 muestran una gran
variabilidad en rayos X, la misma no es tan notable en UV. Esto podria indicar que
el disco de acreciéon (que es visto en UV) es estable, mientras que la emisién en
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forma de destellos en rayos X es la responsable de la variacion. Vale mencionar que
las propiedades tan peculiares de las NLS1 pueden ser explicadas solo de forma
parcial con la idea de una baja inclinacién respecto de la linea de la visual del
observador (Peterson, 2011).

En los tltimos afios las galaxias NLS1 llamaron la atencién, entre otras cosas
porque se detectaron objetos de este tipo en la longitud de onda de rayos Gamma
a través del satélite Fermi. Este hecho sugiere que las NLS1 podrian contener jets
fuera del eje de simetria, dando lugar a una fuerte emisién no térmica (Foschini
y col., 2011). Observaciones en distintas frecuencias mostraron que en el caso de
la galaxia PMN Jo948+0022, una NLS1 a z= 0.585, hay un jet presente con una
intensidad comparable a los encontrados en blazars (en 2010 la fuente mostréd
una luminosidad de ~10%® erg s~'). Si la mayoria de las NLS1 albergan un jet,
se deberia esperar que tengan una emision intensa y variable en longitudes de
onda de radio debido a la emisién sincrotrén del jet. Si embargo, sélo el 7% de los
objetos muestra variaciones significativas en la emision en radio (Komossa y col.,
2006).

Otro dato interesante referido a las NLS1 fue el descubrimiento del primer
objeto que mostraba una oscilaciéon cuasi periddica. Se trata de la galaxia NLS1
REJ1034+396 (Gierlifiski y col., 2008), que tenia un pico en su emisién con una
periodicidad de 3730 &+ 130 s, con pequefios cambios durante las observaciones.

2.3 LAS NLST A LO LARGO DEL ESPECTRO ELECTROMAG-
NETICO

A continuacién se presentan las principales propiedades observacionales de las
NLS1 en las distintas longitudes de onda: 6ptico, ultravioleta, rayos X duros y
blandos, radio e infrarrojo. En muchos de los casos se las compara con las Seyfert
1.

2.3.1  Radio

» ]a luminosidad del continuo en esta longitud de onda es similar en las NLS1
a las encontradas en las Seyfert 1 (Ulvestad, Antonucci y Goodrich, 1995).

= e] tamafio medio de la fuente emisora en radio es en general del orden de
los 300 pc (Ulvestad, Antonucci y Goodrich, 1995). Como se mencion6 antes,
algunos objetos albergan jets que emiten en esta longitud de onda.

2.3.2  Infrarrojo

» ]a luminosidad en el infrarrojo cercano y en el infrarrojo lejano es similar
en las NLS1 y en las Seyfert 1 (Rodriguez-Pascual, Mas-Hesse y Santos-Lleo,

1997).
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» Ja banda L, la cual es sensible a la orientacién del toro de polvo, es en pro-
medio similar en las NLS1 y en las Seyfert 1 (Murayama, Mouri y Taniguchi,
2000).

2.3.3  Optico

s Como se mencioné anteriormente, las NLS1 muestran lineas de emision
de Ha anchas, aunque en el caso de Hf las lineas son mds angostas, con
FWHMy 3 < 2000 km s~ (Osterbrock y Pogge, 1985).

= Los perfiles de las lineas permitidas en las NLS1 son diferentes a los de las
Seyfert 1. En estas tltimas, la componente ancha domina el perfil y es mds
evidente que en las NLS1.

» Las NLS1 presentan lineas permitidas y prohibidas angostas, con FWHM de

algunos cientos de km s~ .

» Los anchos equivalentes de las lineas de emisién de la serie de Balmer son
menores en las NLS1 que en las Seyfert 1; EW (Hf) ~ 32 &+ 16 A en las NLS1;
mientras que para las Seyfert 1 se tiene EW (Hf) ~ 88 + 37 A (Goodrich,

1989).

= El tiempo de variacién de las lineas de emisién es similar al observado en las
Seyfert 1. Sin embargo esta variacion es mas débil en las NLS1 en cuanto a
intensidad.

= La relacion [OllIJA5007/HB <3 en las NLS1, siendo éste el valor limite pro-
puesto por (Goodrich, 1989; Osterbrock y Pogge, 1985). Considerando la com-
ponente delgada de Hf3, la relacion [OIlIJA5007/Hp estd en el rango 1 — 5
(Rodriguez-Ardila y col., 2000).

= Se encuentran lineas de emisién de alta ionizacién, como ser [FeVII]A6087 y
[FeX]A6735 (Davidson y Kinman, 1978; Nagao, Taniguchi y Murayama, 2000).
La relacion [FeVIIJA6087/[Olll]JA5007 en las NLS1 es generalmente similar a
la encontrada en las Seyfert 1 (Taniguchi, Murayama y Nagao, 1999).

= Las lineas de emisién del [Fell] son generalmente mds intensas que en las
Seyfert 1. Hay una fuerte correlacion entre la relacion [Fell]Ag570/Hp y el
ancho FWHM de H (Marziani y col., 1996; Zheng y O’Brien, 1990).

= Se encuentra correlacion entre [Fell]A4570/H@ y [OIII]JA5007/Hf. La relaciéon
entre [Fell]A4570/H tiende a ser mas fuerte cuando decrece [OIll]JA5007/H}f3.

= La polarizaciéon detectada en algunas NLS1 es atribuida a la dispersién pro-
ducida por el polvo y no a la dispersién electrénica (Goodrich, 1989); hay que
tener en cuenta que la polarizacién observada en la mayoria de las Seyfert
2 es debida al scattering electrénico (Antonucci y Miller, 1985; Miller y Goo-
drich, 1990; Tran, 1995).
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2.3.4 Ultravioleta

= Algunos cocientes entre intensidades de lineas en esta longitud de onda, por
ejemplo [CIV]A1549/Lyx , muestran ser similares en las NLS1 y en las Seyfert
1 (Crenshaw y col., 1991).

= Se encuentran lineas del UV con anchos de aproximadamente 5000 Km s,

comparables con las encontradas en las Seyfert 1 (Rodriguez-Pascual, Mas-
Hesse y Santos-Lleo, 1997).

» La luminosidad en el UV de las NLS1 suele ser mds débil que en las Seyfert
1 (Rodriguez-Pascual, Mas-Hesse y Santos-Lleo, 1997).

2.3.5 Rayos X

» Las galaxias NLS1 suelen ser més fuertes emisoras de rayos X blandos que las
Seyfert 1. En la region de los rayos X duros, las NLS1 con mayor intensidad
en los rayos X blandos emiten mas fuertemente que las Seyfert 1.

= La escala de tiempo de variabilidad del espectro en rayos X blandos es menor
a un dia. Esto corresponde con un tamafio de la BLR menor a un dia luz,
siendo menor que el tamafio caracteristico de la BLR en las Seyfert 1.

39






DINAMICA NUCLEAR EN LOS AGN

“No me interesa tanto la mente humana como la maravilla
de una naturaleza que es capaz de obedecer una ley tan
simple y tan elegante como la ley de la gravedad”

— Richard Feynman.

3.1 AGUJEROS NEGROS

3.1.1  Antecedentes

Luego de conocerse que el quasar 3C273 se trataba de un objeto lejano y que
mostraba alto corrimiento al rojo, los astrénomos intentaban explicar las grandes
cantidades de energia emitidas por este objeto. La variaciéon que se observaba en
su luminosidad limitaba su tamafio a dimensiones del orden de algunos dias luz.
Teniendo en cuenta que la luminosidad observada L~ 10%” erg s~! era muy su-
perior a la de nuestra propia galaxia, era evidente que habia otro mecanismo de
emisién involucrado, ademds de la presencia estelar. La idea de un objeto central
muy masivo que acretaba materia y emitia radiacién surgié rdpidamente, en par-
te debido a que no se encontraban otras posibles explicaciones. Hoyle y Fowler,
1963 sugirieron la idea que consideraba una “hiper estrella” que acretaba mate-
ria de sus inmediaciones. Posteriormente surgieron otros modelos un poco mds
detallados (Lynden-Bell, 1969; Salpeter, 1964; Zel’dovich, 1964).

Durante los afios siguientes, la idea de que un agujero negro (BH por sus siglas
en inglés) acrete materia y emita grandes cantidades de energia fue ampliamente
aceptada y posteriormente fue sustentada por distintas evidencias observacionales.
Actualmente existen en la literatura estimaciones de masas de agujeros negros en
AGN a través de diferentes métodos. En la seccion 3.1.3 se mostrard de que manera
es posible obtener la masa virial de un agujero negro, que es el método que se
utiliza en el capitulo 5 para estimar la masa de los agujeros negros centrales de las
galaxias estudiadas en este trabajo.

3.1.2  El motor central

Como se mencioné antes, los agujeros negros acretando grandes cantidades de
materia son los candidatos més firmes para ser los poderosos motores centrales de
las galaxias con ntcleos activos. Se cree que estos agujeros negros centrales pueden
tener masas de més de un millén de veces la masa del sol. Los AGN son compactos,
extremadamente luminosos, y pueden ser variables en longitudes de onda corta.
La acreciéon de materia por un agujero negro provee un eficiente mecanismo para
la emisiéon de grandes cantidades de energia. Por ende, se estima que agujeros
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negros supermasivos residen en el centro de la mayoria de las galaxias y de los
AGN y que son los encargados de emitir las grandes luminosidades observadas.

En galaxias cercanas, la cinematica espacialmente resuelta sugiere la presencia
de agujeros negros a través de detecciones dindmicas de estos objetos (Kormendy
y Gebhardt, 2001). Las observaciones cinemdticas directas son fuertemente limita-
das por la resolucién espacial, teniendo en cuenta que un AGN tipico a redshift
z=2 requiere una resoluciéon del orden de los nano-segundos de arco para poder
estudiar la cinemdtica en su centro. Por esta razén se han desarrollado otros méto-
dos menos directos para estimar la masa de estos objetos centrales. Uno de ellos
asume que las nubes de la BLR estdn gravitatoriamente ligadas al potencial del
agujero negro, pudiéndose estimar su masa a través del radio orbital y de la velo-
cidad de las mismas. Un método diferente utiliza una correlacién, encontrada en
galaxias normales cercanas, entre la dispersién de velocidades estelares y la masa
del agujero negro. Si las galaxias huéspedes de los AGN son similares a las ga-
laxias normales, esta correlaciéon puede ser utilizada. Debido a que la dispersiéon
de velocidades de las estrellas es dificil de medir a grandes distancias, se utilizan
otras propiedades para inferirla, como se mostrard mds adelante.

3.1.3  Masas de agujeros negros

Como se ha mencionado anteriormente, existen diferentes métodos para obtener
la masa de un agujero negro. En esta seccién se verd de que manera estimar la masa
virial de los mismos, haciendo algunas suposiciones. Asumiendo que las nubes de
la BLR estan virializadas, esto es, con 6rbitas estables en el tiempo (Krolik, 2001;
Wandel, Peterson y Malkan, 1999) y suponiendo una Orbita circular, la masa del
agujero negro central puede ser estimada utilizando la ecuacién de Newton:

Mgy = Rprr vV2G™! (3)

donde Mgn es la masa del agujero negro central, Rgrr es la distancia de las
nubes emisoras de lineas anchas al potencial gravitatorio central, v es la velocidad
de las nubes emisoras y G es la constante de la gravitacién universal.

Hay que tener en cuenta que puede haber campos magnéticos que pueden contri-
buir a la dindmica (Krolik, 2001), y que puede haber vientos que podrian ensanchar
el ancho de las lineas medidas (los cuales se corresponden con la velocidad de las
nubes), excediendo este ancho al verdaderamente producido por el potencial del
agujero negro. En estos casos la masa estimada puede estar sobreestimada. Para
estimar la masa a través de la ecuacion 3 es necesario entonces conocer la veloci-
dad de las nubes y la distancia de las mismas al potencial gravitatorio central.

Método de reverberacion

Con este método se estima la distancia al centro de las nubes de la BLR, a través
del tiempo transcurrido entre una variacién del continuo ionizante y su correspon-
diente variacion en la intensidad de la linea de emisién (Peterson, 1993).

La velocidad de las nubes en torno del centro viene dada por:

v="fx FWHM (4)

donde FWHM (Full Width at Half Maximun) es el ancho de la linea a mitad
de altura. En el caso de considerar una distribucién isotrépica de las nubes de la
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BLR en torno al centro, con 6rbitas con inclinaciones random o aleatorias, puede
asumirse que f = @ (Netzer, 1990).

De esta manera ya se dispone de la velocidad y de la distancia, los dos pardme-
tros necesarios para estimar la masa del agujero negro central. Hay que tener en
cuenta que el método de reverberacién es muy laborioso y es engorroso de llevar
a cabo, requiriendo de mucho tiempo de observacion. Es por eso que se han desa-
rrollado otras alternativas basadas en algunas correlaciones que se encontraron:

Correlacion Rgrr — L5504

Algunos astrénomos notaron que el tamafio de la Rgrr (conocido a través del
método de reverberacién) correlaciona con la luminosidad en el 6ptico del nicleo
activo. La proporcionalidad encontrada por Kaspi y col., 2000; McLure y Jarvis,
2002; Vestergaard, 2002 es:

07
Rerr o< Lo 04 (5)

donde R es el tamafio de la BLR y L, es la Luminosidad en 5100 A.

Usando esta relacién y asumiendo 6rbitas aleatorias y una distribucién isotrépi-
ca de las nubes de la BLR (f = @ en la ecuacién 4) se obtiene que la masa del
agujero negro central viene dada por:

LA (5100A)

0,7

MBH = 4,8] 7 X <

Esta es una relacién puramente empirica y surge de la necesidad de sustituir al
método de reverberacion, por tratarse de una técnica que requiere mucho esfuerzo
y mucho tiempo de trabajo.

Woo y Urry, 2002 compararon las masas de los agujeros negros de distintos
AGN obtenidas a partir de dos formas distintas de estimar el tamafio de la BLR
(usando el método de reverberacion y la correlacion Rgrr — Ls;404)- Encontraron
diferencias de hasta un orden de magnitud en las masas estimadas, que vienen de
las incertezas de la correlacion Rgir — L5 04 Ademads, de considerar el error que
proporciona la suposicién de 6rbitas aleatorias y una distribucion isotrépica de las
nubes, se sumaria una incerteza de un factor de 3. A pesar de esto, la estima de
masas usando la correlacién Rgrr — L5504 €S importante debido a la dificultad y
el gran esfuerzo que implica el método de reverberacién y a la poca cantidad de
AGN que cuentan con alguna estimacién de masa.

Correlaciéon RBLR — Lch — LHﬁ

Se encontré que la luminosidad en los 5100 A correlaciona fuertemente con la
luminosidad de las lineas de emisién de Balmer (Greene y Ho, 2005), y por lo
tanto, estas tltimas lo hacen con el tamafio de la BLR. En la Figura 16 se puede
observar la fuerte correlacién existente entre las luminosidades: Ls; 504 — Lo ¥
Ls1004 — LHp-

Tomando a Ls;,,4 como variable independiente, Greene y Ho, 2005 encontra-
ron las siguientes expresiones, que relacionan a Lg;,,4 con la luminosidad de las
componentes anchas de las lineas de emisiéon de Balmer Ly« y Lyp:

L o
Lia = (5,25 +0,02) x 1042 ( 51004 ergs ! (7)

1,15740,005
10%4erg s—! >
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- 1=]]

M.

Figura 16: Correlacién entre la luminosidad en 5100 A y la luminosidad de Ha y de Hp
(Greene y Ho, 2005).

L o
_ 1042 5100A
Lip = (1,425+0,007) x 10 <1044erg -

Teniendo en cuenta estas expresiones y la correlacién encontrada por Kaspi y
col., 2000 entre el tamafio de la BLR y la luminosidad en los 5100 A; y suponiendo
ademads orbitas con inclinaciones random para las nubes de la BLR (f = ?), se
obtienen las siguientes relaciones viriales para la masa del agujero negro central:

1,133+0,005
> ergs ! (8)

M = (20°04) 5 106 Liie 0555002/ EHM, g | 206£0.06 N
BH =03 10%2erg s~ 103km s—! ©

la cual depende sélo de los parametros de Ha, mientras que

6 HB HMyg
= ——F k) M
MBH (3,6:E 0,2) x 10 <1O42€Tg Sf] > (]OSk 871 ) ® (10)

depende sélo de los parametros de Hf3.

Teniendo en cuenta que Hx es generalmente la linea mds intensa en el espectro
de un AGN, se recomienda usarla siempre que sea posible. A pesar de esto, mu-
chas veces es Hf3 la linea que se encuentra disponible, por ejemplo debido al alto
redshift del objeto en cuestion.

3.2 LAS ESTRELLAS DEL BULGE Y EL AGUJERO NEGRO CEN-
TRAL

Posibles correlaciones entre la masa del agujero negro central y algunas de las
propiedades de la galaxia huésped son de fundamental importancia a la hora de
entender més acerca de los procesos de formacién y evolucion galécticas. La rela-
cién entre la masa del agujero negro central y la dispersién de velocidades de las
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estrellas del bulge ha sido estudiada por distintos autores, como por ejemplo Ferra-
rese y Merritt, 2000; Gebhardt y col., 2000. Particularmente, Tremaine y col., 2002,
estudiando una muestra de 31 galaxias normales, encontraron que la dispersién
de velocidades de las estrellas del bulge (0,) de la galaxia huésped se relaciona
con la masa del agujero negro de la siguiente manera:

M o,
log(——) = (8,13 +0,06) + (4,02 +0,32) log(=——
OQ(MQ) (8,13 +0,06) + (4, 32) log (555

Esta relacion M — o, es una correlacién empirica entre la dispersién de veloci-
dades de las estrellas del bulge en galaxias normales (es decir, galaxias que no son
activas) y la masa del agujero negro central (ver Figura 17).
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Figura 17: Correlacién entre la masa del agujero negro central y la dispersién de veloci-
dades estelares obtenida por Tremaine y col.,, 2002. Las mediciones de masas
basadas en cinemadtica estelar estdn denotadas por circulos, en cinematica del
gas, por tridngulos, y cinematica a través de emisién maser, por asteriscos. La
linea sélida representa el mejor ajuste para la relacién encontrada por dichos
autores y mostrada en la ecuacién 11. Las lineas punteadas muestran los limites
a 1 o del mejor ajuste.

Por otro lado, Nelson y col., 2004 estudiaron una muestra de 14 galaxias Seyfert
1, determinando en estos objetos la dispersién de velocidades estelar y las masas
de los agujeros negros centrales a través del método de reverberacién, encontrando
que estos objetos también siguen la relaciéon M — o, para galaxias normales.
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En general, suele ser complejo medir la dispersiéon de velocidades estelares en
los AGN, debido a que el continuo no térmico diluye cualquier caracteristica este-
lar (por ejemplo lineas de absorcién) que pueda presentar el espectro de la galaxia.
Debido a eso, muchas veces para estudiar la localizacién de las galaxias en la re-
lacion M — o, ha habido intentos de utilizar la cinematica del gas en vez de la
cinematica de las estrellas del bulge. Teniendo en cuenta que las lineas de emisién
son una caracteristica fundamental de los AGN, se han utilizado algunas lineas
prohibidas de la NLR como sustitutos de o,. Por ejemplo, algunas investigaciones
utilizan la linea de [OIII]A5007 en lugar de la dispersién de velocidades estelares.
En relacién a ésto, Mathur, Kuraszkiewicz y Czerny, 2001 estudiaron 11 galaxias
NLS1 y encontraron que estos objetos caen por debajo de la relacién. A su vez,
Bian y Zhao, 2004 obtuvieron el mismo resultado para una muestra de 150 NLS1
cuyos espectros fueron obtenidos a través del SDSS (Sloan Digital Sky Survey).
Grupe y Mathur, 2004 estudiaron una muestra de 43 galaxias Seyfert 1 y 32 gala-
xias NLS1, y por su parte, Mathur y Grupe, 2005a,b, estudiaron una muestra de 32
NLS1 y Zhou y col., 2006 con una muestra de 2000 galaxias NLS1 del SDSS llega-
ron al mismo resultado, es decir, encontraron que las NLS1 no siguen la relacién
M — o4, sino que los objetos se ubican por debajo de la misma cuando se utiliza
la linea de [OIlIJA5007 como sustituto de o,. Contrariamente, Wang y Lu, 2001,
estudiando una muestra de 59 NLS1 llegaron a la conclusién de que las NLS1 si
estdn sobre la mencionada relacién. Particularmente Botte y col., 2005, estudian-
do los espectros de 8 NLS1 y midiendo directamente la dispersién de velocidades
estelares a partir de las lineas de absorcién del triplete del Ca II (~8550A) encontra-
ron que estos objetos siguen la relacion M — o, y que las lineas de [OIIl] pueden
sobreestimar o,. Por su parte, Komossa y Xu, 2007 encuentran que las NLS1 no
siguen la relaciéon cuando la linea [OIlI]A5007 es utilizada como reemplazo de la
dispersion de velocidades estelares, pero cuando se restan posibles componentes
“outflow” (generalmente hacia el azul), se obtienen resultados mds consistentes.

Si bien fueron numerosos los trabajos que intentaron echar luz en este tema y
estudiaron la ubicacién de las galaxias NLS1 en el plano M — o, ha habido re-
sultados contradictorios y ambiguos al respecto. A pesar del esfuerzo de muchos
investigadores, atin no queda claro si este tipo de galaxias sigue o no la relacién, y
cuales son las implicancias fisicas involucradas en este tema. Uno de los objetivos
de este trabajo es estudiar la localizacion de las NLS1 en el plano M — o, utili-
zando diferentes lineas de emision del éptico como trazadoras de la dispersién de
velocidades estelares. A través de los espectros obtenidos desde CASLEO se pue-
de medir la emisién de lineas como Hf, [OIlI]AA4959, 5007 en la parte azul y He,
[NII]AA6549, 6584 v [SIIJAA6717, 6731 en la parte roja del espectro. Como se verd
mas adelante, algunas de estas lineas, o de sus componentes (luego de efectuar un
adecuado ajuste en gaussianas) serdn utilizadas para este fin.

3.3 COMPONENTE INTERMEDIA EN HX Y Hﬁ EN LOS AGN

Algunos estudios sugieren que la regiéon emisora de lineas anchas o BLR (del
inglés “Broad Line Region”) estd estratificada, es decir, que estd conformada por
distintas capas. En este marco, las lineas de emisién de alta ionizacién se originan
a radios menores, mds cerca del potencial gravitatorio central, y las de baja ioniza-
ciéon se emiten desde radios mayores (Collin-Souffrin y Lasota, 1988). Esto estaria
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de acuerdo con algunos resultados obtenidos a través del método de reverberacién
(e.g., Peterson y Wandel, 1999). Al mismo tiempo, acorde a algunos estudios, la
BLR podria ser originada por un disco de acrecién y vientos (e.g., Leighly, 2004;
Leighly y Moore, 2004). Sin embargo, los perfiles de las lineas de emisiéon a veces
contienen mdltiples componentes de velocidad, sugiriendo que la estructura de la
BLR puede ser més compleja de lo que puede ser descripto por un modelo simple
“disco + viento”. Netzer y Trakhtenbrot, 2007 encuentran que el perfil de la linea
ancha de Hf3 a veces no es bien descripta por una sola gaussiana, sino que son ne-
cesarias dos de ellas para ajustarla bien. Algunos objetos muestran tener ademads
perfiles de HB que presentan asimetrias y corrimientos respecto de la longitud de
onda central de la linea, sugiriendo que la BLR es mas compleja que una estructura
simple virializada.

A mediados de la década del 9o, algunos trabajos que estudiaban quasars su-
girieron que la tradicional BLR consistia en dos componentes. Una de ellas pre-
sentaba un FWHM de ~ 2000 km s~ !, llamada la region intermedia o ILR (del
inglés “Intermediate Line Region”), mientras que la otra componente presentaba
un FWHM de ~ 7000 km s~! y estaba corrida hacia la zona azul del espectro
en mas de 1000 km s~ (Brotherton y col., 1994a,b; Corbin y Francis, 1994). Brot-
herton sugiri6 ademds que la ILR podria originarse en una regién mds interna
que la NLR, y debido a eso, al estar més cerca del potencial gravitatorio central,
muestra velocidades mayores. Mason, Puchnarewicz y Jones, 1996 examinaron los
perfiles de Hx, HB y [OIIl] y encontraron evidencia de una regiéon con velocida-
des intermedias (FWHM ~ 1000 km s~ ') que emitia lineas tanto permitidas como
prohibidas. Posteriormente, Popovi¢ y col., 2004 también encontraron evidencias
de componentes intermedias en AGN. Crenshaw y Kraemer, 2007 identificaron
una componente en emisién con una velocidad que correspondia a un FWHM de
~1170 km s~!, probablemente originada entre la NLR y la BLR, para NGC 4151,
un objeto del tipo Seyfert 1. Hu y col., 2008 reportaron evidencia de una regién
intermedia en una muestra de 568 quasars seleccionados del SDSS. Estos autores
investigaron las lineas HP y Fell y encontraron que la emisién de la mencionada
linea de Balmer podia ser descompuesta en dos componentes, una con una alta
velocidad, y la otra con un FWHM intermedio. Sugirieron ademads que esta region
intermedia podria estar localizada en las afueras de la BLR. Zhu, Zhang y Tang,
2009 encontraron evidencias de una componente intermedia en algunas NLS1, al
igual que Mullaney y Ward, 2008, que la detectaron tanto en las lineas de Balmer
como en lineas prohibidas de alta ionizaciéon. Otro indicio de la presencia de esta
componente fue la detecciéon de una emisién con velocidad intermedia (FWHM ~
680 km s~ 1) en el espectro de NGC 5548 (Crenshaw y col., 2009).

En la Figura 18 puede verse, a modo de ejemplo, la descomposicién en gaussia-
nas efectuada en el marco de este trabajo para el perfil Hax+[NII]AA6549, 6584; para
la galaxia 2MASX J21124490-3730119. Se aprecia que ademads de [NII]AA6549, 6584;
la linea Hx estd formada por una componente delgada, una componente ancha, y
una intermedia.

Si bien son varios los trabajos o publicaciones que hacen referencia a esta compo-
nente intermedia, atin poco se sabe de ella. Algunas preguntas surgen relacionadas
con este tema. ;Estd relacionada con el potencial gravitatorio central? ;De que ma-
nera? ;Que incidencia tiene el agujero negro en la cinemdtica de esta ILR? ;Hay
alguna relacién o conexién entre la ILR y la BLR? La mayoria de los trabajos que
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Figura 18: Descomposicién de gaussianas realizada en el marco de este trabajo para el per-
fil Ha+[NIIJAA6549, 6584 del espectro de la galaxia 2MASX J21124490-3730119.
El espectro observado se ve en negro, las componente ancha, delgada e inter-
media de Hx, ademads de las dos lineas correspondientes a [NIIJAA6549, 6584
se ven en color rojo. El ajuste total (suma de todas las componentes) se ve en
azul. El residuo (diferencia entre el espectro observado y el ajuste realizado) se
muestra en negro en la parte inferior de la figura.



3.3 COMPONENTE INTERMEDIA EN HX Y HB EN LOS AGN

estudian esta componente, lo hacen a través de la emisién de Hf3. Uno de los obje-
tivos de este trabajo es estudiar la emisién de esta componente intermedia a través
de la emisién tanto de H3 como de Hx y abordar las preguntas expuestas. Como
se verd mas adelante, 19 de las galaxias de la muestra estudiada en este trabajo

presentan esta componente intermedia.
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OBSERVACIONES, REDUCCION Y MEDICION DE LOS
ESPECTROS

4" . . 1"
Quien observa termina por ver

— Glenn Murcutt.

En los primeros capitulos de este trabajo se han descripto las caracteristicas y
propiedades observacionales de los ntcleos activos de galaxias, como asi también
los fundamentos bdsicos para estimar las masas de los agujeros negros centrales,
los antecedentes y principales resultados acerca de la relaciéon M — o,, y una in-
troduccién a la deteccion de una componente intermedia en la emisiéon de algunas
lineas de Balmer como Hf3. Esto sirve de base para lo que resta de este trabajo,
en el cual, entre otras cosas, se estiman las masas de los agujeros negros de una
muestra de galaxias Narrow Line Seyfert 1, se estudia la localizacién de estos ob-
jetos en el plano M — o, a través de distintas lineas de emisién, se examinan las
caracteristicas de la emision de la componente intermedia en Hx y en Hf3 y se
comparan las luminosidades de las distintas regiones de emisién en estos nticleos
activos.

4.1 LA MUESTRA

Para realizar este trabajo, se seleccioné una muestra de galaxias del tipo Narrow
Line Seyfert 1 de la 13° edicién del catdlogo de Véron & Véron (Véron-Cetty y Vé-
ron, 2010) con corrimientos al rojo z<o0.15 y mads brillantes que my, < 18, con § <10°.
De todos esos objetos, se seleccionaron aquellos que no tenian trabajos publicados
(o que habian sido poco estudiados) relacionados con su cinemética nuclear a par-
tir de la espectroscopia. Se sumaron a la muestra 2 galaxias con corrimientos al rojo
de 0.177 y 0.2063, que fueron observadas de manera adicional a modo de optimizar
el tiempo de observacién asignado. De esta manera, la muestra de trabajo consiste
en 53 galaxias NLS1, de las cuales 39 son del hemisferio sur, mientras que las res-
tantes tienen 0°< & <10°. Vale mencionar que algunos de los criterios de seleccién,
obedecen a las caracteristicas y a la ubicacién del instrumental utilizado para la
obtencién de los espectros. A continuacién, en la Tabla 1 se listan las galaxias de
la muestra y sus principales caracteristicas, como ser sus coordenadas, magnitud y
corrimiento al rojo. En la Tabla 7 del Apéndice a se presenta informacién adicional
de la muestra, como ser la velocidad radial, el tamafio angular de los ejes mayor
y menor y la clasificacién morfolégica de los objetos. Como puede verse en dicha
tabla, la mayoria de las galaxias no fueron atin clasificadas morfolégicamente.
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Tabla 1: Lista de las galaxias observadas. Columna 1: nombre de la galaxia. Columna 2 a
5: ascension recta (J2000), declinacién (J2000), magnitud aparente en el filtro B (a
menos que se especifique otro filtro) y redshift. Datos tomados de la NED (Nasa
Extragalactic Database).

R.A Decl.
Galaxia J(2000) J(2000) mp z
1AXGJ134450+0005 13 44 52.9 +000521 17.7 0.087
1RXS J040443.5—295316 04 04 43.1 —295323 17.3 0.06002

2MASXJ01115114—4045426 01 11 51.1 —40 4543 16.9 0.05429
2MASX J01413249—1528016 01 41 32.5 —152801 16.9 0.08106
2MASXJo5014863—2253232 0501 48.6 —225323 14.0 0.04080
2MASX]Jo8173955—0733089 08 1739.6 —07 3309 17.2 0.0726
2MASX J21124490—3730119 21 12 44.9 —373012 17.0 0.04297
2MASX J21531910—1514111 21 53 19.1 —15 14 12  14.7 0.07780
2MASX]21565663—1139314 2156 56.5 —113932 15.4 0.02808

6dF J1117042—290233 1117 04.2 —290233 15.8 0.07046
CTSH34.06 0609 17.4 —560659 16.2 0.031805
CTSJ13.12 13 5129.5 —181347 17.5 0.01221
CTSKo6.02 12 48 21.2 —272550 16.5 0.06638
CTSMoz.47 10 46 23.5 —300420 17.0 0.05706
CTSM13.24 1312286 —251701 175 0.06346
Eo337—267 03 39 13.4 —263649 15.5 0.11
FAIRALLo1o7y 213529.5 —623007 16.7 0.06096
HE0348—5353 0349285 —534447 157 0.13000
HE1107+4+0129 11 10 12.1  +01 1327 16.5 0.09550
HE1438—0159 14 41 11.5 —021235 16.6 0.08292
IGRJ16185—5928 16 18 36.4 —592718 16.5 0.03462
IRAS04576+0912 05 00 20.8 +09 16 56  16.6 0.03609
IRAS16355—2049 16 38 30.9 —205525 14.5 0.02637
IRAS20520—2329 2054573 —231824 16.3 0.2063
MCG—o04.24.017 10 55 55.4 —230325 14.5 0.01281
MCG—o05.01.013 2353279 —302740 15.8 0.03068
MS20395—0107 2042056 —o05718 18.0 0.14341
NPM1G—17.0312 11 40 42.2 —17 4010 15.9 0.02187
RBSo106 00 44 24.3 —04 2635 14.9 0.0613
RBSo219 01 35 26.8 —042635 16.2 0.1547
RBS1529 1547 322 +1024 51 16.0 0.1378
RBS1665 2000155 —541712 16.5 0.06070
RHS56 203927.1 —301853 16.0 0.079

RX Joo24.7+0820 00 24 45.7 4082057 18.2 0.06700
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Tabla 1: Continuacién

R.A Decl.

Galaxia J(2000) J(2000) mp z
RX Jo323.2—4931 0323 153 —493107 16.5 0.07100
RX Jogo2.5—0700 09 02336 —070004 17.7 0.08911
RXJ2218.64+0802 221838.5 +080215 16.6 0.12
RXJ2221.8—2713 2221486 —271312 17.9 0.177
RX J2301.8—5508 2301520 —550831 14.7 0.14100
SDSSJ103210.16+065205.4 1032 10.1 406 5205 16.5 0.05277

SDSS J134524.69—025939.8 13 4524.7 —0259 40 17.1 0.08552
SDSS J144052.60—023506.2 14 40 52.6 —02 3506 16.3 0.04434
SDSS J151024.92+005843.9 15 1024.9 40058 44 17.3 0.07215
SDSS J153001.82—020415.1 1530 01.8 —0204 15 17.1 0.05118
SDSS J153705.954+005522.8 1537 05.9 4005523 17.3 0.13655
SDSSJ161227.83+010159.8 16 12 27.8 4010200 18.6g 0.09709
SDSS J225452.22+004631.4 2254 52.2 4004631 17.4 0.09073

V961349—439 135259.6 —441325 154 0.05200
WKK4438 1455 17.4 —513415 17.1 0.01600
WPVS8507 0039158 —511701 15.8 0.02861
ZwWo037.022 1023 59.8 +06 2907 16.0 0.04385
ZW049.106 1517 51.7 +050628 17.5 0.03878
ZW374.029 2055223 4022116 15.1 0.01356

4.2 OBSERVACIONES Y REDUCCION

Las observaciones fueron llevadas a cabo durante 10 turnos de observacién com-
prendidos entre noviembre de 2011 y mayo de 2016, alcanzando un total de 52
noches. Para esto se utiliz6 el espectrografo REOSC, montado en el telescopio
Ritchey-Chretien de 2.15 m del Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO), en
San Juan, Argentina.

El sitio de observacién tiene coordenadas geograficas que corresponden a una lon-
gitud de 4h 37m 125 (W 69° 18’ 12”) y a una latitud -31° 47" 57" y se encuentra a
una altura sobre el nivel del mar de 2552 m.

El espectrégrafo REOSC se utiliz6 en dispersién simple, el mismo trabaja con un
CCD Tektronix de 1024 x 1024 pixeles. Para la obtencién de los espectros se utili-
z6 una ranura de 300 pm de ancho, equivalentes a 2.7 arcsec (segundos de arco),
orientada en la direccion W-E y abarcando siempre el nticleo de cada galaxia. Las
extracciones de los espectros son de ~2.3 arcsec de ancho. Para una distancia me-
dia de 240 Mpc (correspondiente a un redshift medio de z =0.06), los espectros
corresponden a una regién del nicleo galdctico de menos de ~ 3 kpc en distancia
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proyectada.

La red de difracciéon utilizada es la red # 260, de 600 lineas por milimetro. Los
espectros obtenidos tienen una resolucién de ~ 170 km s~ ! en la regién de Ha y
de ~ 190 km s~ en la region de Hp.

Las observaciones realizadas para este trabajo fueron financiadas por CASLEO
(que trabaja bajo la administracién del Consejo Nacional de Investigaciones Cien-
tificas y Técnicas de la Reptublica Argentina y las Universidades Nacionales de
Cordoba, La Plata y San Juan), un subsidio de la Secretaria de Ciencia y Tecnolo-
gia (SECyT) y aportes propios.

4.2.1  Procedimiento

Cada galaxia se observé en 2, 3 0 4 exposiciones de 1800 segundos o 2400 segun-
dos, dependiendo el caso. Las extracciones de cada espectro individual luego se
combinaron, quedando un tnico espectro final por cada galaxia observada.

Las observaciones abarcan dos rangos espectrales diferentes. Uno en el “azul”, des-
de ~ 3600 A hasta los 5400 A y el otro en el “rojo”, desde los ~ 5500 A hasta los
6900 A. Esto se logré cambiando el angulo de la red de difraccién, requiriendo un
angulo de ~8° para observar en el rango azul y un angulo de ~12° para la parte
roja. El 4ngulo de la red correspondiente a cada rango espectral, a su vez varia de
acuerdo al redshift de las galaxias observadas en cada noche.

Se tomaron espectros de lamparas de comparacién de Cobre, Argén, Neén (Cu-
Ar-Ne) entre cada una de las exposiciones de las galaxias, con el objetivo de una
posterior calibracion en longitud de onda. El tiempo de exposiciéon para cada lam-
para fue de 60 y de 9o segundos, para observaciones en el rojo y en el azul, respec-
tivamente.

Al comienzo de cada noche se tomaron bias y flat-fields (o correccién de campo
plano) de cielo y de ctipula, con el fin de poder efectuar las correcciones correspon-
dientes al ruido de lectura y a la respuesta no uniforme de los pixeles, procesos
que serdn explicados en la Seccién 4.2.2.

También se tomaron a lo largo de la noche espectros de estrellas estdndar es-

pectrofotométricas seleccionadas del catdlogo de Hamuy y col., 1992, 1994, para
poder calibrar luego por flujo. El ntiimero de estrellas observadas en cada noche
oscil6 entre 2 y 3 y las exposiciones fueron de entre 15 y 30 minutos, dependiendo
de la magnitud de la misma.
Los detalles de las observaciones se muestran en la Tabla 2, que lista el nombre de
cada galaxia, la fecha en la que se tomo el espectro correspondiente en el rango
"azul”, el tiempo de exposicién requerido para el mismo, la fecha en que se tomo
el espectro en el "rojo”, y el tiempo de exposicién requerido.

4.2.2  Reduccion

Como se mencion6 anteriormente, para la obtencién de los espectros unidimen-
sionales finales contamos con diferentes tipos de observaciones y datos, los cuales
cumplen un tarea especifica dentro del proceso de reduccion. Esto son: los frames
de correccién (bias y flat-fields), las lamparas de comparacién (para la calibracion
por longitud de onda), las estrellas estdndar (para la calibracién por flujo) y los



objetos de estudio propiamente dicho.

4.2 OBSERVACIONES Y REDUCCION

Tabla 2: Lista de las galaxias observadas. Columna 1: nombre de la galaxia. Columna 2:
Fecha de la observacién en el rango “azul” (~ 4000 — ~ 5500 A). Columna 3:
Tiempo de exposicién en el rango azul. Columna 4: Fecha de la observacién en el
rango “10jo” (~ 5500 — ~ 7000 A). Columna 5: Tiempo de exposicion en el rango
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rojo.

Fechaobs.  T.exp (A) Fechaobs T exp (R)
Galaxia rango “Azul” (seg) rango “Rojo” (seg)
1AXGJ134450+0005 01/05/2014 3X2400 06/04/2013 2% 1800
1RXS J040443.5—295316 26/10/2014 3X2400 09/08/2013 3X2400
2MASX]J01115114—4045426 17/10/2015 3X2400 01/11/2011 3x1800
2MASX Jo1413249—1528016  28/10/2014 3X2400 27/10/2014 3x1800
2MASXJo5014863—2253232  13/10/2015 3X2400 29/10/11 3x1800
2MASXJ08173955—0733089  12/04/2013 3X2400 10/04/2013 3% 1800
2MASX J21124490—3730119  15/08/2012 3% 1800 17/08/2012 3x1800
2MASX J21531910—1514111  26/10/2014 2X2400 25/10/2014 2X2400
2MASX]J21565663—1139314  16/10/2015 3X2400 07/09/2013 3X2400
6dF J1117042—290233 07/04/2013 2x1800 06/04/2013 4%x1800
CTSH34.06 19/10/2015 4X2400 — —
CTSJ13.12 23/04/2012 3x1800 25/04/2012 3% 1800
CTSKo6.02 01/05/2014 3X2400 10/04/2013 3% 1800
CTSMoz.47 26/04/2012 3x1800 25/04/2012 3%x1800
CTSM13.24 29/04/2014 3X2400 10/04/2013 3x1800
Eo337—267 17/10/2015 1X 2400 — —
FAIRALLo1oy 13/10/2015 41800 01/11/2011 3% 1800
HEo0348—5353 28/10/2014 3X2400 27/10/2014 3X2400
HE1107+40129 08/04/2013 3Xx1800 09/04/2013 2X2400
HE1438—0159 13/05/2016 4x1800 02/05/2014 3X2400
IGRJ16185—5928 26/04/2012 3x1800 25/04/2012 3% 1800
IRAS04576+0912 18/10/2015 3X2400 01/11/2011 2x1800
IRAS16355—2049 23/04/2012 3x1800 15/08/2012 3x1800
IRAS20520—2329 02/05/2014 2x1800 — —
MCG—o04.24.017 25/04/2012 3x1800 24/04/2012 3X2400
MCG—05.01.013 13/10/2015 3X2400 08/09/2013 3X2400
MS20395—0107 — — 10/07/2015 41800
NPM1G—17.0312 23/04/1012 3x1800 24/04/2012 41800
RBSo106 19/10/2015 4X2400 — —
RBSo219 17/10/2015 3X2400 18/08/2012 3x1800
RBS1529 01/05/2014 3X2400 18/08/2012 3x1800
RBS1665 28/04/2012 2Xx1800 25/04/2012 3%x1800




58 OBSERVACIONES, REDUCCION Y MEDICION DE LOS ESPECTROS

Tabla 2: Continuacién

Fechaobs. T.exp (A) Fechaobs T exp (R)

Galaxia rango “Azul” (seg) rango “Rojo” (seg)

RHS56 17/10/2015 4X2400 18/08/2012 2x1800
RX Joo24.7+0820 26/10/2014 3X2400 25/10/2014 3X2400
RX Jo323.2—4931 17/10/2015 42400 29/10/2011 3% 1800
RX Jogo2.5—0700 08/04/2013 3% 1800 09/04/2013 2X2400
RXJ2218.6+0802 — — 12/07/2015 3X2400
RXJ2221.8—2713 — — 10/07/2015 4X2400
RX J2301.8—5508 28/10/2014 3X2400 27/10/2014 3X2400
SDSSJ103210.16+065205.4 — — 02/05/2014 3X2400

SDSS J134524.69—025939.8 08/04/2013 2X2400 09/04/2013 3X2400
SDSS J144052.60—023506.2 13/07/2015 3x1800 30/04/2014  3X2400
SDSS J151024.924+-005843.9 07/04/2013 2X2200 06/04/2013 2Xx1800
SDSS J153001.82—020415.1 11/05/2016 3X2400 02/05/2014 3X2400
SDSS J153705.95+005522.8 08/04/2013 3X2400 09/04/2013 3X2400
SDSSJ161227.83+010159.8 13/07/2015 3x1800 12/07/2015 4x1800
SDSS J225452.22+004631.4 10/09/2013 2X2400 08/09/2013 3X2400

V961349—439 07/04/2013 3Xx1800 06/04/2013 2x1800
WKK4438 12/04/2013 3X2400 10/04/2013 2X2400
WPV8507 18/10/2015 3X2400 18/08/2012 3Xx1800
Zwo037.022 29/04/2014 3X1800 30/04/2014 3X2400
ZwW049.106 29/04/2014 3X2700 30/04/2014 3X2400
ZwW374.029 23/04/2012 2X1200 25/04/2012 1X1800

Para realizar la reduccién de los espectros se utilizaron las diferentes tareas del
paquete IRAF (Image Reduction Astronomical Facilities). El proceso de reduccién
se llev6 a cabo de la siguiente manera:

Preparacién de las exposiciones de correccién: como primer paso en el proceso
de reduccién se combinaron y normalizaron bias y flat-fields para luego corregir
los “frames” correspondientes a los objetos de estudio por estos efectos.

Bias: primeramente se procedi6 a corregir las imagenes individuales por Bias.
Esto es, quitarle a la sefial total obtenida el ruido intrinseco del detector. Consiste
en una exposicion a “tiempo cero”, es decir, una integraciéon a obturador cerrado
con tiempo de exposicién nulo. Previamente a cada noche de observacién, se to-
maron 20 bias, que luego se promediaron a fin de obtener un valor medio en el
ruido de lectura.

Flat-field: éste es debido a la inhomogeneidad del detector, pues no todos los
pixeles presentan la misma respuesta ante la misma sefial de entrada. Para esta
correccién se ilumina el CCD de manera uniforme. Luego se normalizan los es-
pectros con el promedio de los flat-fields. Como se mencioné anteriormente, se
tomaron flat-fields de cielo y de ctpula, a fin de corregir en la direccién espacial y
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en la direcciéon de dispersion, respectivamente.
La intensidad resultante estd dada entonces por:

[ = Lobs — Ibias (12)
Ittat — Toias

Extraccién de los espectros: con el fin de tener espectros unidimensionales de
la region nuclear de cada galaxia, se procedi6 a la extraccion de los espectros bidi-
mensionales. Para esto se tomaron aperturas de g pixeles de ancho. Esto significa
que se toma una franja del espectro a lo largo del eje de dispersiéon del mismo. Esta
franja corresponde entonces al espectro del nicleo de la galaxia.

Calibracién de los espectros en longitud de onda: una vez extraidos los espec-
tros unidimensionales, se procedi6 a calibrarlos en longitud de onda. Para esto, se
identificaron algunas lineas de las ldmparas de comparacién a fin de realizar un
ajuste para la calibracién. Una vez obtenida la funcién de calibracién, se le aplica
a los espectros unidimensionales.

Calibracién de los espectros por flujo: una vez calibrados todos los espectros
unidimensionales en longitud de onda se procede a la calibracién en flujo utilizan-
do los espectros obtenidos de las distintas estrellas estdndar tomadas a lo largo
de la noche. Se ajusta una funcién de transmisién, y luego se le aplica a todos los
espectros. De esta manera los espectros unidimensionales quedan calibrados en
flujo.

Combinacién de los espectros: una vez calibrados todos los espectros unidimen-
sionales, se procede a combinarlos, es decir, a sumar los espectros que correspon-
den a cada galaxia en particular, con el fin de mejorar la sefial ruido.

Si bien algunas galaxias de la muestra ya tienen espectros, en la mayoria de los
casos los mismos son de menor resolucion. También hay algunos objetos que tienen
espectros disponibles de los relevamientos 2df y 6df, pero éstos no estan calibrados
en flujo. Hay 11 objetos que tienen espectros del SDSS con una resolucién similar
a la de este trabajo y en general con mejor S/N. Los mismos fueron tomados
con una fibra de 3 arcsec de didmetro. Por el tamafio de la fibra (la cual tiene
una superficie de 7.1 arcsec?), la superficie estudiada de la galaxia es mayor a la
estudiada en este trabajo (2.7 arcsec x2.3 arcsec = 6.2 arcsec?). A diferencia de
los espectros obtenidos desde CASLEO en el marco de este trabajo, los del SDSS
fueron obtenidos en noches fotométricas, por lo que tienen una calibracién en flujo
absoluta (ver Capitulo 6).

4.2.3  Espectros obtenidos

En las Figuras 41 a 51 del Apéndice b, se presentan los espectros obtenidos en el
marco de este trabajo, en los rangos espectrales 4300A — 5200A y 5600A — 6900A.
Todos los espectros presentados estdn en su sistema de referencia en reposo (rest-
frame), para lo cual se utilizaron los valores de redshift publicados en la NED (NA-
SA /IPAC Extragalactic Database). Los flujos que se presentan estan en unidades de
10 "7 ergem ~2 57! A=, En las figuras se aprecia que las lineas més prominentes
corresponden a los perfiles de H@3, [OIlIJAA4959,5007 y Ho+[NII]JAA 6549,6584. En
28 de los espectros las lineas [SII]AA 6717,6731 son facilmente detectables. Se ven
asimetrias en el perfil de [OIII] para 28 galaxias de la muestra. En 7 objetos se pue-
de apreciar la emisién de [OI]JA6300. Las lineas del sodio NaAA5890,5896 (como asi
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también otras lineas de absorcion), en caso de detectarse, son muy débiles debido
a la emisién no térmica del ntcleo activo que diluye cualquier contribucién estelar;
en algunos casos inclusive aparecen en emisioén. Por otro lado, 6 galaxias muestran
emisién intensa de Fe en las inmediaciones de las lineas HB y [OIlI]AA4959,5007
que debi6 ser descontada o ajustada por separado para que no interfiera en los
ajustes de los perfiles de las lineas mencionadas (ver Seccién 4.3.1).

La sefal ruido (5/N) media de los espectros es de ~ 16 alrededor de los 6000 A.
Si bien hay 3 objetos que muestran una S/N baja de ~8, hay otros que presentan
valores de ~ 30 0 mds, en la misma region.

4.3 MEDICION DE LAS LINEAS ESPECTRALES

En la Seccién 3.1.3 se vio de que manera estimar la masa del agujero negro cen-
tral de una galaxia activa a través de la luminosidad y el FWHM de la componente
ancha de Hg, tal como evidencia la ecuacion 9. Para esto es necesario hacer una
adecuada descomposicién en gaussianas al perfil Ha+[NIIJAA6549, 6584, con el fin
de separar y poder cuantificar las distintas emisiones de ese perfil. De esta manera,
ademads de tener por separado la emision de [NIIJA6549 y de [NIIJA6584, se tendra
también la emisiéon de la componente ancha, delgada e intermedia (cuando ésta
esté presente) de Hx. De la misma manera se midieron Hf y [OIIIJAA4959,5007:
la primera, al igual que Ho, mostrando mds de una componente, y las dos lineas
prohibidas, en algunos casos, mostrando componentes hacia el azul o ”blueshift”,
producto de posibles “outflows”.

Para realizar la descomposicion de gaussianas se utiliz6 el software LINER, un pro-
grama interactivo desarrollado por Pogge y Owen, 1993. LINER es un algoritmo
que minimiza x? y permite ajustar una linea espectral mediante una o mas compo-
nentes. Para esto es necesario indicar al programa las componentes que se desean
ajustar, con las posiciones aproximadas de los centros de las gaussianas y el ancho
aproximado de las mismas. Como salida del programa se tienen los pardmetros
de las gaussianas a los cuales el programa converge: Centro, Intensidad, FWHM,
Ancho equivalente (EW) y Flujo.

En caso de que las “condiciones iniciales” resulten insatisfactorias, el programa
devolvera un ajuste con mucho residuo (diferencia entre el espectro original y la
componente total de los ajustes), o inclusive devolvera “error”. En estos casos se
modifican los pardmetros iniciales a fin de obtener mejores residuos.

Este programa permite ademas fijar valores a algunos de los pardmetros a ajus-
tar como asi también imponer ciertas restricciones, como por ejemplo, cociente de
intensidades de lineas. En este trabajo fueron ajustadas las lineas de emisién [NII]
A6549, [NII] A6584 y las componentes de Ho con algunas restricciones: la primera
restriccion es que las lineas [NII] A6549 y [NII] A6584 tengan el mismo FWHM, da-
do que ambas se originan en la misma region. Otra restriccion es que [NII] A6584
y [NII] A6549 tengan un cociente de flujos dado por su valor teérico, esto es [NII]
A6584/[NII] A6549 = 3. Para ajustar las lineas correspondientes a [SII]AA6717,6731
el programa automdticamente asigna a ambos perfiles el mismo FWHM dado que
ambas son originadas en la misma region.

En el caso de las lineas en el rango azul del espectro, se midié Hf3 y [OIll]A5007. La
linea de [OIII]A4959 se ajust6 sélo en aquellos casos en que se necesitaba una con-
firmacion de lo obtenido en la medicién de [OIIl]JA5007. En este caso se utiliz6 la
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misma restriccion que para las lineas de [NII], o sea que [Olll]JA4959 y [OIlI]A5007
tengan el mismo valor de FWHM, debido a que ambas se originan en la mis-
ma region. La segunda limitacién impuesta es que el cociente entre los flujos de
[OIlIA5007 y [OIlI]JA4959 sea igual al valor tedrico: 3.

Las mediciones del FWHM de las lineas H3, Hx, [NII]AA6549,6584 y [SII]AA6717,
6731 tienen un error de aproximadamente un 10 %, mientras que los valores de
las incertezas en las mediciones de flujo son del orden del 15 %. En el caso de la
componente central (cc) de [OIlI]JA5007, el error tipico en el FWHM es de 5% y el
error en el flujo es de ~10 %. Para la componente asimétrica (ca) de [OIlIJA5007, el
error en el FWHM es tipicamente de ~15 % y en el flujo de ~10 %. Los errores men-
cionados significan una cota minima de los errores totales (errores en el sistema
de observacién, en las calibraciones, etc) y se refieren sélo a las incertezas en la
realizacién de las mediciones.

En la Figura 19 se ven a modo de ejemplo 2 ajustes realizados en la porcién roja
del espectro para el perfil Hx+[NIIJAA6549,6584, en donde el espectro original esta
en linea negra, cada componente se ve en rojo, el ajuste (suma de todas las compo-
nentes) en azul, y el residuo en linea fina negra, desplazado hacia abajo con el fin
de una visualizacién més clara.

600

400

Flujo (10-17 ergs s~! em=2 &-1)
[
o
)

S S R E S S S . | . . . . | . . . . | .
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Figura 19: Descomposicién de gaussianas en la parte roja del espectro para las galaxias
MCGo4.24.017 (izquierda) y 2MASX]Jo5014863—2253232 (derecha). La linea soli-
da de color negro representa el espectro observado, las componentes de Hot y
de [NIIJAA6548,6584 se muestran en rojo y el ajuste final (suma de todas las com-
ponentes) se ve en azul. Los residuos se muestran en color negro, desplazados
hacia abajo con el fin de obtener una mejor visualizacién de los mismos.

En la Figura 20 se ve el ajuste realizado en la zona azul del espectro para Hf3 y
[OIII]AA4959,5007. En dicha figura, el espectro original esta en linea sélida negra,
cada componente se ve en rojo y el ajuste total (suma de todas las componentes) se
ve en color azul. Los resisuos del ajuste se muestran en color negro, desplazados
hacia abajo con el fin de una mejor visualizacion. .

Una vez realizadas las mediciones de las lineas, se procedi6 a corregir los FWHM
obtenidos por el ancho instrumental, es decir, se desafectaron de cualquier efecto
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Figura 20: Descomposicion de gaussianas en la parte azul del espectro de la galaxia
2MASX]J21124490—3730119. El espectro observado estd en color negro, las com-
ponentes de HP y de [OIlIJAA4959,5007 se muestran en rojo y el ajuste total
en azul. Los residuos se muestran en negro, desplazados hacia abajo para una
mejor visualizacion.

producido por el sistema de observacién. Esta correccion se realiza de manera
cuadratica:

FWHM? = FWHM?2, . — FWHM? (13)

obs

donde FWHM es el ancho “real” o ”intrinseco” de la fuente, FWHM, ¢ es el
ancho medido directamente del espectro y FWHM; es el ancho instrumental, ob-
tenido midiendo las lineas de las lamparas de comparacién. El mismo es de ~170
km s~ en la regién de Hoe y de ~190 km s~ en la regién de Hp.

El FWHM vy el flujo de las lineas [SII]AA6717,6731 se listan en la Tabla 3 de
la Seccion 5.1.2. El FWHM vy la luminosidad de la componente ancha de Hx se
muestran en la Tabla 4 de la Seccién 5.2. Los pardmetros correspondientes a la
componente asimétrica de [OIII] se ven en la Tabla 5 de la Seccién 5.5. E1 FNVHM
y el flujo de las componentes delgadas de Hx y Hf3 y de la componente ancha de
Hf3 se muestran en la Tabla 8 del Apéndice c. En dicho Apéndice se presentan las
mediciones del FWHM vy del flujo de las componentes intermedias de Hx y Hf3
(Tabla 9) y de la componente central de [OIlI]JA5007 junto con [NIIJA6584 (Tabla
10).

4.3.1  Emisién de Fe

Como se menciondé en la Seccién 4.2.3, 6 galaxias de la muestra presentan una
fuerte emisiéon de Fe en la zona de Hf3 y [OIlIJAA4959,5007. Para descontar esta
emisién y permitir un adecuado ajuste a las lineas de interés mencionadas, se uti-
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liz6 el software online * desarrollado por Kovacevi¢, Popovi¢ y Dimitrijevi¢, 2010
y Shapovalova y col., 2012. Luego de inspeccionar visualmente los ajustes, se lle-
g6 a la conclusién de que sélo era satisfactorio el correspondiente a la galaxia
WPV85007. Para realizar la descomposiciéon en gaussianas de las 5 galaxias restan-
tes, se ajusté una gaussiana adicional a la emisién de Fe, de manera que el ajuste
de Hp y de [OIII]JA5007 no se viera afectado por dicha emisiéon. En todos los casos,
los ajustes realizados de esta forma quedaron con buena calidad, y la emisién de
Fe no interfiri6 en el ajuste de los perfiles de interés.

1 http://servo.aob.rs/FeII_AGN/
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“No pasa nada, hasta que algo se mueve”

— Albert Einstein.

En el Capitulo 4 se describieron los procesos de observacion y de reduccién de
los espectros. Una vez obtenidos los espectros finales, ya calibrados en longitud
de onda y en flujo, se describi6 en la Seccién 4.3 el proceso de descomposiciéon
de gaussianas a las lineas espectrales de interés. Esto permitird entre otras cosas,
estudiar los rangos de velocidades involucrados en cada region de emision, estimar
las masas de los agujeros negros centrales, estudiar la relacion M — o, y analizar
la emisiéon de la componente intermedia de Hoe y Hf3, como asi también estudiar
la asimetria encontrada en el perfil de [OllI]A5007 de varias galaxias. Todos estos
puntos serdn expuestos en este capitulo. Los pardmetros cosmolégicos adoptados
en este trabajo son Hp =70 km s~! Mpc~!, Qpm =0.3 y Qa =0.7.

51 LA BLR Y LA NLR

5.1.1  Los rangos de velocidades

Como se vio en la Seccién 1.2.4, hay dos regiones principales de emisién en un
AGN, éstas son la region emisora de lineas anchas o BLR, y la regiéon emisora de
lineas angostas o NLR. En la BLR, el rango de velocidades es 10°— 10% km s~ 7,
mientras que en la NLR, al estar més alejada del potencial gravitatorio central, el
rango de velocidades involucrados es de algunos cientos de km s~ '.

En la Figura 21 se muestran los histogramas del FWHM de las lineas medidas
en el rango espectral azul. Todos los valores presentados fueron corregidos por
el ancho instrumental, como se mencioné en la Seccién 4.3. En el panel superior
izquierdo se muestra la componente ancha (BC, por sus siglas en inglés) de HJf3,
donde se ve que la mayoria de las galaxias tienen un FWHM de ~ 2000 km s~ ! pa-
ra esta componente. El panel superior derecho muestra la distribucién del FWHM
de la componente delgada (NC, por sus siglas en inglés) de H3. Puede verse que
el rango de velocidades para esta componente estd comprendido entre los 200 y
los ~750 km s~ 1. El panel inferior izquierdo muestra la componente asimétrica (ca)
de [OIIIJA5007 que se detectd en 28 de las galaxias de la muestra. El rango de velo-
cidades para esta componente asimétrica, que podria asociarse a posibles vientos,
estd en el rango ~300 — ~ 1400 km s~ '; con la mayoria de las galaxias presentan-
do componentes asimétricas de ~ 1000 km s~'. Por dltimo, en el panel inferior
derecho puede verse el FWHM de la componente central (cc) de [OIlIJA5007. Esta
componente muestra un rango igual a la NCf3 mencionada anteriormente, con la
mayoria de las galaxias exhibiendo un FWHM de ~ 300 km s~ '.

Algunos objetos muestran que el valor del FWHM de BCf es superior a 2300 km

s~ 1, siendo que, de acuerdo al criterio adoptado por Osterbrock y Pogge, 1985, las
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NLS1 tienen FWHMy <2000 km s~'. Estas galaxias se veran en la Seccién 5.6.
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Figura 21: Histogramas de los FWHM de: la componente ancha BCf3 (arriba a la izquierda),
la componente delgada NCp (arriba a la derecha), la componente asimétrica (ca)
de [OlIIIJA5007 (abajo a la izquierda) y la componente central (cc) de [OllI]A5007
(abajo a la derecha). Todos los FWHM estén en unidades de km s~ y han sido
desafectados por el ancho instrumental.

A continuacién, en la Figura 22, se muestran las distribuciones de FWHM de las
distintas lineas presentes en el rango rojo del espectro, como ser He, [NIIJA6584
y las lineas [SII]AA6717,6731. De la misma manera que para Hf en la Figura 21,
para la linea de emision Hx también se muestra cada una de sus componentes
BCa y NCa. Como puede verse, la mayoria de las galaxias muestran que el rango
de velocidades para la componente ancha de He (arriba a la izquierda) va desde
los ~ 1000 km s~ a los ~ 3800 km s~!. La mayor cantidad de galaxias muestra
un FWHM para esta componente ancha de ~2000 km s~'. Por otro lado, hay 6
galaxias que tienen un FWHM en el rango ~ 3400 — ~ 4900 km s~ .

En el caso de las lineas angostas, ya sea de las lineas prohibidas como de la com-
ponente delgada de Ha, se ve que el rango de velocidades es de algunos cientos
de km s~'. En el caso de la emisién de la componente delgada de Ho (panel in-
ferior izquierdo), hay objetos que muestran FWHM de hasta ~700 km s~ . Para el
FWHM de [NII], puede verse en el panel inferior derecho que el FWHM esté en el
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rango ~ 150 — ~ 550 km s~!, mientras que en el caso de las lineas de [SII] (panel

superior derecho) los maximos FWHM medidos son de ~380 km s~'. Todos estos
rangos de velocidades medidos estan de acuerdo con los valores conocidos para la
BLR y la NLR.
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Figura 22: Histogramas de los FWHM de: la componente ancha BC«x (arriba a la izquierda),
[SII]AA6717,6731 (arriba a la derecha), la componente delgada NC«x (abajo a la
izquierda) y [NIIJAA6549,6584 (abajo a la derecha). Todos los FWHM estan en
unidades de km s~ y han sido desafectados por el ancho instrumental.

5.1.2  Ladensidad electrénica

Una de las maneras de determinar la densidad electrénica Ne del medio emisor
a través de la espectroscopia es midiendo el cociente de intensidad de las lineas
del azufre, considerando ciertas condiciones para la temperatura (McCall, 1984).
De esta manera, puede hacerse una estimacién de la densidad a través de:

1,49 —R _3
Ne = 10000 x (12,8><R—5,6173) cm (14)
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Donde R = Flujo([SII]A6717)/ Flujo([SII]A6731)

De esta forma, se estim6 la densidad electrénica de la NLR (lugar donde son
emitidas las lineas prohibidas) para 21 de las galaxias de la muestra en las cuales
se pudo medir el flujo de las lineas de [SII]. El histograma de la densidad puede
verse en la Figura 23, que muestra que todas las galaxias presentan valores de Ne
de algunos cientos de cm 3. Estos valores coinciden con los valores conocidos para
la NLR (e.g., Rodriguez-Ardila, Pastoriza y Donzelli, 2000; Xu y col., 2012).
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Figura 23: Densidad electrénica en unidades de cm 3.

En la Tabla 3 se listan los flujos correspondientes a las lineas de [SII]A6717 y
[SII]A6731 y el FWHM de [SII]. Todos los flujos mostrados en dicha tabla estan en
unidades de 10'° erg cm ~2 s~ mientras que los FWHM estédn en unidades de
km s~'. Como se vio en la Seccién 4.3, tanto [SIT]A6717 como [SIT]A6731 tienen el
mismo valor de FWHM. En dicha seccién se vio también que los errores tipicos en
la medicién de los flujos son del orden del 15 %, mientras que las mediciones en
el FWHM tienen un error tipico del 10 %. La principal fuente de error en la medi-
cién de estos pardmetros es la elecciéon del continuo. Todos los valores mostrados

correspondientes al FWHM de [SII] han sido corregidos por el ancho instrumental.
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Tabla 3: Pardmetros de las lineas [SII]. Columna 2: Flujo de [SIIJA6717. Columna 3: Flujo
de [SIIJA6731. Columna 4: FWHM de [SII]. Todos los flujos estan en unidades de

10'% erg cm ~2 s~! mientras que los FWHM estdn en unidades de km s~'.

Galaxia Flujosiiae717 | Flujorsinaezz1 | FWHMISII]
1AXGJ 13445040005 0.8131 0.6836 246
1RXSJ040443.5-295316 1.262 1.189 113
2MASX]J01115114-4045426 0.855 0.8356 174
2MASXJ01413249-1528016 0.7968 0.3707 255
2MASX]J05014863-2253232 3.931 3.251 115
2MASX]J21124490-3730119 1.533 1.178 340
2MASX]21565663-1139314 0.9783 1.568 242
CTSJ13.12 0.887 1.056 93
CTSM13.24 0.9518 0.9796 220
FAIRALLo1o7y 1.464 1.192 189
IRASo04576+0912 2.972 2.815 320
IRAS16355-2049 5.498 5.516 224
MCG-04.24.017 8.554 7.321 276
MCG-05.01.013 2.075 1.349 132
NPM1G-17.0312 0.894 0.7383 140
RBS1665 0.991 0.8594 212
RXJo0024.7+0820 0.4531 0.3527 148
RXJo0902.5-0700 0.5844 0.4572 213
RXJ2218.6+0802 2.856 2.07 422
SDSSJ134524.70-025939.8 0.7464 0.7577 185
SDSS]144052.60-023506.2 1.899 1.715 237
SDSSJ151024.92+005843.9 0.4797 0.3831 164
SDSSJ153001.82-020415.1 1.28 0.8124 192
WKK4438 1.849 1.992 66
WPV85007 0.8387 0.6621 132
Zwo037.022 2.109 1.612 354
ZwW049.106 3.032 2.234 327
ZwW374.029 2.701 2.597 195
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Las lineas [SIIJAA6717,6731 corresponden a transiciones electrénicas con grados
de ionizacién bajos, por lo que las mismas se generan en capas mds externas de la
NLR. Los valores de densidad estimados de esta manera corresponden entonces a
las regiones exteriores de la NLR. Para una determinacién mads exacta de la den-
sidad electrénica, se consideran modelos de fotoionizacién que tienen en cuenta
otros parmdmetros, como por ejemplo la temperatura.

El pardmetro R en la ecuacién anterior es muy sensible a los valores que pre-
senten los flujos de ambas lineas, y a veces el valor obtenido para Ne puede
adoptar valores negativos. Debido a eso, las galaxias 2MASX]J01413249—1528016,
2MASX]21565663—1139314, FAIRALLo107, MCG—05.01.013, RX]J2218.64+0802,
SDSSJ153001.82—020415.1 y Zw049.106 no fueron tenidas en cuenta en el histogra-
ma de la Figura 23.

5.2 MASAS VIRIALES DE LOS AGUJEROS NEGROS

Los agujeros negros son de suma importancia en el estudio de las galaxias acti-
vas. Su entendimiento constituye una pieza clave para poder comprender algunos
mecanismos involucrados en la actividad nuclear y en la evolucién de los AGNs.
Ademads son importantes para el estudio de los procesos de formacién y evoluciéon
de las galaxias.

Como se mostré en la Seccién 3.1.3, si uno asume que las nubes de la BLR estan
virializadas, y suponiendo una 6rbita circular, la masa del agujero negro puede
ser descripta por la ecuacién 3. Si ademds se tienen en cuenta las correlaciones
encontradas, la masa del agujero negro central puede obtenerse a partir de los pa-
rdmetros de la misma linea de emisién, tal como determinaron Greene y Ho, 2005.
En la Seccién 3.1.3 se vio que la masa puede determinarse tanto a través de la linea
Hax como de Hf3, pero es la primera de éstas la mds prominente en los espectros, y
por ende la més recomendable de ser utilizada. En el caso de Hf3, se usa a menudo
sobre todo con muestras de galaxias en donde las restricciones o los rangos de
redshift no permitan medir Ho.

En esta seccién se estiman las masas de los agujeros negros centrales a través de la
ecuacién 9, donde se utiliza el FWHM vy la luminosidad de la componente ancha
de Ha. En el caso de 4 galaxias de la muestra para las cuales no se dispone del
perfil de Ha, se utiliza entonces la linea Hf3.

La Tabla 4 lista el nombre de la galaxia, el FWHM (en km s~ ') y la luminosidad
(en erg s~1) de la componente ancha de Ha (para las 4 galaxias sefialadas con “*”
los pardmetros mostrados corresponden a Hf3) y las masas de los agujeros negros
centrales de las galaxias de la muestra. Como se mencioné en la Seccién 4.3, los
errores tipicos en la medicién de los FWHM y de los flujos de las lineas fueron
del orden del 10 % y del 15 %, respectivamente. Los errores en la estimacion de las
masas son del orden de 0.1 dex.

Considerando los objetos para los que se dispone de Ho y H3, a modo de com-
paracién se determinaron las masas a través de ambos perfiles, obteniendo valores
consistentes.
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Tabla 4: FWHM de la componente ancha de He, ya desafectada por el ancho instrumental,
luminosidad de la misma componente y masas de los agujeros negros centrales.
Para los objetos con “*” los valores presentados corresponden a BC3. La galaxia
Zw037.022 no mostrd tener una componente ancha para las lineas de Balmer.

FWHMsgc logLgc log MgH
Galaxia (kms ") (erg s Mp)
1AXGJ134450+4-0005 2259 41.39 6.7
1RXSJ040443.5—295316 1848 40.91 6.2
2MASX]J01115114—4045426 1741 41.31 6.4
2MASXJ01413249—1528016 1518 41.4 6.3
2MASX]J05014863—2253232 1510 41.32 6.3
2MASX]Jo08173955—0733089 2697 41.12 6.7
2MASX]21124490—3730119 2248 41.04 6.5
2MASX]J21531910—1514111 1852 40.65 6.1
2MASX]21565663—1139314 1903 40.08 5.8
6dFJ1117042—290233 4806 41.92 7.7
CTSH34.06 * 1685 40.23 5.8
CTSJ13.12 2528 40.34 6.2
CTSKo6.02 4335 41.35 7.2
CTSMoz.47 1964 41.26 6.5
CTSM13.24 2715 41.05 6.6
Eo337—267 * 2153 40.66 6.2
FAIRALLo1o7y 1702 41.56 6.5
HEo0348—5353 3065 42.03 7-3
HE1107+40129 2166 41.95 6.9
HE1438—0159 1604 41.40 6.4
IGRJ16185—5928 4966 41.30 7.3
IRAS04576+0912 2052 41.06 6.4
IRAS16355—2049 3483 41.60 7.2
IRAS20520—2329 * 2016 41.82 6.8
MCG—o04.24.017 1835 40.55 6.0
MCG—o05.01.013 1939 41.35 6.5
MS20395—0107 520 40.99 5.2
NPM1G—17.0312 1243 39.86 5.3
RBSo106 * 2180 40.24 6.0
RBSo219 2721 41.94 7.1
RBS1529 2855 42.40 7.4
RBS1665 1725 41.36 6.4
RHS56 4159 41.68 7.4

RXJoo024.740820 1504 40.98 6.1
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Tabla 4: Continuacién

FWHMgc logLgc log MgH
Galaxia (kms=T) (ergs™') Mp)
RXJ0323.2—4931 2752 41.83 7.1
RXJogo2.5—0700 2770 41.66 7.0
RXJ2218.64+0802 2577 41.98 7.1
RXJ2221.8—2713 2984 42.10 7.3
RXJ2301.8—5508 3228 42.25 7.5
SDSSJ103210.16+065205.4 954 40.46 5.4
SDSSJ134524.70—025939.8 1925 41.69 6.7
SDSSJ144052.60—023506.2 987 40.45 5.4
SDSSJ151024.92+005843.9 2522 41.16 6.6
SDSSJ153001.82—020415.1 1699 40.49 5.9
SDSSJ153705.95+005522.8 1774 41.59 6.6
SDSSJ161227.83+010159.8 1198 40.66 5.7
SDSSJ225452.22+004631.4 2617 41.47 6.9
V961349—439 2906 41.26 6.8
WKK4438 1976 40.66 6.2
WPV85007 3106 40.69 6.6
Zw037.022 — — —
ZwW049.106 2060 40.85 6.3
ZwW374.029 1276 39.82 5.4

El rango de las masas de los agujeros negros puede verse en la Figura 24 y en la
Tabla 4. Casi todas las masas estdn en el rango log(MgH /Mg) ~ 5.7 — 7.4 (con un
valor medio en ~6.2). S6lo dos galaxias muestran tener masas log(Mgn/Mg) >7.5,
siendo estos objetos: RX J2301.8—5508 y 6dF J1117042—290233, que tienen masas
log(MgH/Mg) de 7.5 y 7.7, respectivamente. También hay algunas galaxias que
muestran masas mas bajas que log(Mg+/Mg) < 5.5, principalmente debido a sus
bajas luminosidades. Estos objetos son SDSS J144052.60—023506.2, Zw374.029 con
logMpH/Mg) = 5.4 y NPM1G—17.0312 que presenta log(MpH/Mg) = 5.3 (Sch-
midt y col., 2016). Estos valores determinados son menores que los encontrados
por otros autores en galaxias Seyfert 1 (BLS1: galaxias Seyfert 1 con lineas anchas),
confirmando que, en promedio, las NLS1 tienen agujeros negros menos masivos
(e.g., Grupe, 2004; Komossa y Xu, 2007).

Un caso particular se vio en la galaxia Zwo37.022, que mostré s6lo una compo-
nente delgada para Hx y HB. Asimismo, la galaxia MS20395—0107 mostré una
componente ancha para Hx que presenta una velocidad muy baja (ver Tabla 4). Es-
te objeto no dispone de un espectro en el azul a modo que no fue posible estudiar
el perfil de HpB. Se verdn algunas caracteristicas de ambos objetos en la Seccién 5.6.
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Figura 24: Histograma de las masas de los agujeros negros de la muestra.

5.3 RELACION M — o,

Como se vio en la Seccién 3.2, algunos autores han estudiado la relaciéon que
existe entre las masa del agujero negro central y algunos pardmetros de la galaxia
huésped. Particularmente, hay numerosos trabajos que estudian la relaciéon entre
las masas y la dispersion de velocidades de estrellas del bulge, como por ejemplo
Ferrarese y Merritt, 2000; Gebhardt y col., 2000. En particular, Tremaine y col., 2002,
encontraron la relacién mostrada en la ecuacién 11, la cual serd utilizada en esta
seccion.

Muchas veces el continuo no térmico del AGN diluye cualquier emisién estelar de
la galaxia huésped, y ésta es rara vez detectada en los espectros. Esto sucede sobre
todo en AGN de tipo 1, en los cuales, como se vio en la Seccién 1.2, el continuo
no estelar es més intenso que en los AGN de tipo 2. Debido a eso, la dispersién de
velocidades estelares, que se manifiesta en los espectros a través de las lineas de
absorcién, muchas veces es dificil de medir. Es por eso que en muchos casos se uti-
lizan lineas de emisién como sustitutas de la dispersién de velocidades estelares,
tal como se vio en la Seccién 3.2.

En este marco, se chequeardn las principales lineas de emisién del éptico como sus-
titutas de o,. Estas son: la componente delgada de Hf3, [OllI]A5007, [NIIJAA6549,6584;
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la componente delgada de Ho y [SII]AA6716,6731.
Teniendo en cuenta una propiedad basica de las gaussianas, es posible relacionar
el FWHM (ancho a mitad de altura) de cada linea, con o (desviacién estandar):

FWHM =2v21In2 0 = 2,3548 o (15)

Considerando las estimas de masas de los agujeros negros que fueron determi-
nadas en la Seccién 5.2, midiendo el FWHM de cada linea y teniendo en cuenta
la relacién anterior, es posible estudiar la localizacién de las galaxias NLS1 en el
plano M — o, a través de las distintas lineas de emisién que presentan los espectros
Opticos. En la Figura 25 se ve la relacion que hay entre la masa del agujero negro
y el FWHM de las componentes delgadas de las dos principales lineas de Balmer,
NCax y NCf.

2 2.5 3 2 2.5 3

log (FWHM,.,) log (FWHM,)

Figura 25: Relacién M — o, para las galaxias de la muestra, usando el FWHM de las com-
ponentes delgadas de Ho (izquierda) y de Hf3 (derecha). Todos los valores de
FWHM estén en km s~ y fueron corregidos por el ancho instrumental. La li-
nea soélida representa la relaciéon encontrada por Tremaine y col., 2002 usando
FWHM = 2,350. Barra de errores tipicos se muestran en cada panel.

Teniendo en cuenta las incertezas en las mediciones de los FWHM y de las ma-
sas de los agujeros negros, se puede ver en la figura que, en general, la mayoria
de los objetos caen sistemdaticamente por debajo de la relacion M — o, encontrada
para galaxias normales. Considerando NCu, se aprecia que aproximadamente el
80 % de las galaxias caen por debajo de la relacién, algunos de ellos considerable-
mente apartados de la misma. Para NCf3, aproximadamente el 9o % de los objetos
caen sistemdaticamente por debajo de la relacion y, al igual que en el caso anterior,
algunas galaxias se encuentran alejadas de la misma.

En la Figura 26 se muestra la relaciéon M — o, considerando las lineas prohibidas
[SII], [NII] y la componente central de [OIII]. Como puede apreciarse, las galaxias
también caen por debajo de la relacién utilizando estas lineas de emision.

En el caso de las lineas del [NII], aproximadamente el 70 % de los objetos cae por
debajo de la relacién. Viendo la posicién que toman las galaxias al tener en cuenta
la emisién de la componente central de [OIII], puede verse que aproximadamente
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Figura 26: Relacion M — o, para las galaxias de la muestra, usando el FWHM de las lineas
prohibidas [SII]AA6717,6731 (arriba a la izquierda), [NIIJAA6549,6584 ( arriba a
la derecha) y la componente central O[IlIIJA5007 (abajo). Todos los valores de
FWHM estdn en km s~ ! y fueron corregidos por el ancho instrumental. La
linea sélida representa la relacién encontrada por Tremaine y col., 2002 usando
FWHM = 2,350. Barra de errores tipicos se muestran en cada panel.

el 90 % de los objetos caen por debajo de la relaciéon M — o,. Considerando las li-
neas de [SII], las galaxias NLS1 parecen estar més cerca de la mencionada relacion,
si las comparamos con las otras lineas de emision. En este caso, considerando las
lineas de [SII], el 45 % de los objetos se sittian por encima de la linea que represen-
ta la relacién encontrada por Tremaine y col., 2002. Esto coincide con resultados
previos de Komossa y Xu, 2007. Sin embargo, no se ve evidencias de una correla-
cién clara entre el FWHM de las lineas de [SII] y la masa de los agujeros negros
(Schmidt y col., 2016).

El hecho de que los objetos se ubiquen por debajo de la relacion M — o, conside-
rando las 5 lineas de emision, estd de acuerdo con la idea de que las NLS1 podrian
estar albergadas por galaxias con pseudobulges (Mathur y col., 2012). En este es-
cenario, las NLS1 no seguirian la relacion M — o, debido a que sus bulges son
intrinsecamente diferentes a los de las galaxias que si siguen la mencionada rela-
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cién (Schmidt y col., 2016).

Que las NLS1 caigan sistemdticamente por debajo de la relacion M — o, puede
implicar que las NLS1 tienen masas de agujeros menores comparadas con aque-
llos objetos que si siguen la relacion. Se ha estudiado que las NLS1 tienen tasas
de acrecién cercanas al limite de Eddington (Warner, Hamann y Dietrich, 2004),
y relacionado con ésto, Mathur, 2000 propuso que las galaxias NLS1 son objetos
andlogos a los quasars de alto redshift (z >4). De esta manera, las NLS1 podrian
ser objetos jévenes en una etapa temprana de su evolucién, y ocupando galaxias
huéspedes j6évenes.

No estd atn del todo claro como deberia ser el movimiento de estos objetos a
lo largo de la relacion M — o,, pero el hecho de que las NLS1 tengan altas tasas
de acrecién sugiere que sus agujeros negros estan creciendo rapidamente (Mathur
y Grupe, 2005a,b). En este contexto, el movimiento de las galaxias NLS1 respecto
del plano M — o, podria ser hacia arriba (Schmidt y col., 2016).

5.4 LA COMPONENTE INTERMEDIA EN LAS NLS1

Como se vio en la Seccién 3.3, algunos AGN han mostrado tener una compo-

nente adicional intermedia en la emision de las lineas de Balmer. Es decir, ademas
de la emisioén ancha y delgada, asociadas directamente (por definicién) a la BLR y
NLR, respectivamente, se encontré que muchos objetos muestran una componente
intermedia IC.
En esta seccién se estudiaran las componentes intermedias encontradas tanto para
Ha como para Hf3 en algunas de las galaxias de la muestra. Se analizara el rango
de velocidades involucrados en las NLS1 para esta componente adicional, y la re-
lacién que hay entre esta emision y la proveniente de la BLR. También se verd que
existe una fuerte correlaciéon entre el FWHM de IC y la masa del agujero negro
central.

5.4.1  La componente intermedia de Ho

Siguiendo el procedimiento de descomposicién en gaussianas explicado en la
Seccién 4.3, se midieron las principales lineas de todas las galaxias de la muestra.
Para 18 de las galaxias se encontré que el ajuste del perfil de Hx que involucra dos
componentes (una ancha y una delgada), deja residuos mucho més altos que el
ruido del espectro. En estos casos se procedié a ajustar esos perfiles con 3 compo-
nentes para la mencionada linea de Balmer, encontrando que la calidad del ajuste
mejoraba considerablemente. De esta manera se obtuvieron los pardmetros funda-
mentales (posicién, ancho equivalente, FWHM vy flujo) de las componentes ancha,
intermedia y delgada de Ha.

Los principales resultados que involucran la componente intermedia se muestran
en la Figura 27. La distribucién de velocidades de esta componente se muestra en
el panel superior izquierdo. En el mismo puede verse que la mayoria de las gala-
xias muestra valores de FWHM de la componente intermedia en el rango 600 —

1500 km s~ !, con un valor medio correspondiente a un FWHM ~ 1100 km s
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Figura 27: Histograma de los valores del FWHM la componente intermedia IC de Ho
(panel superior izquierdo), relacién entre el FWHM de la componente ancha BC
de Hx (panel superior derecho), histograma del cociente FWHMpg ¢ /FWHM;| ¢
(panel inferior izquierdo) y relacién entre el FWHM de IC y la masa de los
agujeros negros (panel inferior derecho). Todos los valores de FWHM estan en
km s~ y fueron desafectados por el ancho instrumental. Se muestran las barras
de errores tipicas. Las lineas sélidas representan el mejor ajuste de los datos.

La forma de la distribucién de la IC es aparentemente similar a la que muestran
la BC y la NC. Con el fin de poder asegurar que se trata de distribuciones distintas,
se aplicé un test Kolmogorov - Smirnov (K-S) y se confirmé que la distribucién de
la IC es diferente a la de la NC y BC, con probabilidades P<10~8 y P<10~>, respec-
tivamente, de ser las mismas distribuciones. Esto da lugar a la existencia de tres
regiones emisoras cinemdticamente distintas: las ya bien conocidas BLR y NLR y
una region emisora de lineas intermedias (ILR).

Comparando los valores de FWHM|¢c y de FWHME, se puede apreciar que am-
bos estan fuertemente relacionados. Esto puede verse en el panel superior derecho
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de la Figura 2. Un ajuste OLS Bisector (del inglés: Ordinary Least Squares), da
una pendiente de ~2.4 con una ordenada al origen pequefia, menor a 100 km s~ '.
Relacionado con ambos FWHM, se obtiene un fuerte coeficiente de correlacion de
Pearson de r, = 0.93.

Estudiando el cociente entre FWHMEgc y FWHM;| ¢, puede verse en el panel infe-
rior izquierdo que éste varia entre ~ 2.1 y 3.3, con un valor medio de aproximada-
mente FWHMg - /FWHM;¢c ~2.5.

Teniendo en cuenta que las determinaciones de las masas de los agujeros negros
involucra los pardmetros de la BC (ecuacién 9), es de esperar que haya una rela-
ciéon entre FWHM;c y la masa del agujero negro central. Esto efectivamente se
encuentra y puede verse en el panel inferior derecho de la Figura 27. Un ajuste
OLS Bisector da para estos dos pardmetros una pendiente de ~4.4 y una ordenada
al origen de log (Mg /Mg)~ —6.5. Se encuentra también un alto coeficiente de
correlacion de Pearson de r, =0.86, que sugiere que la dindmica de la ILR esta
fuertemente afectada por el motor central.

Un caso particular se ve en la galaxia HE1107+0129, que presenta una componen-
te adicional muy angosta, del orden de los 290 km s~' (ver Seccién 5.6) y no fue
tenido en cuenta en el andlisis de la Figura 27 y en el panel superior izquierdo de
la Figura 34. Ademds del mencionado objeto, la galaxia IGRJ16185—5928 no fue
tenida en cuenta en el gréafico inferior derecho de la Figura 27 debido a su gran
desviacién respecto de los puntos restantes.

La relaciéon entre FWHMgc y FWHM; ¢ puede dar algunas pistas acerca del tama-
fio relativo entre ambas regiones emisoras. Es sabido que, en el escenario estdndar
de los AGN, la BC y la NC se originan, por definicién, en la BLR y en la NLR, res-
pectivamente. Ambas regiones tienen grandes diferencias en tamafio, geometria,
cinemadtica y condiciones fisicas. La IC detectada en esta muestra nos estd diciendo
que puede haber otra regién emisora, y asumiendo que el cuadrado del FWHM
del gas decrece con la distancia al centro, esta ILR posiblemente esta rodeando a
la BLR y podria estar localizada a su alrededor, muy cerca, con un cociente entre
sus tamafios medios dados por el cuadrado del cociente de sus FWHM, es decir:

Riir/Rerr < (FWHMgc/FWHMc)? ~ 4 — 9.

De esta manera pueden conocerse, a modo estimativo, las dimensiones de la ILR
a través del estudio de la emisién tanto en esta regién como en la BLR (Schmidt
y col., 2016).

5.4.2  La componente intermedia de Hf3

De la misma manera que en la subseccién 5.4.1, se midi6 una componente in-
termedia en el perfil de Hf. En la Figura 28 se muestran algunos pardmetros
relacionados con esta componente. En el panel superior izquierdo puede verse la
distribucién de los valores del FWHM de ICf3, que muestra que la mayoria de los
objetos tienen velocidades en el rango que va desde los 600 a los 1500 km s~ T,
el mismo rango que muestran la mayoria de las galaxias para la ICx. La tnica
galaxia fuera de este rango es IRAS16355-2049, que tiene un FWHM de ~1730 km
s~'. El valor medio del FWHM para los objetos es de ~ 1060 km s~'. A modo de
confirmar que se trata de una distribucion distinta a la mostrada por NCf y BCf3,

se realiz6 un test K-S, al igual que para IC«. En este caso se encontré nuevamente
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que las probabilidades de ser las mismas distribuciones son de P<10~” y P<10~8
con NCpB y BCf3, respectivamente.

6 — — i o ]
[ 1 4000 ¢ e ]

[ - I~ I~ * [ * N

4 — — Sm L ° ° _
N 1z - . -
i 1 £ 3000 1
|- _ ;‘ — —

2 - - - a .
B q 2000 [~ . Jﬁ 7

0 [ | | ‘ | I | ‘ | | ‘ L1 | % | ‘ | | | | ‘ | | | | ‘ | | | | ]

500 1000 1500 2000 500 1000 1500
FWHM,¢,s FWHM,,

: T T T T T T ‘ T T T T T T : [ T T T T ‘ T T T ‘ T T T ]
4 - I :
i ] 7.5 [ ]

3 } f > i ]
- AR -
- | ] = i ]
2 - 0 2 - 1
i 1 des5 - 7]
1 - B i
- . 6 7]

0 | | ‘ | | | | ‘ | | | | ‘ | | | ‘ | | | ‘ | | | ‘ | | | ‘ | i

2 3 4 2.8 3 3.2 3.4
FWHMp.,/FWHM,¢, log (FWHM.,)

Figura 28: Histograma de los valores del FWHM de la componente intermedia IC de Hf
(panel superior izquierdo), relacién entre el FWHM de la componente ancha BC
de Hp (panel superior derecho), histograma del cociente FWHMp ¢ /FWHM;| ¢
(panel inferir izquierdo) y relacién entre el FWHM de IC y la masa de los aguje-
ros negros (panel inferior derecho). Todos los FWHM estan en km s~ y fueron
desafectados por el ancho instrumental. Se muestran las barras de errores tipi-
cas. Las lineas solidas representan el mejor ajuste de los datos.

El panel superior derecho muestra la relaciéon que hay entre el FWHM de BCf3
y el de ICB. Un ajuste OLS bisector da una pendiente de ~ 2.7 y una ordenada al
origen de ~ 200 km s~!. Esta relacién muestra mayor dispersién que la andloga
para ambas componentes en Hx, con un coeficiente de correlacion de Pearson mo-
derado de 1, = 0.66.
El cociente entre FWHMgc y FWHM;| ¢ para Hf3 puede verse en el panel inferior
izquierdo, y varia entre 2 y 3.8, con un valor medio para FWHMpg ¢ /FWHM;| ¢ ~2.9.
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Este valor coincide con el obtenido por Mao y col., 2010, de ~3 para la linea Hf3.
De igual manera, estd en un rango de valores similar al obtenido para la linea Ho
en el marco de este trabajo.

La relaciéon entre la masa del agujero negro y el FWHM de IC se muestra en el
panel inferior derecho. Un ajuste OLS bisector da una pendiente de 2.9 y una or-
denada al origen de log (Mg+/Mg) ~ —1.9. Esta relacién muestra también mayor
dispersion considerando la linea Hf3 que la andloga para Ha, con un coeficiente
de correlacién de Pearson de r,, = 0.64.

La mayor dispersiéon mostrada por la IC de Hf3 en las tendencias mostradas en la
Figura 28, respecto de las tendencias andlogas de Ho (Figura 27) probablemente
se deba a que esta tltima linea tiene mayor sefial y mayor flujo.

Los mismos objetos que muestran la IC en Hx, también lo hacen para Hf3, sa-
cando el caso puntual de 1AXGJ134450+0005, que muestra solo ICf, mientras
que no se encuentra una componente intermedia andloga en Ha. Las galaxias
2MASX]21124490—3730119, RBS1529 y RXJ2221.8—2713 muestran sélo la compo-
nente intermedia en Hx y no en HB3. No estd del todo claro a que se debe esta
discrepancia, pues para la mayoria de los casos, cuando se detecta una IC en Hg,
también se observa una componente andloga en Hf3 y viceversa. Posibles causas
de ésto podrian ser la distinta S/N que a veces presentan los espectros, efectos de
extincién en HP (teniendo en cuenta que se encuentra més hacia el azul) o alguna
injerencia de la emisién de Fell, que si bien ha sido descontada, podria afectar en
algunos casos.

5.4.3  La influencia de la componente intermedia de Hx en la estimacién de las masas

de los agujeros negros

Como se mostré en la Secciéon 3.1.3, las masas de los agujeros negros se pueden

estimar a través de la ecuacion 7, cuyos pardmetros son el FWHM vy la luminosidad
de la BC de Ha. Teniendo en cuenta que la presencia de la IC podria de alguna
manera afectar los parametros mencionados de la BC, la estimacién de la masa del
agujero negro podria verse afectada también.
Luego de comparar los ajustes de Ho con dos y tres componentes para el mismo
perfil, se lleg6 a la conclusién que, en efecto, la presencia de la IC afecta princi-
palmente a la NC. Si la linea Hx es ajustada con solo dos componentes, NC serfa
mucho mds ancha y tendria un flujo mucho mayor. En el caso de la BC, ésta no
variaria significativamente; en general podria incrementar su FWHM en ~ 10 —
20 % y disminuir el valor del flujo en ~ 10 — 25 %. De esta manera, contrariamente
a lo que uno podria esperar, la masa de los agujeros negros en general decreceria
en ~ 10 — 20 % si uno considerara solamente dos componentes para la linea Hx
(Schmidt y col., 2016).

5.4.4  Discusién sobre las componentes intermedias en las lineas de emision de Balmer

Una cuestion que surge respecto de lo visto en esta seccion es que la existencia
de componentes adicionales podria deberse a la buena S/N que tenga un espectro.
En este contexto, si uno tuviera un espectro con baja S/N, seria més dificil ajustar



5.5 ASIMETRIA EN EL PERFIL DE [OIII]A5007

distintas componentes, y por ende, la IC no apareceria. Esto podria sugerir que
mientras mayor sea la S/N de un espectro, mds cantidad de componentes podrian
aparecer y ser ajustadas al perfil en cuestion. En este trabajo, algunas de las gala-
xias que presentan una IC tienen espectros con una alta S/N, como por ejemplo
CTSJ13.12 0 IRAS16355—2049. Por otro lado, también se encuentran objetos que
presentan esta componente intermedia (por ejemplo RBS1665, IGR]16185—5928) y
tienen una S/N igual o menor que algunas galaxias que no presentan esta IC,
como ser CTSH34.06 0 MCG—04.24.017 (ver Tabla 9 y Figuras 41 a 51) . Esto de
alguna manera mostraria que la S/N, si bien es mas que importante, no seria un
pardmetro definitivo en estas cuestiones. Por otro lado, y a modo de contraejemplo,
la galaxia RBS1529 tiene un espectro en el azul con baja S/N que no muestra la IC
y un espectro con mucho mejor S/N en el rojo que si presenta dicha componente.
Este caso particular si darfa un papel fundamental y determinante a la S/N. Por
altimo, es de esperar que si se disponen de espectros con una excelente S/N y
muy alta resolucién, podrian aparecer un mayor niimero de componentes. Este he-
cho indicaria que la regiéon emisora estd estratificada, o sea, formada por distintas
capas, y no s6lo por una o dos de ellas. Esto sugeriria, como es de esperar, que la
regién emisora forma parte de un “continuo” y no de algo discreto.

Estudiando variabilidad se puede confirmar que una componente adicional se trate
efectivamente de emisién proveniente de otra regién y no de un resultado matema-
tico a través de un ajuste. En este contexto, luego de una variacién en la emisién
del continuo, la componente ancha variara y la componente intermedia lo hard des-
pués de cierto tiempo, y en menor medida, teniendo en cuenta que se encuentra
més alejada del motor central.

5.5 ASIMETRIA EN EL PERFIL DE [OIII|]A5007

La presencia de asimetrias hacia el azul en distintas lineas de emisién con gra-
dos de ionizacién altos y medios, se ha manifestado en reiteradas oportunidades
y se las asocié principalmente con vientos o los llamados “outflows” (e.g., Boro-
son y Oke, 1987; Marziani y col., 2003a). Estos vientos gaseosos detectados en los
AGNSs transportan masa, energia y metales y los depositan en el medio interestelar
de la galaxia huésped, en el medio intergalactico o en el medio intracimulo (Chu-
razov y col., 2001; Colbert y col., 1996; Moll y col., 2007).

Existen evidencias observacionales de estos vientos en todas las longitudes de on-
da, por ejemplo en rayos X (Chelouche y Netzer, 2005; Krongold y col., 2007), UV
(Crenshaw y Kraemer, 2007; Rodriguez Hidalgo y col., 2007a,b; Sulentic y col.,
2007), en el 6ptico (Das y col., 2005), en IR (Rodriguez-Ardila y col., 2006), y en
ondas de radio (Gallimore y col., 2006; Morganti, Tadhunter y Oosterloo, 2005).
Por su parte, Zamanov y col., 2002 encontraron 7 AGNs que mostraban corrimien-
tos hacia el azul de la linea [OIII] que superaban los 250 km s~!, en una muestra
de 216 AGNs de tipo 1. Estos objetos fueron llamados “blue outliers”. Asimismo,
varios objetos semejantes fueron encontrados por diferentes autores (e.g., Aoki,
Kawaguchi y Ohta, 2005; Grupe y Leighly, 2002; Grupe, Thomas y Leighly, 2001;
Marziani y col., 2003b). Recientemente, Zakamska y col., 2016 detectaron quasars
con z~ 2.5 que muestran asimetrias hacia el azul de ~1500 km s~ '.

Considerando lineas de emisién de alta ionizacién como por ejemplo [Fe VII], [Fe
X], [Fe XI], Rodriguez-Ardila y col., 2006 encontraron asimetrias en galaxias Seyfert
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1. También se han encontrado asimetrias producto de fuertes vientos en galaxias
NLS1. Se detect6, por ejemplo, un corrimiento hacia el azul de ~10 A en la linea de
[OIII] en la galaxia Zw 1 (Boroson y Oke, 1987). Se encontraron ademds galaxias
NLS1 que muestran corrimientos hacia el azul muy grandes para la linea de [OIII]
(Aoki, Kawaguchi y Ohta, 2005).

Como se menciond en la Seccién 4.3, 28 de las galaxias de la muestra mostraron

una asimetria en la linea de [OIlI]A5007. En todos los casos dicha asimetria se ob-
serva hacia el azul del espectro, y se ajust6 con una gaussiana adicional.
En la Figura 29 se muestra como ejemplo el ajuste a dos perfiles asimétricos de
[OIII]A5007. En dicha figura, el espectro original estd en linea gruesa continua,
cada componente ajustada estd en linea punteada, el ajuste (suma de ambas com-
ponentes) esta en linea discontinua (practicamente superpuesto con el espectro) y
el residuo esta en linea sélida, desplazado hacia abajo para mayor claridad.

En la Tabla 5 se listan los valores de FWHM vy de flujo de la componente asimé-
trica (ca) de [OIlIJA5007 para las 28 galaxias de la muestra que la presentaron. En
la dltima columna de la tabla se presenta la diferencia de velocidad Av entre la
componente asimétrica y la componente central (cc) de [OIII]. El valor de Av viene
dado por la diferencia entre ambas componentes.
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Figura 29: Ajustes de la linea [Olll]A5007 para las galaxias Zwo049.106 (izquierda) y
SDSSJ134524.70—025939.8 (derecha). El espectro observado se ve en color ne-
gro, las componentes de [OllI]JA5007 se muestran en rojo y el ajuste final (suma
de ambas componentes) se ve en azul. Los residuos se muestran en negro y
desplazados hacia abajo para que se vean con mayor claridad.

Los errores tipicos en la medicién del flujo y del FWHM de [OllI]ca son de ~10 %
y ~15 %, respectivamente (Seccién 4.3). El error de Av viene dado por el error entre
la diferencia de las posiciones y es tipicamente de ~15% — ~ 20 %.
Un histograma de Av se presenta en el panel izquierdo de la Figura 30, donde
se aprecia que la diferencia de velocidades entre ambas componentes de [OIII] se
extiende hasta ~ —goo km s~'. Los valores encontrados coinciden con otros ya
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obtenidos para galaxias NLS1 (e.g., Aoki, Kawaguchi y Ohta, 2005). La mayoria
de los objetos presenta valores para Av en el rango ~ —30 — ~ —300 km s, con
un méaximo de galaxias mostrando un valor de Av de ~ —180 km s~ . Las gala-
xias con un Av hacia el azul superior a | Av|= 250 km s~! son IRAS20520—2329
(1Av] = 267 km s '), Zwo049.106 (I Avl = 302 km s~ "), CTSMoz2.47 (I Av] = 308
km s~'), RXJogo2.5—0700 (1 Av| =331 km s~ '), 2MASXJo1413249—1528016 (| Av |

=367 km s~ '), WPV85007 (I Av| = 432 km s~ "), IRASo04576-+0912 (I Av| = 524
km s~ '), RBSo219 (IAv| = 566 km s~'), RXJoo24.7+0820 (IAv| = 711 km s7),
RXJ2301.8—5508 (I Av| = 893 km s~ '). Todos estos objetos serian “blue outliers”
(IAv| >250 km s ! ), de acuerdo a la denominacién de Zamanov y col., 2002.

Las galaxias que muestran mayores Av son las que también presentan un mayor
FWHM de [OIll]cc. Esto puede verse en el panel derecho de la Figura 30, donde
se ve la relacion existente entre ambos pardametros, con un coeficiente de correla-
cién de Pearson de r,, = —0.54. Este resultado coincide con el obtenido por Bian,
Yuan y Zhao, 2005, quienes, estudiando estos pardmetros, obtienen un coeficiente
de correlacién de —o.55 para galaxias NLS1 del DR3 (SDSS Data Release 3). En la
figura se muestra con linea sélida el ajuste OLS bisector realizado con los datos
obtenidos, siendo y= —0.3x+-300.
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Figura 30: Histograma de Av (izquierda) y relacién entre Av y FWHM g 1. (derecha)
para las 28 galaxias de la muestra que presentan asimetrias en [OIlI]JA5007. La
linea sélida en el panel derecho representa el mejor ajuste obtenido para estos
datos. Av y FWHM|g11]cc estdn en unidades de km s~!. Se muestra ademas
una barra de error tipica.

Con el objetivo de estudiar el corrimiento total de [Olll]ca, ademéas de consi-
derar la diferencia entre los baricentros de las gaussianas de cada componente,
hay que considerar el ancho de la componente asimétrica en su base. Es decir
que el corrimiento de la emisién mdas desplazada hacia el azul viene dado por
la suma de la diferencia de las posiciones y la mitad del ancho de la [Olll]ca
en su base: Corrimientototq1 = [AvI] + Anchoypqse([Olll]ca)/2. Asumiendo que
Anchop qse([Olll]ca) ~ 2 FWHM o 111)c o, tenemos que:

Corrimiento = |Av|+ FWHM o 111]ca (16)
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Tabla 5: Principales pardmetros de la componente asimétrica (ca) de [OllI]A5007. Columna
1: nombre de la galaxia. Columna 2 y 3: FWHM vy Flujo de [Olll]ca en unidades

dekm s~ yde10

—15

erg cm —2 s~ 1, respectivamente. Columna 4: Diferencia de

velocidad entre [Olll]ca y [Olll]cc dada por la posicién de ambas lineas.

FWHMo111)ca Flujojortica Av
Galaxia (kms 1) (10713 erg cm 25 1Y) | (kms )
1RXSJ040443.5-295316 366 6.885 -173
2MASXJ01413249-1528016 627 1.223 -367
2MASXJ05014863-2253232 785 12.720 -201
2MASX]J08173955-0733089 1024 0.914 -123
2MASX]J21531910-1514111 952 1.011 -180
2MASX]J21565663-1139314 817 5.124 -62
CTSH34.06 601 7.862 -121
CTSMo2z.47 415 1.074 -308
CTSM13.24 812 5.814 -153
FAIRALLo1o0y 989 3.654 -34
HEo0348-5353 949 12.750 -165
HE1107+0129 867 2.471 -175
IRASo04576+0912 1200 9.779 -524
IRAS16355-2049 959 101.401 -224
IRAS20520-2329 1028 3.931 -267
MCG-04.24.017 649 13.810 -25
RBSo219 974 5.869 -566
RHS56 1130 20.091 -118
RXJo024.7+0820 417 0.268 -711
RXJo0323.2-4931 1058 1.692 -144
RXJog02.5-0700 1372 2.752 -331
RXJ2301.8-5508 638 1.242 -893
SDSSJ134524.70-025939.8 920 2.921 -199
SDSSJ161227.834+010159.8 756 0.925 -39
SDSSJ225452.22+004631.4 1443 1.961 -109
V961349-439 1123 6.590 -27
WPV85007 1059 6.211 -432
ZW049.106 925 3.194 -302
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De esta forma, es posible saber cudl es la velocidad del extremo azul de la asi-
metria.
Estudiando el comportamiento de este corrimiento total, se encontré una intere-
sante tendencia entre éste y la masa del agujero negro central. La misma tiene un
moderado coeficiente de correlacién de Pearson de r, = —0.69. Esta relacién entre
ambos parametros, viene influenciada sobre todo por la tendencia existente entre
Mg y FWHM o 111]cq (tp =0.53) y en mucho menor medida por la relacién entre
Mgh y Av (rp, = —0,2).

En la Figura 31 se muestra la correlacién existente entre la masa del agujero
negro central y el corrimiento total definido por la ecuacién 16.

7o —

6.5 —

log (Mg,/M,y)

5.5 —

—1500 —1000
Corrimiento (km s!)

Figura 31: Relacién entre el corrimiento total (en km s~ ') y la masa del agujero negro. En
linea s6lida se ve el ajuste para los datos. Se muestra ademads una barra de error
tipica.

Considerando el Corrimiento como una variable en si, la realizaciéon de reitera-
das mediciones a los perfiles de [OlIlI]JA5007 para varias galaxias da que el error
tipico de la misma es de ~10 %. Este error es menor que el encontrado para Av y
FWHM|o111]cq considerados por separado (tipicamente del 15 % cada uno, como
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se menciond mds arriba). En algunos casos, algunos ajustes para una galaxia en
particular, daban un FWHM| 111 menor que en otros ajustes del mismo objeto,
con un |Av| mayor. Es decir que el corrimiento total, definido como la suma de
ambos pardmetros (Ecuacién 16), se mantenia mucho mds estable medicién a me-
dicién que los dos pardmetros mencionados considerados por separado.

La galaxia que mds se aparta del ajuste en la Figura 30 es IRAS04576+40912 y no
fue tenida en cuenta para el andlisis de la Figura 31. Esta galaxia serd tratada
brevemente en la Seccién 5.6.

Algunos estudios han encontrado que el FWHM|g 11} correlaciona con la dis-

persion de velocidades de las estrellas del bulge de la galaxia huésped, y que ésta
también influye en la luminosidad de [OIII]; sugiriendo que el potencial gravita-
torio del bulge tiene su incidencia en algunos pardmetros de la NLR (e.g., Nelson
y Whittle, 1996). No queda del todo claro si estas relaciones son directas entre si (es
decir, que las condiciones de una regién influyan directamente en las propiedades
de la otra) o si se deben a que tanto la NLR como el bulge estan gobernados por los
mismos mecanismos fisicos, como ser por ejemplo el agujero negro y el potencial
gravitatorio central del AGN. Por otro lado, como se vio mds arriba, la influencia
del agujero negro en el FWHM y en el corrimiento total de [Olll]ca es evidente,
teniendo en cuenta que galaxias con agujeros negros mas masivos presentan corri-
mientos hacia el azul mds pronunciados.
Si el potencial gravitatorio del bulge incide realmente en el FWHM y en la lumino-
sidad de [Olll]cc, es posible afirmar entonces que el perfil completo de [OIlI]A5007
se ve afectado doblemente, una parte por el bulge y otra por el potencial central
del AGN.

5.6 CASOS PARTICULARES

A lo largo de este capitulo puede notarse que algunas galaxias de la muestra
presentan caracteristicas que, de alguna manera, resaltan respecto del resto de los
objetos. En esta seccién se exponen estos objetos, con sus particulares cualidades.

Galaxias con FWHMpgcp >2300 km s~
Como se vio en la Seccién 5.1.1, algunas galaxias presentan un FWHM de BC3 que
supera los 2300 km s, y de acuerdo al criterio adoptado por Osterbrock y Pogge,
1985, las NLS1 tienen FWHM} 3 <2000 km s~ !. Si bien este es un criterio algo
arbitrario, se presentardn en esta seccién algunos datos relativos a estas galaxias.

CTSKo6.02: De acuerdo a las mediciones realizadas en este trabajo, tiene un
FWHMgcp ~ 2650 km s~ . Esta galaxia presenta una componente delgada de HB
con un FWHM de ~ 550 km s~! y un FWHMpgcy ~ 4330 km s~ ', con una masa
para el agujero negro de log(MgH/Mg) = 7.2. No presenta componentes inter-
medias en las lineas de Balmer ni muestra asimetrias en las lineas de [OIII]. Fue
clasificada como NLS1 a través de mediciones realizadas por Maza y Ruiz, 1989,
que encuentran un FWHMygota1 de ~ 1900 km s~ 1. Estos autores no realizan
una descomposicién en gaussianas de la linea Hf.
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IGRJ16185—5928: Presenta una componente ancha de HB con un FWHM de ~
2700 km s—!. Este objeto muestra una componente ancha de Hx con FWHMg 4 ~
4966 km s~ y una masa del agujero negro de log(Mg1i/Mg) = 7.2 (Schmidt y col.,
2016). Presenta una componente intermedia IC en Hx y Hf3 y no muestra asime-
trias en el perfil de las lineas de [OIIl]. De acuerdo a Malizia y col., 2008, este objeto
tiene un FWHMpgtotal ~ 4000 km s~ ! (los autores ajustan el perfil total de Hf3
sin realizar descomposiciéon de perfiles), pero la clasifican como NLS1 de acuerdo
a los cocientes [OIII]/H{ y Fell/Hf3.

6dFJ1117042—290233: De acuerdo a las mediciones en el marco de este trabajo,
tiene un FWHMpgcp ~ 3500 km s~'. El FWHM de BCx para esta galaxia es de
~4800 km s~ y tiene un agujero negro cuya masa es de log (Mg /Mp) = 7.7
(Schmidt y col., 2016). Presenta componentes intermedias en los perfiles de Hx y
Hp y no tiene asimetrias en la emisién de [OIII]. Fue clasificada como una Sy1 por
Hewitt y Burbidge, 1991 y como NLS1 por Véron-Cetty y Véron, 2010.

RBSo0219: Tiene un FWHMgcg ~ 2750 km s~!, y muestra el mismo valor pa-
ra el FWHM de la componente ancha de H«x. Tiene una componente delgada de
FWHMnN cp ~ 300 km s ! y una masa dada por log (Mg /M) = 7.1. Presenta asi-
metrias en la emisién de [OIIl] y componentes intermedias en las lineas de Balmer,
de ~ 9goo km s~ y 1250 km s~ para Ha y Hp, respectivamente. A través de un
relevamiento de ROSAT, fue clasificada como Sy1/NLS1 por Schwope y col., 2000.

RHS56: Muestra un FWHMpgcp ~ 2790 km s~1, con un FWHMgcy ~ 4150 km
s~ ! y una masa de log (Mg11/Mg) = 7.4. El perfil de las lineas de Balmer presenta
componentes intermedias de FWHM;jcy ~ 1410 km 5! y FWHM;icpg ~ 1110 km
s ! y la emision de [OIII] tiene asimetrias hacia el azul. A través de un relevamien-
to de ROSAT, fue clasificada como Sy1/NLS1 por Fischer y col., 1998.

RXJo323.2—4931: Presenta unas extensas “alas” en HB con FWHMgcp ~ 3450
km s~ . Este objeto muestra un perfil de Ha mas angosto, con FWHMg c o ~ 2750
km s~', con una masa para el agujero negro dada por log (Mg /Mg) = 7.1 (Sch-
midt y col., 2016). Las lineas de Balmer presentan una componente intermedia con
FWHM|cy ~ 960 km s~ y FWHMicg ~ 1100 km s Grupe y col., 1999 realizan
un ajuste para el perfil de [OIII] que incluye la asimetria presente en esa linea.
Dicho ajuste consiste en una componente ancha y una delgada, y asocian esos va-
lores a las componentes de HP3. Con este procedimiento, los autores obtienen un
FWHMgcp ~ 2075 km s~ y clasifican esta galaxia como una NLS1.

RXJog902.5—0700: En el marco de este trabajo, las mediciones para el perfil de
Hp dan velocidades de FWHMgcpg ~ 2700 km g1 y FWHMnNcp ~ 420 km s~
Esta galaxia tiene FWHMEgc, ~ 2770 km s~ y una masa para el agujero negro
dada por log MpH/Mg) = 7.0 (Schmidt y col., 2016). Presenta componentes in-
termedias para las lineas de Balmer con velocidades de FWHM;jc ~ 1200 km
s~ y FWHM;jcp ~ 750 km s~ y exhibe asimetrias hacia el azul en los perfiles
de [OIII]. Grupe y col., 2004 clasifican esta galaxia como NLS1 luego de obtener
FWHMgcp ~ 1860 km s~ !. Obtienen esta componente ancha restando al perfil
total de HP3 un perfil de NCf3 modelado a través de la emisiéon de [OIII]A5007.
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RXJ2301.8—5508: Las mediciones para el perfil de H dan componentes con ve-
locidades de FWHMgcp ~ 3400 km s~ ! y FWHMn cp ~ 180 km s~ . De acuerdo
a Schmidt y col., 2016, este objeto tiene una componente ancha para Hx que es
comparable con la de HB, con FWHMpgc« ~ 3228 km s ! y tiene un agujero negro
cuya masa viene dada por log (Mg /M) = 7.5. Presenta componentes interme-
dias en las lineas de Balmer con FWHM;c, ~ 1200 km s! y FWHMicp ~ 1430
km s~'. Grupe y col.,, 2004 clasifican esta galaxia como NLS1 luego de obtener
FWHMgcp ~ 1750 km s~ '. De igual manera que en la galaxia anterior, obtienen
esta componente ancha restando al perfil total de Hf3 un perfil de NCf3 modelado
a través de la emision de [OIlI]A5007.

V961349—439: Muestra extensas “alas” en el perfil de las lineas de Balmer, con
FWHMgcp ~ 3200 km s ! y FWHMn g ~ 280 km s~ !. Para Ha, la componente
ancha tiene una velocidad de FWHMEgcy ~ 2900 km s~ !, y una masa del aguje-
ro negro dada por log (Mg /Mg) = 6.8 (Schmidt y col., 2016). Este objeto pre-
senta componentes intermedias con velocidades de FWHMcy ~ 1140 km s ! y
FWHM;icp ~ 1270 km s~! y muestra asimetrias hacia el azul en los perfiles de
las lineas de [OIII]. Se clasifica como NLS1 a través de lo obtenido por Bergeron
y Kunth, 1984, quienes miden FWHMygtota1 ~1200 km s~ 1. A modo de prueba,
se ajusto el perfil con una sola gaussiana, al igual que en el trabajo mencionado, y
el resultado fue el mismo.

WPV85007: Muestra “alas” extensas con importantes asimetrias hacia el azul,
tanto en el perfil de HP como en el de Hx. En el marco de este trabajo se obtiene
FWHMgcp ~ 3080 km s™! y FWHMnNcp ~ 760 km s~ !. Muestra componentes
intermedias en los perfiles de las lineas de Balmer con velocidades FWHMjcy ~
1130 km s~ y FWHM;cp ~ 1350 km s~ ! y también presenta una importante asi-
metria hacia el azul en la emisién de [OIII]. Se clasifica como NLS1 a través de lo
medido por Grupe y col., 1995, quienes obtienen FWHMgtota1 ~1200 km g1 y
encuentran una intensa emision de Fe. A modo de corroborar ese valor, se proce-

di6 a medir el perfil con una sola gaussiana, y el resultado obtenido fue el mismo.
Otros casos:

Como se mencion6 en la Seccién 5.2, no se detecté6 ninguna componente ancha
de las lineas de Hoe y Hp en la galaxia Zwo37.022, que sé6lo presenta una compo-
nente delgada para estas lineas de Balmer de ~130 km s™! y ~150 km s~'. No se
detect6 la emision de [OIII] en este objeto, por lo que no fue posible estudiar su
ubicacién en el diagrama de diagnoéstico. De acuerdo a Kollatschny y col., 2008;
Moran, Halpern y Helfand, 1996, este objeto fue clasificado como una Seyfert 1
y una NLS1, respectivamente. Por otro lado, de acuerdo a la clasificacién espec-
tral del Sloan Digital Sky Survey Data Release 12 (SDSS DR12) Alam y col., 2015;
Eisenstein y col., 2011, la clasifican como una galaxia con formacién estelar. Esta
clasificacion estd basada de acuerdo al criterio:
log([OllI]A5007/Hx) < 0.7 — 1.2(log ([NIIJA6584/Hx) + 0.4).

De acuerdo a este trabajo, se encuentra que log ([NII]A6584/Ho)= —0.8,

log([SII]A6716/Hx)= —0.8 y log ([SII]JA6731/Hx)= —o0.9. Estos resultados coinci-
den con la idea de que este objeto deberia ser clasificado como una galaxia con
formacion estelar. Ademads de esto, es determinante el hecho de que el objeto no
muestre ninguna componente ancha para las lineas de Balmer, lo que confirmaria
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que no se trata ni de una Seyfert 1 ni de una NLS1 (Schmidt y col., 2016).

La galaxia MS20395—0107 presenta una componente ancha para Ho de 520 km
s~!, con una luminosidad de log (L c«)~40.99 (ver Tabla 4 en la Secci6n 5.2). Este
valor para el FWHM es considerablemente inferior al mostrado por el resto de las
galaxias para BCx. No se dispone de un espectro en el azul de este objeto, por lo
que no es posible estudiar la emisién de Hf3. Para esta galaxia se midi6 un FWHM
de 238 km s~ para [NII]A6584 y se obtuvo una componente delgada de Hu de
~ 120 km s7'. Las lineas [NII]A6549 y [SII]AA6717,6731 no se detectaron en este
objeto, probablemente debido a la poca S/N del espectro, de ~10 en la regién de
Ho. El valor medido para [NIIJA6584 coincide perfectamente con el obtenido por
Ho y Kim, 2009, quienes encuentran para este objeto una componente delgada de
Hp de también 238 km s~ (valor impuesto a NCp a través del que obtuvieron de
[OIlI]A5007). Este valor es uno tipico para lineas de la NLR. Estos autores encuen-
tran un FWHM de la componente ancha de Hf3 de 1274 km s~ 1, lo cual es un valor
también tipico en una galaxia NLS1.

Por otro lado, como se vio en la Seccién 5.4.1, dos objetos muestran tener va-
lores de FWHM de la componente intermedia de Hox mucho mayores que el res-
to de las NLS1. Estas galaxias son 6dF J1117042—290233 e IGRJ16185—5928, que
tienen un FWHM]|c de 1700 y 2000 km s~ !, respectivamente. Estos dos objetos
también tienen los mayores FWHM para la componente ancha de He, siendo de
~ 5000 km s~! y también muestran las masas de agujeros negros mds altas, con
log(MpH/Mg)> 7.3.

Como se vio también en la Seccién 5.4.1, la galaxia HE1107+0129 muestra una
componente adicional en Ha con un FWHM de ~ 290 km s~'. Se intent6 ajus-
tar el espectro de este objeto con s6lo dos componentes, pero los residuos que
resultaban de ese ajuste eran mucho mayores a la sefial ruido del espectro, y una
componente extra era realmente necesaria para obtener un ajuste adecuado. Es-
ta componente extra es comparable con la distribucion de FWHM de NC«x (ver
Figura 22) y muestra un corrimiento hacia el azul de ~ 390 km s~ respecto
de NCo (FWHMp o ~190 km s7'). Analizando la relacién entre el FWHM de
BCx y NC«x para las galaxias de la muestra, se encuentra que el valor medio es
FWHMgc«/FWHMnN Cc« ~8. Para esta galaxia, la relacion entre FWHMpgcy v el
FWHM de esta componente adicional es también ~8. Esto sugeriria que esta com-
ponente extra se origina en la NLR y no en la ILR (Schmidt y col., 2016). Esta
galaxia no presenta ninguna componente adicional en Hf3.

De acuerdo a lo visto en la Seccién 5.5, la galaxia IRASo4576+0912 es el objeto
que mads se aparta en el ajuste de la Figura 30. Posteriormente se encontr6 que tam-
bién se alejaba del ajuste encontrado en la Figura 31, y por lo tanto no fue tenido
en cuenta en el andlisis de dicha figura. Este objeto muestra un Corrimiento de
~ —1700 km s~ y una masa para el agujero negro de log(Mgy /Mg)~6.4. Muestra
un FWHM de [Olll]cc de ~ 750 km s~ y es uno de los mds altos de la muestra.
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“Cada cosa tiene su belleza, pero no todos pueden verla”

— Confucio.

En la Seccién 4.3 se mostré como se realizé la descomposiciéon en gaussianas a
las lineas de emisién de la zona azul y roja del espectro electromagnético. En dicha
seccion se explico de que manera se obtuvieron los FWHM y los flujos de todas las
lineas de emisién medidas. En este capitulo se estudiaran las luminosidades de las
distintas lineas, tanto de la BLR, como la componente ancha de Hx y Hf3, como
asi también las originadas en la NLR, como [OIII]A,5007; [NIIJA6584; [SII]A6731; ¥
la componente intermedia de Ho y HJf3.

La luminosidad de una determinada linea viene dada por:

L=47m1Fy (17)

Donde r es la distancia al objeto y Fj es el flujo de energia emitido por la fuente
en una determinada longitud de onda, por segundo y por cm?.
La distancia de cada galaxia se calculd a través del redshift publicado en la NED
(Nasa Extragalactic Database). El flujo F es uno de los pardmetros medidos en las

lineas de emisién, expuesto en la Seccién 4.3.

6.1 INCERTEZAS EN LA LUMINOSIDAD

Como se vio previamente en la Seccién 4.3, las incertezas tipicas en la mediciéon
de los flujos de las lineas son del orden del 15 % para las lineas de Balmer, [NII]
y [SII] y del orden del 10 % para las lineas del [OIII]. Las mismas involucran tni-
camente el proceso de medicién y no tienen en cuenta los errores en el sistema
de observacién, en la reduccion, etc; significando una cota minima a los errores
totales.

En la Seccién 4.2.2 se mencioné que 11 objetos de esta muestra tienen espectros
de SSDS. A diferencia de los espectros obtenidos en el marco de este trabajo, los
espectros de SSDS fueron tomados en noches fotométricas, por lo que cuentan con
una calibracién en flujo absoluta. Con el fin de obtener una estimacién de erro-
res que no se limite s6lo a los procesos de medicién, se procedié a comparar los
espectros de este trabajo con los del relevamiento mencionado a través de la medi-
cién del flujo de la linea de [OllI]JA5007. Por ejemplo, las mediciones de esta linea
en la galaxia SDSS J144052.60—023506.2 arrojaron exactamente los mismos valores,
tanto en el espectro obtenido desde CASLEO como en el de SSDS. Para la galaxia
SDSS J153001.82—020415.1, la diferencia de flujos es de ~30 %, mostrando un ma-
yor flujo la linea medida en el espectro de SSDS. Por otro lado, considerando la
galaxia SDSS J134524.69—025939.8, la diferencia de flujos es de un factor de 1.5. La
situaciéon mas extrema y marcada se ve para el objeto SDSS J151024.924+005843.9,
que muestra una diferencia de flujos de casi un factor de 3. Si se considerara este
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altimo caso para estimar los errores en la luminosidad, los mismos serfan de 0.47
dex en todos las figuras que se verdn en este capitulo. Sin embargo, considerando
que los AGNs son fuentes que presentan una marcada variabilidad, cualquier dife-
rencia de flujos que muestren los espectros de CASLEO y los de SSDS vendra dada
no sélo a diferencias en las calibraciones en flujo, sino que también a variaciones
intrinsecas en las emisiones de los objetos. Teniendo en cuenta que los espectros
de CASLEO y de SSDS fueron tomados en épocas diferentes, es muy dificil poder
cuantificar cualquier incerteza que pueda proveer el sistema de observaciéon y la
calibracion en flujo. De esta manera, los errores en los flujos que se tendrdn en
cuenta y se considerardn en este trabajo son los asociados a las mediciones.

En el caso del redshift publicado en la NED, el error es tipicamente menor al 1 %,
por lo que las incertezas en la distancia son despreciables frente a los errores invo-
lucrados en los flujos.

Teniendo en cuenta la Ecuacién 17, se tiene:

(AL)? = 2(Ar)? + (AFy)? (18)

y considerando que: Ar < AF,, el error de la luminosidad vendrd dado por la
incerteza en el flujo, siendo de ~ 15 % o de 0.06 dex para las lineas de Balmer, [NII]
y [SII] y de ~ 10 % o de 0.04 dex para las lineas del [OII].

6.2 LUMINOSIDADES DE LAS COMPONENTES DE HX Y Hﬁ

Las dos lineas de emisién de Balmer mds prominentes en un AGN son Hx y Hf3.
Como se vio previamente, ambas presentan més de una componente, dependiendo
de la galaxia. En esta seccion se estudiard como es la emisién de una linea respecto
de la otra, componente a componente.

En la Figura 32 se muestran las distintas componentes de cada linea, compara-
das entre si. Se realiz6 para cada caso un ajuste OLS bisector, que estd indicado en
linea sdlida en cada panel. Cada linea discontinua representa la identidad.

En el panel superior izquierdo se muestra como es la luminosidad total (suma de
las luminosidades de cada componente) de Ho y de Hf3. El ajuste OLS bisector da
una pendiente de 1.2 y una ordenada al origen de log (Lypgtot) = — 8.9. Ambas
luminosidades estdn fuertemente correlacionadas, con un coeficiente de Pearson
de rp = 0.93. Como es de esperar, Hx presenta una luminosidad mayor que Hf3 en
todas las galaxias de la muestra.

Las componentes anchas BCo y BC3 se ven en el panel superior derecho. El ajuste
da una pendiente de 0.86 y una ordenada al origen de log (Lgcp) = 6.1. Las lumi-
nosidades de ambas componentes también estdn fuertemente correlacionadas, con
un coeficiente de Pearson de r, = 0.87.

El panel inferior izquierdo muestra las luminosidades de NCx y NCf. El ajuste
OLS bisector realizado tiene una pendiente de 0.97 y una ordenada al origen de log
(Lncp) = 0.62. Si bien la tendencia entre ambas componentes muestra mayor dis-
persion que las anteriores, el coeficiente de correlacién de Pearson es de 1, =0.70.

Finalmente, en el panel inferior derecho se muestra la relacién entre la luminosi-
dad de ICx y de IC. Las 15 galaxias analizadas en este panel muestran una mayor
luminosidad para la componente de H«x, con un ajuste OLS bisector que tiene una
pendiente de 1.5 y una ordenada al origen de log (Licp) = — 22. La tendencia es
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Figura 32: Luminosidad total de Hx comparada con la luminosidad total de Hf3 (arriba a
la izquierda), luminosidad de BCo y BCf (arriba a la derecha), luminosidad de
NCax y NCf (abajo a la izquierda) y luminosidad de ICx con IC( (abajo a la
derecha). La linea discontinua indica la identidad, mientras que la linea sdlida
representa el mejor ajuste para cada conjunto de datos. Todas las luminosidades
estén en unidades de (erg s~ '). Barra de errores tipicas se ven en cada gréfico.

considerable, con un coeficiente de correlacién de Pearson de r,, = 0.80. Los ajustes
y coeficientes de correlaciéon de las tendencias correspondientes a la Figura 32, se
resumen en la Tabla 6.

En cada panel se muestra la barra tipica de error, que es de 0.06 dex, equivalente
al 15 %.

Considerando el cociente entre el flujo de NCa y NCf3, la mayoria de las galaxias
toman el valor esperado de ~3, sin embargo algunos objetos muestran cocientes su-
periores a ese valor. En el caso de los cocientes de BCot y BC3, los valores oscilan
tipicamente entre ~2.5 y ~10. Estos valores estan de acuerdo a modelos para la BLR
donde se consideran nubes de hidrégeno con una densidad electrénica constante.
Estos modelos arrojan valores de temperaturas que varian entre 8000 y 16000 K
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Tabla 6: Columna 1: tendencias consideradas entre las luminosidades de las distintas com-
ponentes de Ho y HB. Columna 2: ajustes OLS Bisector obtenidos. Columna 3:
coeficientes de correlacién de Pearson (rp,) de las distintas relaciones.

Pardmetros comparados Ajuste OLS Bisector | rp

log(LH« tot)—log(LHp tot) y=1.20x—8.9 0.93
log(Lec«)—log(Lecp) y=0.86x+6.1 0.87
log(Lnco)—log(Lnep) y=0.97x+0.6 0.70
log(Lic«)—log(Licp) y=1.50X—22 0.80

para los distintos cocientes.

6.2.1  Influencia del factor > en las correlaciones entre luminosidades

Teniendo en cuenta que la diferencia de distancia entre los objetos mas lejanos y
los més cercanos de la muestra puede llegar a un factor de 20, y considerando la
Ecuacion 17, se ve que el factor r? puede influir en cualquier correlacién entre lumi-
nosidades. Debido a ésto, lo méas adecuado a la hora de comparar luminosidades
es considerar objetos que se encuentren aproximadamente a la misma distancia.
Luego de examinar la distribucién de redshifts de las galaxias de la muestra, y
con el objetivo de no perder la mayoria de los objetos de estudio, se restringio el
rango del mismo de manera que 0.02<z<0.08 y se volvi6 a examinar la correlacién
vista en la Figura 32. Como puede verse en la Figura 33, las correlaciones se siguen
manteniendo.

63 LUMINOSIDAD DE BC«X

En esta seccién se mostrard como se comporta la luminosidad de la BCax compa-
rada con la luminosidad del resto de las lineas de emision.

En la Figura 34 se comparan las luminosidades de la componente ancha de la li-
nea Hx con las luminosidades de ICx, IC3, NCo y NCf. En dicha figura, todos los
paneles se presentan con los mismos limites en ambos ejes. Puede destacarse que
las luminosidades de BCo son sistematicamente mayores que las luminosidades
mostradas por el resto de las lineas de emisiéon. Ademads es evidente cierta relacion
entre ellas.

El panel inferior derecho muestra la relacién entre la luminosidad de BCo y de
NCp. Un ajuste OLS bisector da para este conjunto de datos una pendiente de
1.1 y una ordenada al origen de log (Lgc«) = — 1.6. El coeficiente de correlacién
de Pearson es de 1, = 0.54. La relacién entre la luminosidad de BCx y de NCo
puede verse en el panel inferior izquierdo. Para estas componentes se observa una
mejor tendencia que para las componentes del caso anterior, con un coeficiente de
correlacién de r, = 0.71. El ajuste da para estos datos una pendiente de 1.2 y una
ordenada al origen de ~ — 1.6. En ambos casos, la luminosidad de BC« se relaciona
con las de NCx y NCf de forma muy parecida, con valores de pendientes y de
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Figura 33: Figura andloga a la Figura 32, para galaxias con 0.02<z<0.08, en donde se ve:
luminosidad total de Ho comparada con la luminosidad total de Hf3 (arriba a
la izquierda), luminosidad de BCo y BCf3 (arriba a la derecha), luminosidad de
NCox y NCp (abajo a la izquierda) y luminosidad de ICo con IC( (abajo a la
derecha). La linea discontinua indica la identidad, mientras que la linea sélida
representa el mejor ajuste para cada conjunto de datos. Todas las luminosidades
estdn en unidades de (erg s~ 1). Barra de errores tipicas se ven en cada gréfico.

ordenadas al origen muy similares.

La relacion entre BCx y la componente intermedia ICf3 se muestra en el panel
superior derecho de la Figura 34. El ajuste da un valor para la pendiente de ~ 0.8
y una ordenada al origen de ~ 9.9. Si bien la tendencia muestra cierta dispersion,
el coeficiente de correlacion de Pearson es r, = 0.69. Es importante destacar que
se observa una relaciéon ain mds marcada entre la BCx y la ICx (panel superior
izquierdo). Un ajuste OLS bisector muestra valores para la pendiente de ~ 0.9 y
un punto cero de ~ — 0.4. El coeficiente de correlacion de Pearson es considerable-
mente alto, de rp = 0.92. Esta alta correlacién encontrada entre las luminosidades
de ambas componentes implica una dependencia entre las dos regiones emisoras
y también probablemente en sus condiciones fisicas.

Se realiz6 un cociente entre las luminosidades de la BCx y de la IC«x, y se en-
cuentra que Lgc/Lic ~1.5. Esto significa que las luminosidades de ambas com-
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Figura 34: Luminosidad de la componente ancha (BC) de Hx comparada con la luminosi-
dad de: la componente intermedia IC de Hx (arriba a la izquierda), IC(3 (arriba
a la derecha), la componente delgada NC« (abajo a la izquierda) y NCf (abajo
a la derecha). Todas los valores de las luminosidades estdn en unidades de (erg
s~ ). Las lineas s6lidas representan los mejores ajustes para los datos. Barras de
errores tipicas de 0.06 dex se indican en cada gréfico.

ponentes son verdaderamente comparables (Schmidt y col., 2016). Probablemente,
la geometria de las regiones emisoras, como asi también la presencia de diferen-
tes cantidades de gas y diferentes densidades, juegan un rol fundamental en las
luminosidades de cada regién. Un caso particular es el de la ILR, que si bien sus
condiciones fisicas no son del todo conocidas hasta el momento, su relacién con
la BLR es més estrecha que la NLR. La region intermedia presenta caracteristicas
fuertemente ligadas a la BLR, no sélo dindmicas, sino también relacionadas con la
cantidad de energia que emitida (Schmidt y col., 2016).

En la Figura 35 se comparan las luminosidades de BCx con las luminosidades de
las lineas prohibidas originadas en la NLR, especificamente las lineas [OIlI]JA5007
(tanto la emisién del central como la emision asimétrica), [NIIJA6584 y [SII]A6731.
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Luminosidad de la componente ancha (BC) de Hx comparada con la lumino-
sidad de: [OIll]JA5007cc (arriba a la izquierda), [NII]JA6584 (arriba a la derecha),
[OllIJA5007ca (abajo a la izquierda) y [SII]A6731 (abajo a la derecha). Todos los
valores de las luminosidades estdn en unidades de (erg s—'). Las lineas soli-
das representan los mejores ajustes para los datos. Barras de errores tipicas se

muestran en cada panel.

Se aplicaron ajustes OLS Bisector a estos datos, que dieron valores de pendientes
de 1.2, 1.3, 1.2y 1.0 para las lineas de [NII], [SII], [OllI]cc y [Olll]ca, respectivamen-
te. Los coeficientes de correlacién de Pearson para las primeras tres tendencias son
aproximadamente r, = 0.73, mientras que para el caso del [Olll]ca es de 1, = 0.67.
Las pendientes de los ajustes entre la BCx y las lineas originadas en la NLR son
préacticamente similares, lo que podria indicar que las condiciones fisicas serian

similares

en los cuatro casos.

Teniendo en cuenta que BCp correlaciona con BC«, se encontraron para la primera
tendencias andlogas a las encontradas en esta Seccién para BCa.
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6.3.1  La luminosidad de BCo considerando galaxias con 0.02<z<0.08

Considerando lo visto en la Seccién 6.2.1, se volvieron a examinar las corre-
laciones considerando sélo las galaxias con redshifts en el rango 0.02<z<0.08. Las
mismas pueden verse en las Figuras 36 y 37, que son andlogas a las Figuras 34 y 35,
respectivamente. Como puede apreciarse, las correlaciones se siguen manteniendo
aun considerando un rango de redshifts mucho menor.
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Figura 36: Figura andloga a la Figura 34 para galaxias con redshifts en el rango 0.02<z<0.08,
en donde se ve la luminosidad de la componente ancha (BC) de Ho comparada
con la luminosidad de: la componente intermedia IC de He (arriba a la izquier-
da), ICf (arriba a la derecha), la componente delgada NC« (abajo a la izquierda)
y NCp (abajo a la derecha). Todas los valores de las luminosidades estan en uni-
dades de (erg s~ ). Las lineas s6lidas representan los mejores ajustes para los
datos. Barras de errores tipicas de 0.06 dex se indican en cada grafico.



64 LAS LUMINOSIDADES Y EL MOTOR CENTRAL

42 |- . 42 |- .
415 . 415 |- .
= ar - 41+ =
an L i L ]
S - . - ]
40.5 [ . 40.5 [ ]
40 & + 40 [ =
Colovv v b v bl oA v v v v b v v Ly o4

39.5 40 40.5 41 415 39 40 41

log (L[omcc]) log <L[NII]>

7\ T 1T ‘ 1T 17T ‘ 1T 17T ‘ 1T T \7 7\ T T T ‘ T T T T ‘ T T T T T \7
42 - . 42 |- .
415 - . 415 |- .
T3 i ] r 1
= a1 . 41 - .
a0 L i L ]
2 N ] B ]
40.5 [ . 405 ]
s ° + 40 +
Colovvn b by by byl N B B AR BT

39.5 40 405 41 415 39 40 41

log (L[OHIca]) log (L[sn])

Figura 37: Figura andloga a la Figura 35 considerando galaxias con redshifts en el rango
0.02<z<0.08, en donde se ve la luminosidad de la componente ancha (BC) de
Hax comparada con la luminosidad de: [OllI]JA5007cc (arriba a la izquierda),
[NII]A6584 (arriba a la derecha), [OIlI]A5007ca (abajo a la izquierda) y [SII]A6731
(abajo a la derecha). Todos los valores de las luminosidades estdn en unidades
de (erg s~ ). Las lineas sélidas representan los mejores ajustes para los datos.
Barras de errores tipicas se muestran en cada panel.

64 LAS LUMINOSIDADES Y EL MOTOR CENTRAL

Como se ha visto anteriormente, la masa del agujero negro de una galaxia acti-
va depende de la luminosidad de la componente ancha de la linea Hx (Ecuacion
9). Considerando ademds que hay una relacién entre esta luminosidad y las lu-
minosidades del resto de las lineas de emisién; es de esperar entonces que las
luminosidades de las distintas lineas estén relacionadas también con la masa del
agujero negro central.

Como se vera en esta seccion, se han encontrado marcadas tendencias entre la ma-
sa del agujero negro y las luminosidades de las distintas componentes de las lineas
de Balmer y de las lineas prohibidas.

En la Figura 38 se muestran las relaciones entre la masa del agujero negro cen-
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tral y las

luminosidades de las componentes delgadas e intermedias de Hx y Hf3.

En el panel superior izquierdo se puede observar la tendencia entre la masa del
agujero negro y la luminosidad de NCo. La relacién entre ambos pardmetros es

marcada,

con un coeficiente de Pearson de r, = 0.68. El ajuste en este caso tiene

una pendiente de ~0.95. La tendencia muestra mayor dispersién para NCf3, con
un coeficiente de correlacién de r, = 0.47. La pendiente del ajuste es similar al
anterior. La relacién mds marcada se encuentra entre la masa del agujero negro
y la luminosidad de ICx, con un coeficiente de correlacion de 0.84. El valor de la
pendiente para el ajuste en este caso es un poco mayor que las anteriores, de ~1.4.
Para el caso de ICf3 la tendencia es menos pronunciada, con un rp = 0.61. El ajuste
de esta distribucién tiene una pendiente de ~1.5.
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parte, la relacién entre la masa del agujero negro central y las lumino-

sidades de las lineas prohibidas se muestran en la Figura 39. El panel superior
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izquierdo muestra la tendencia para la linea de [NII], cuyo coeficiente de correla-
cién de Pearson es de 0.63. El ajuste para esta distribucién de puntos tiene una
pendiente de ~0.9. Arriba a la derecha se muestra la relacién que hay para la linea
[SII], con un coeficiente r, =0.65. El ajuste en este caso tiene una pendiente de ~1.
La tendencia méds marcada se ve entre la masa del agujero negro y la luminosidad
de [OllI]cc, en el panel inferior izquierdo, con un r, =0.74 y un ajuste con una pen-
diente de ~1. Por tdltimo, abajo a la derecha se muestra la relacién entre la masa
del agujero negro y la luminosidad de [Olll]ca, con un coeficiente de correlacién
de rp, =0.72 y un ajuste con una pendiente de ~ 1.1.

Todas las tendencias muestran que mientras mayor es la masa del agujero negro,
mayores son las luminosidades de todas las lineas de emisién. Esto sugiere que,
mientras mas masivo es el agujero negro, hay mds cantidad de fotones energéticos
disponibles, y por ende se generan mds ionizaciones que a su vez producirdn mds
recombinaciones que dan lugar a las lineas de emisién mds intensas.

Teniendo en cuenta que las masas de los agujeros negros fueron calculadas a tra-
vés de la luminosidad de BC«, en todas las correlaciones mostradas en esta secciéon
también hay que considerar la influencia del factor r?> mostrada en la Seccién 6.2.1.

6.5 DIAGRAMAS DE DIAGNOSTICO

En la Figura 40 se muestra el diagrama de diagnéstico estdandar de Baldwin,
Phillips y Terlevich, 1981 (BPT) para las galaxias de la muestra. El diagrama mos-
trado considera los cocientes entre las intensidades de [OIll]JA5007/Hf contra
[NIIJA6584/Hax para las 40 galaxias de la muestra a las que fue posible medir-
les las cuatro lineas de emisién mencionadas. La linea sélida en dicho diagrama
corresponde a la divisién que encontraron Kauffmann y col., 2003 entre AGNs y
galaxias con formacién estelar. La linea discontinua marca la division tedrica en-
contrada por Kewley y col., 2001, que es un limite superior teérico para las galaxias
con formacién estelar. Para el caso de la emisiéon de Ho y Hf3, se considera sélo
el flujo de la componente delgada (NCx y NCf3, respectivamente), que es la repre-
sentativa de la emisiéon de la NLR. El flujo [OIlI]JA5007 corresponde a la emisién
total de [OIIl], es decir, [OIlIJA5007cc + [OIlI]A5007ca.

Como se aprecia en la figura, la mayoria de las galaxias estdn en la regién co-
rrespondiente a los AGNs. Sin embargo, 6 objetos se encuentran en la regién deli-
mitada por ambas curvas, que seria una zona de transicién o intermedia. Ademads,
8 galaxias de la muestra se encuentran en la regién correspondiente a las gala-
xias de formacion estelar. Este resultado es andlogo al obtenido por otros autores,
quienes encuentran que algunas NLS1 pueden caer en la zona correspondientes a
regiones HII cuando se estudia sus cocientes de intensidad (e.g., Drake y col., 2011;
Rodriguez-Ardila, Pastoriza y Donzelli, 2000; Wu y Zhang, 2013).

Las 6 galaxias que se ubican en la zona intermedia, delimitada por ambas cur-
vas en la Figura 40, son: CTSJ13.12, CTSKo06.02, RBS1665, RXJ0024.7+0820, SDSS]
153001.82—020415.1 ¥ SDSSJ161227.83+010159.8. A su vez, las 8 galaxias ubica-
das en la regioén correspondiente a las galaxias de formacién estelar son: 2MASX]
01413249—1528016, 2MASXJ08173955—0733089, FAIRALLo107, HE1438—0159,

MCG—o05.01.013, RHS56, SDSSJ144052.60—023506.2 y WPV85007. Estos objetos ex-
hiben lineas de emisién anchas correspondientes a FWHMgcy > 1500 km s
Estos valores son caracteristicos en los AGNs y no van a encontrarse valores
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Figura 39: Masa del agujero negro comparada con la luminosidad de: NC«x (arriba a la
izquierda), NCf (arriba a la derecha), ICax (abajo a la izquierda), ICf (abajo a
la derecha). Todas las luminosidades estan en unidades de (erg s 1). Las lineas
s6lidas representan los mejores ajustes para los datos. Barra de errores tipicas
se ven en cada gréfico.

semejantes en regiones HII, las cuales muestran velocidades de apenas algunos
cientos de km s~ '. En el caso de las galaxias SDSSJ144052.60—023506.2 y SDSS]
161227.834-010159.8, muestran velocidades correspondientes a FWHMg ¢y ~ 1000
y 1200 km s—! , respectivamente.

Que se encuentren galaxias con anchas lineas de emisién, propias de AGNs, que
estén ubicadas en la region de galaxias de formacion estelar en el diagrama BPT,
indica que la ionizacién en la NLR de estos objetos es debida no sélo al continuo
del ntcleo activo, sino que también hay una contribucién estelar. Relacionado con
ésto, se han encontrado, por ejemplo, galaxias Seyfert 1 con brotes de formacién
estelar (Rodriguez-Ardila y Viegas, 2003). En los casos mencionados arriba, la io-
nizacién se produce por fotones provenientes del motor central del AGN y por
fotones emitidos por estrellas jovenes en regiones HII. Sin embargo, los espectros
de estas galaxias no muestran caracteristicas estelares, como por ejemplo lineas
de absorcién. Es de esperar que el continuo no térmico, proveniente de las regio-
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Figura 40: Cociente de intensidades de lineas [OllIJA5007/Hf contra [NIIJA6584/Ho para
las galaxias de la muestra. Los flujos de Hx y Hf corresponden a los de las com-
ponentes angostas de cada linea. El flujo [OIlIJA5007 corresponde a la emisién
total ([OllIJA5007cc + [OlllJA5007ca). La linea sélida y discontinua indica la di-
vision encontrada entre galaxias con formacién estelar y AGN por Kauffmann
y col., 2003 y Kewley y col., 2001, respectivamente. Una barra de error tipica se
muestra en la parte inferior derecha de la figura.

nes centrales del ntcleo activo, diluya cualquier absorcién o cualquier rastro de
presencia estelar. Por otro lado, la propia descomposicion del perfil de Hp en sus
componentes ancha y delgada puede influir en el cociente [OllI]JA5007/H.






COMENTARIOS FINALES Y DISCUSION

“Dudar no es un defecto. Dudar todo el tiempo
sin llegar a una conclusion es el defecto”

— Lu Xun.

En los primeros capitulos de este trabajo se presentaron los fundamentos bésicos
sobre el fenémeno de actividad nuclear en galaxias. Se mostraron las principales
caracteristicas observacionales de los AGNSs, la estructura de los mismos en el mar-
co del modelo unificado e informacién bésica de los distintos tipos de galaxias
activas a lo largo del espectro electromagnético. Se hizo un particular énfasis en
las galaxias del tipo Narrow Line Seyfert 1, que son los objetos de interés en este
trabajo. En el marco de la dindmica nuclear en los AGNs, se describié una de las
formas disponibles de estimar las masas de los agujeros negros centrales y la re-
lacién entre el motor central y algunos pardmetros de las estrellas del bulge de la
galaxia. También se mostraron los antecedentes existentes de componentes inter-
medias en la emisién de las lineas de Balmer en distintas clases de AGNs.

Ya en la segunda parte, el trabajo se enfocé de lleno en las galaxias NLS1, a
través de la observacion y el estudio de estas galaxias. Para esto se observo, en un
total de 52 noches, una muestra de 53 galaxias NLS1, 39 de las cuales son del he-
misferio sur. Se obtuvieron espectros en dos rangos espectrales distintos para casi
todos los objetos de la muestra, abarcando desde ~4000A—5500A en el rango azul
y desde los ~5500A—7000A en el rojo. Los espectros obtenidos son de resoluciéon
moderada, de ~ 170 km s~ ! en Hat y de ~ 190 km s~! en HP (Capitulo 4).

Se realiz6 una cuidadosa descomposicion de gaussianas a las principales lineas
de emisién, tanto en el rango azul como en el rojo. Ajustes con 2 y 3 componentes
se hicieron para los perfiles de Hp y Hx, teniendo en cuenta en el dltimo caso la
presencia de las lineas [NIIJAA6549,6584. Para la linea [OIII]JA5007 se usaron ajustes
de 1 y 2 componentes, dependiendo de que el perfil muestre o no asimetrias hacia
el azul. Las lineas correspondientes a [SII[]AA6717,6731, se detectaron para 28 gala-
xias de la muestra (Seccién 4.3).

Las mediciones y descomposicion de los perfiles de las lineas de emisién permi-
tieron estudiar los rangos de velocidades involucrados en la NLR y BLR (Seccién
5.1), encontrando, como es de esperar, que las velocidades en la primera region es
de algunos cientos de km s~ ! mientras que en la BLR se ven velocidades tipicas

para la mayoria de las galaxias que van desde los ~ 1000 km s~ ! a los 3300 km s~ .

Algunas galaxias mostraron velocidades para la componente ancha de H3 que
superan los 2300 km s~ '. Teniendo en cuenta que de acuerdo al criterio inicial
adoptado por (Osterbrock y Pogge, 1985) las NLS1 tienen FWHMyg <2000 km
s~!, estos objetos se vieron de manera particular en la Seccién 5.6. En dicha sec-
cién se muestra de que manera y de acuerdo a que mediciones tales objetos fueron

clasificados como NLS1. Como es esperable, el FWHM obtenido va a depender del
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criterio de medicién adoptado. Por ejemplo algunos autores ajustaron el perfil de
Hf con una sola componente gaussiana, dejando de lado cualquier “ala” o com-
ponente mds ancha que pudiera tener el perfil de la linea (e.g., Bergeron y Kunth,
1984; Grupe y col., 1995; Maza y Ruiz, 1989). Se hicieron ajustes de prueba, con-
siderando una sola gaussiana para los perfiles de Hf3 de las galaxias en cuestion,
y los valores para el FWHM coinciden, dentro de los errores, con los obtenidos
por los autores. Otros trabajos consideran una componente delgada para Hf3 mo-
delada a través de la linea de [OIlI]JA5007, y restan la misma al perfil total de Hf3,
asumiendo finalmente que lo que queda corresponde a la emisién de la BLR (e.g.,
Grupe y col., 2004).

Teniendo en cuenta que el FWHM de la componente ancha de H dependera en
gran medida de la manera en que se realiz6 la medicion, que una galaxia satisfaga
o no el criterio de Osterbrock y Pogge, 1985, serd muy relativo y dependiente del
criterio adoptado para dicha medicién. No obstante, hay una distribucién conti-
nua en los anchos de las lineas 6pticas en las galaxias Seyfert, y la separaciéon entre
NLS1 y BLS1 (Seyfert 1 con lineas anchas) es entonces arbitraria. Sulentic y col.,
2000 encuentran que las propiedades de los AGNs cambian maés significativamen-
te con un FWHM de 4000 km s~ . Estos autores sugieren que las NLS1 muestran
una clara continuidad con las galaxias con lineas anchas, indicando que no son una
clase distinta de AGN. Las galaxias que muestren FWHM menores que 4000 km
s~ ! muestran menores masas en los agujeros negro y mayores tasas de acrecion.
Relacionado con ésto, se han encontrado muchos objetos en la literatura que pre-
sentan caracteristicas similares a las NLS1 (por ejemplo intensa emisiéon de Fe I,
fuerte emisién en rayos X blandos y variabilidad) y exceden los 2000 km s~ en el
FWHM de Hp (e.g., Véron-Cetty, Véron y Gongalves, 2001). Estos tltimos autores
también sugieren que hay una transicion continua de todas las propiedades entre
las NLS1 y las BLS1 y que el limite de 2000 km s~ usado para separar ambas cla-
ses es arbitrario; proponiendo el cociente Fell/Hf como un parametro fisico mas
significativo y ttil a la hora de separar entre las dos clases de galaxias.

Ademas de estudiar los rangos de velocidades de las distintas lineas de emision,
en la Seccion 5.1 se calcularon las densidades electréonicas en la NLR a través de las
lineas de [SII] (McCall, 1984). Los valores encontrados estdn en el rango de algunos
cientos de cm 3, y coinciden con lo obtenido por otros autores (e.g., Rodriguez-
Ardila, Pastoriza y Donzelli, 2000; Xu y col., 2012).

En la Seccién 5.2 se estimaron las masas de los agujeros negros centrales para
las galaxias de la muestra, utilizando los pardmetros obtenidos en la descomposi-
cién de gaussianas a los perfiles de Hx (de acuerdo a la Ecuacién 7). Los valores
obtenidos para la mayoria de las galaxias estdn en el rango log(Mgn/M¢g) ~ 5.7 —
7.4, con un valor medio de log (MpH/Mg)~6.2 (Schmidt y col., 2016). Este rango
de valores es menor al obtenido por otros autores en BLS1, confirmando que las
NLS1 tienen agujeros negros menos masivos (e.g., Grupe, 2004; Komossa y Xu,
2007). Esto es esperable, teniendo en cuenta que la masa del agujero negro es di-
rectamente proporcional al cuadrado del FWHM de la componente ancha de las
lineas de Balmer.

Se utilizaron las distintas lineas de emisién de la NLR (componentes delgadas de
Ha y HP y las lineas prohibidas [OIII], [NII] y [SII]) como sustitutos de la disper-
sion de velocidades estelares, utilizando el FWHM de las mismas para re-examinar
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la relacion M — o, encontrada en galaxias normales (Secciéon 5.3). Teniendo en
cuenta las incertezas en la determinaciéon de los FWHM de las lineas de emisién y
las incertezas en las masas de los agujeros negros, se encuentra que, en general, la
mayoria de las NLS1 de la muestra caen por debajo de la relaciéon M — o,. El hecho
de que las NLS1 tengan masas de agujeros negros menores, y teniendo en cuenta
que estos objetos suelen tener altas tasas de acreciéon (Warner, Hamann y Dietrich,
2004) y entonces estdn creciendo rapidamente (Mathur y Grupe, 2005a,b), podria
sugerir que son AGNs que estdn en una etapa temprana de actividad. Si bien cuan-
do se consideran las lineas de [SII] las galaxias parecen aproximarse un poco mas
a la relacién (en concordancia con lo encontrado por Komossa y Xu, 2007), no se
ve ninguna correlacion entre el FWHM de las lineas de [SII] y la masa del agujero
negro. El hecho de que las 5 lineas examinadas sittien a las NLS1 por debajo de la
relacion M — o, podria estar de acuerdo a lo encontrado por Mathur y col., 2012,
quienes sugieren que las galaxias huéspedes de estos AGNs tienen pseudobulges.
En este contexto, las NLS1 no seguirian la relaciéon M — o, porque sus bulges son
intrinsecamente diferentes a los de otros tipos de AGNs (Schmidt y col., 2016).

En la Seccién 5.4 se estudi6 la componente intermedia de Hx y Hf3 encontrada
en algunas galaxias de la muestra. La mayoria de los objetos que muestran esta
componente, presentan un rango de velocidades que va desde los 600 a los 1500
km s~!, con un valor medio de ~1100 km s~ !. Se encuentra una interesante ten-
dencia entre FWHM;icg FWHMpgcp, con un coeficiente de correlacion de Pearson
de r, =0.66. La correlacién es atin mds evidente y marcada entre FWHM;c« y
FWHM3gc, con un coeficiente de Pearson de r, =0.93. Para esta muestra se en-
contr6 que FWHMgc/FWHMjc« estd en el rango de ~ 2.1 —3.3, con un valor
medio de ~2.6. Para el caso de Hf3, el cociente FWHMgcpg/FWHM|cp estd en el
rango de ~ 2 — 3.8, con un valor medio de ~2.9, valor que estd en concordancia
con el obtenido por Mao y col., 2010, de ~3 para Hf3. Se hicieron test K-S y se
encontré que tanto en Ho como en Hf3, la componente intermedia forma parte
de una distribucién diferente respecto de las componentes ancha y delgada. Estos
resultados sugieren la posibilidad de 3 regiones de emisién cinematicamente dis-
tintas (la ILR y las ya conocidas BLR y NLR) y muestran que la BC y la IC estan
de alguna manera relacionadas. Si se asume que el cuadrado del FWHM del gas
decrece con la distancia al centro, esta ILR estaria rodeando la BLR, con un co-
ciente de los tamafios medios dado por el cuadrado del cociente entre los FWHM
de ambas componentes: Riir/Rerr o< (FWHMgc/ FWHM;ic)? ~ 4 — 9 (Schmidt
y col., 2016).

Teniendo en cuenta que la masa del agujero negro depende del FWHM de la com-
ponente ancha, y considerando que FWHM;C correlaciona con FWHMg ¢, enton-
ces es de esperar una correlacion entre la masa del agujero negro y el FWHM de la
componente intermedia. De hecho, la correlacién encontrada tiene un coeficiente
de Pearson de rp, = 0.86 y 0.64 para Hx y Hf3, respectivamente; indicando que la
dindmica de esta region estd claramente afectada por el motor central.

La presencia de esta componente adicional intermedia afecta principalmente a la
componente delgada NC. Si se considera el ajuste del perfil con s6lo dos compo-
nentes, NC serfa mucho mas ancha y mostraria una mayor cantidad de flujo. En el
caso de la BC, ésta no variarfa demasiado, en general puede aumentar su FWHM
en ~10 —15 % y disminuir su flujo en ~10 — 25 %. De esta forma, y contrariamente a
lo que uno esperaria, las masas de los agujeros negros en general disminuirfan ~10
—20 % si se consideraran s6lo dos componentes para las lineas de Balmer (Schmidt
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y col., 2016).

Como se vio en la Seccién 5.4.4, la existencia de componentes adicionales podria
deberse a la buena S/N que tenga un espectro. Si se dispusiera de un espectro con
baja S/N, seria més dificil ajustar distintas componentes, y por ende, la IC no se
detectaria. Esto podria sugerir que mientras mayor sea la S/N de un espectro, mds
cantidad de componentes podrian aparecer y ser ajustadas en un perfil.

Algunas de las galaxias estudiadas en este trabajo que presentan una IC tienen
espectros con una alta S/N. Sin embargo, también se encuentran objetos que pre-
sentan esta componente intermedia y tienen una S/N igual o menor que algunas
galaxias que no presentan la IC. Esto sugiere que la S/N, si bien es mas que
importante, no seria un pardmetro definitivo a la hora de detectar componentes
adicionales.

Es de esperar que si se disponen de espectros con una excelente S/N y muy al-
ta resolucién, podrian aparecer un mayor ntimero de componentes. Esto indicaria
que la regién emisora esta estratificada, es decir, formada por distintas capas. Lo
anterior sugeriria, como es de esperar, que la regién emisora forma parte de un
“continuo” y no de algo discreto.

A través de la variabilidad se puede confirmar que una componente adicional se
trate efectivamente de emisién proveniente de otra regién y no de un resultado
matemadtico a través de un ajuste (ver Seccion 5.4.4).

Como se vio en la Seccién 5.5, 28 galaxias de la muestra presentaron asimetrias
hacia el azul en el perfil de las lineas de [OIll]A5007. Las mismas se ajustaron con
una segunda componente, ademads de la componente central del [OIII]. Conside-
rando la diferencia de velocidades entre [Olll]cc y [Olll]ca, se ve que |AvI| puede
alcanzar los goo km s~ ', con la mayor cantidad de galaxias mostrando un [Av |
entre ~30 — 300 km s~ .

Los objetos que muestran mayores |Av |, muestran un mayor FWHM en la com-
ponente [Olll]cc. Esta tendencia encontrada en esta muestra de galaxias tiene un
coeficiente de correlacién de Pearson de r,, = —0.55, y coincide con lo encontrado
por Bian, Yuan y Zhao, 2005 para galaxias NLS1 del DR3 (SDSS Data Release 3).
Con el objetivo de estudiar la diferencia de velocidad mostrada por el extremo azul
de la componente asimétrica respecto de la componente central, y asumiendo que
el ancho de [Olll]c4 en la base es aproximadamente el doble del FWHM o 111)cq,
se defini6: Corrimiento = [Avl + FWHMp111)cq (Ecuacion 16). Se ve que las
galaxias que muestran un mayor Corrimiento son las que también tienen una ma-
yor masa del agujero negro. La tendencia encontrada tiene un coeficiente de Pear-
son de rp, = —0.69 y estd influenciada por la tendencia que existe entre Mgy y
FWHM|o111]cq (tp =0.53) y en mucho menor medida por la relacién entre Mgy y
Av (rp = —o0.2). Lo anterior sugiere que la intensidad de los vientos que se originan
en la NLR y se manifiestan en la asimetria de [OIII] estan afectados por el potencial
gravitatorio central. Esto estaria de acuerdo al hecho de que la masa del agujero
negro correlaciona de buena manera con la emisioén en radio, sugiriendo que las
galaxias NLS1 con mayores masas de agujeros negros tienen mayores probabilida-
des de presentar jets relativistas (Jarveld, Lihteenmdki y Ledn-Tavares, 2015) y por
ende fuertes vientos.

Finalmente, en el Capitulo 6 se vio como se comportan las luminosidades de las
distintas lineas de emisién. Se encontraron tendencias moderadas y fuertes entre
la luminosidad de BC«x con las luminosidades del resto de las lineas de emision,
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con coeficientes de correlacién de Pearson que llegan a rp, = 0.92 como es el caso
entre Lgcy V Lic«. Considerando estas dos luminosidades, ambas muestran ser
realmente comparables, con Lgc«/Lic ~1.5 (Schmidt y col., 2016). Como se vio
en la Seccién 6.2.1, el factor r? influye en cualquier correlacién entre luminosida-
des. Esto requiere que, a la hora de comparar luminosidades, se estudien objetos
con distancias parecidas. Luego de restringir el rango de redshifts y considerar s6-
lo aquellas galaxias con 0.02<z<0.08, se encuentra que las tendencias encontradas
se siguen manteniendo.

Considerando el cociente entre Lgc« y Lecp, se encuentran valores que van para
la mayorfa de las galaxias desde ~ 2.5 a ~10. Estos valores coinciden con modelos
de fotoionizacién en los cuales, considerando nubes de la BLR con hidrégeno y
densidades electrénicas de Ne = 10'° ecm—3, se obtienen valores similares varian-
do el parametro de ionizaciéon I' y la temperatura (Osterbrock, 1989). Bajo estas
consideraciones, se tendrian BLRs con temperaturas que varian entre los 8ooo K y
los 16000 K, con la mayoria de los objetos de la muestra mostrando temperaturas
en el rango de los 10000 K a los 14000 K.

En la Seccién 6.4 se muestran las tendencias encontradas entre las luminosida-
des de las distintas lineas de emisién con las masas de los agujeros negros. En
todos los casos, las galaxias que muestran mayores masas de sus agujeros negros
también presentan mayores luminosidades. Las tendencias muestran coeficientes
de correlacion de Pearson tipicos de 1, ~0.65—0.75, con un rp ~0.84 para la relacién
entre Mgy y Lica.

Por dltimo, en la Seccién 6.5 se vio la ubicacién de las galaxias de la muestra
en el diagrama BPT. Dicho diagrama muestra los cocientes [OIlI]JA5007/Hf3 contra
[NIIJA6584/Ha para los 40 objetos que mostraron las 4 lineas de emisién. Como
es de esperar, la mayoria de las galaxias caen en la regién correspondiente a los
AGNSs (Figura 40). Sin embargo, algunos objetos caen en la regiéon del diagrama
correspondiente a galaxias con formacién estelar. Esto coincide con resultados ob-
tenidos por otros autores, quienes encuentran que algunas NLS1 pueden caer en
la zona correspondientes a regiones HII cuando se estudian los cocientes de inten-
sidad de lineas (e.g., Drake y col., 2011; Rodriguez-Ardila, Pastoriza y Donzelli,
2000; Wu y Zhang, 2013). Esto sugiere que, en estas galaxias, la ionizacién en la
NLR se debe no sélo al continuo del ntcleo activo, sino que también hay una con-
tribucion estelar. En este contexto se han encontrado galaxias Seyfert 1 con brotes
de formacion estelar (Rodriguez-Ardila y Viegas, 2003). Para estos objetos, la ioni-
zacion en la NLR es producida no sélo por fotones provenientes del motor central,
sino también por fotones emitidos por estrellas jovenes en regiones HII.
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INFORMACION ADICIONAL DE LA MUESTRA

A continuacién pueden verse en la Tabla 7 algunos pardmetros correspondientes
a las galaxias de la muestra, como ser la velocidad radial, el tamafio angular de
los ejes mayor y menor y la clasificacion morfolégica de los objetos. Los datos
presentados fueron extraidos de la NED (Nasa Extragalactic Database).

Tabla 7: Columna 2: Velocidad radial en km s~'. Columna 3 y 4: Ejes mayor y menor en
unidades de arcmin. Columna 5: Clasificacién morfolégica. Todos los datos fueron
extraidos de NED (Nasa Extragalactic Database).

Velocidad radial Eje mayor Eje menor Morfologia

Galaxia (kms™T) (arcmin)  (arcmin)

1AXGJ134450+0005 26262 — — —
1RXS Jo40443.5—295316 17995 0.20 0.19 —
2MASX]J01115114—4045426 16278 0.41 0.39 —
2MASX Jo1413249—1528016 24304 0.34 0.24 —
2MASX]J05014863—2253232 12232 0.31 0.29 —
2MASX]Jo08173955—0733089 21765 — — —
2MASX J21124490—3730119 12883 0.46 0.30 —
2MASX J21531910—1514111 23324 — — —
2MASX]21565663—1139314 8420 — — —
6dF J1117042—290233 21123 0.12 — —
CTSH34.06 9535 0.45 — —
CTSJ13.12 3663 0.47 — —
CTSKo6.02 19900 0.13 — —
CTSMoz.47 17106 0.18 0.2 —
CTSM13.24 19025 0.18 — —
Eo337—267 >30000 0.20 0.16 —
FAIRALLo107 18275 0.44 0.34 —
HEo0348—5353 >30000 — — —
HE1107+0129 28630 0.31 0.30 —
HE1438—0159 24860 0.32 0.27 —
IGRJ16185—5928 10381 0.37 0.32 —
IRAS04576+0912 10822 — — —
IRAS16355—2049 7906 0.30 — —
IRAS20520—2329 >30000 — — —
MCG—o04.24.017 3842 1.0 0.5 SBO
MCG—05.01.013 9198 0.3 0.25 —
MS20395—0107 >30000 0.22 0.12 —
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122 INFORMACION ADICIONAL DE LA MUESTRA

Tabla 7: Continuacién

Velocidad radial Eje mayor Eje menor Morfologia

Galaxia (km s~ ") (arcmin)  (arcmin)
NPM1G—17.0312 6559 — — —
RBSo106 18377 0.47 0.31 —
RBSo219 >30000 0.23 0.20 —
RBS1529 >30000 — — —
RBS1665 18197 — — —
RHS56 23709 — — —
RX Joo24.7+0820 20086 — — —
RX Jo323.2—4931 21285 0.48 0.30 —
RX Jogo2.5—0700 26715 — — —
RXJ2218.64+0802 >30000 — — —
RXJ2221.8—2713 >30000 — — —
RX J2301.8—5508 >30000 — — —
SDSSJ103210.164-065205.4 15821 0.29 0.21 —
SDSS J134524.69—025939.8 25566 0.27 0.17 —
SDSS J144052.60—023506.2 13295 0.26 0.23 Irregular
SDSS J151024.92+005843.9 21631 0.35 0.16 —
SDSS J153001.82—020415.1 15346 0.23 0.22 —
SDSS J153705.954-005522.8 >30000 — — —
SDSSJ161227.83+010159.8 29109 — — —
SDSS J225452.224+-004631.4 27202 — — —
V961349439 15589 — — —
WKK4438 4797 0.47 0.32 —
WPVS8507 8577 0.18 0.15 —
Zw037.022 13147 0.54 0.38 Sb
Zw049.106 11626 0.70 0.43 —

ZW374.029 4066 — — —




ESPECTROS OBTENIDOS

En las Figuras 41 a 51 se presentan los espectros obtenidos para este trabajo.
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Figura 41: Espectros observados desde CASLEO en los rangos 4300A - 5200A y 5600A

- 6900A. La ordenada esta en unidades de 10

espectros estdn en “rest-frame”.
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- 6900A. La ordenada esta en unidades de 10
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Figura 47: Espectros observados desde CASLEO en los rangos 4300A - 5200A y 5600A
- 6900A. La ordenada estd en unidades de 10
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Figura 49: Espectros observados desde CASLEO en los rangos 4300A - 5200A y 5600A
- 6900A. La ordenada estd en unidades de 10
espectros estan en “rest-frame”.
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MEDICIONES

“Hay que hacer como el carpintero: medir dos veces y cortar una”

— Anoénimo.

En la Tabla 8 se muestran el FWHM vy el Flujo de la componente delgada de He,
de la componente delgada de HP y de la componente ancha de Hf3.

Tabla 8: Columnas 2 y 3: FWHM y Flujo de la componente delgada de Hx. Columnas 4
y 5: FWHM y Flujo de la componente delgada de H3. Columnas 6 y 7: FWHM y
Flujo de la componente ancha de Hf3. Todos los FWHM estan desafectados por el
ancho instrumental y estén en unidades de km s~'. Los flujos estan en unidades

de 10 " ergem 2571,

Galaxia FWN Cx FN Cx FWNCB FNC(S FWBC(S FBCﬁ
1AXGJ 13445040005 147 0.80 192 0.29 1917 5.42
1RXSJ040443.5-295316 176 6.83 314 1.71 2276 3.71

2MASX]J01115114-4045426 256 5.33 251 0.97 1924 6.30
2MASX]J01413249-1528016 408 5.40 740 2.64 2212 1.90
2MASX]J05014863-2253232 164 28.37 193 3.82 1956 16.17
2MASX]Jo8173955-0733089 735 18.59 508 1.66 1159 3.57
2MASX]21124490-3730119 313 8.74 178 1.46 2199 9.46
2MASX]J21531910-1514111 549 2.45 316 0.21 2312 1.54
2MASX]21565663-1139314 365 8.97 327 1.23 — —

6dFJ1117042-290233 426 7.57 378 2.00 3568 41.45
CTSH34.06 — — 349 6.69 1685 8.74
CTSJ13.12 274 25.96 441 7.61 1688 55.03
CTSKo6.02 936 41.01 547 1.02 2658 6.08
CTSMoz.47 276 3.79 249 0.53 2157 5.56
CTSM13.24 314 3.72 488 2.18 2099 10.17
Eo337-267 — — 621 0.77 2153 1.98
FAIRALLo1o07y 437 15.80 695 5.17 2191 9.80
HE0348-5353 447 7.81 314 1.17 2289 18.11
HE1107+0129 180 3.17 281 0.35 2157 14.22
HE1438-0159 441 7.85 620 3.23 2006 9.39
IGRJ16185-5928 210 4.01 413 1.04 2717 18.35
IRAS04576+0912 484 22.38 461 2.39 711.7 1.33
IRAS16355-2049 467 64.58 456 13.50 2197  186.70
IRAS20520-2329 — — 350 0.87 2016 8.06
MCG-04.24.017 277 30.28 248 4.11 1695 15.81
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Tabla 8: Continuacién

Galaxia FWnca Fnca FWnep Fncp FWsep  Feep
MCG-05.01.013 207 16.85 266 3.52 2092 16.04
MS20395-0107 99 0.47 — — — —
NPM1G-17.0312 177 6.05 149 0.93 1256 1.84
RBSo106 348 1.40 — — 2180 2.44
RBSo219 526 18.27 300 0.44 2757 21.25
RBS1529 317 5.70 — — — —
RBS1665 394 13.45 389 1.40 2326 3.33
RHS56 536 27.49 533 11.53 2806 27.81
RXJo024.7+0820 244 4.09 399 1.50 1643 3.74
RXJ0323.2-4931 154 1.38 236 0.60 3450 10.52
RXJogo2.5-0700 114 2.09 418 1.73 2704 9.97
RXJ2218.6+0802 734 25.49 — — — —
RXJ2221.8-2713 509 4-43 — — — —
RXJ2301.8-5508 403 9.96 171 1.15 3405 16.52
SDSSJ103210.16+065205.4 434 2.22 — — — —
SDSSJ134524.70-025939.8 211 4.57 236 0.94 1769 8.88
SDSSJ144052.60-023506.2 206 14.13 407 5.05 — —
SDSSJ151024.92+005843.9 301 5.71 311 1.25 2070 4.37
SDSSJ153001.82-020415.1 211 5.03 233 1.63 — —
SDSSJ153705.95+005522.8 145 6.21 443 1.75 — —
SDSSJ161227.834+010159.8 573 2.10 257 0.55 1343 1.21
SDSSJ225452.224+004631.4 279 1.62 304 0.19 1555 2.53
V961349-439 181 1.22 275 1.07 3235 17.08
WKK4438 327 26.07 568 9.2 2152 11.95
WPV85007 313 12.70 738 17.26 3118 18.96
Zw037.022 238 13.86 148 1.63 — —
ZwW049.106 302 13.15 306 1.60 1776 2.71
Zw374.029 154 597 — — — —

En la Tabla 9 se listan el FWHM vy el Flujo de las componentes intermedias de

Ha y HB.

En la Tabla 10 se muestran el FWHM y el Flujo de [NIIJA6584 y de la componente

central de [OIlI]A5007.
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Tabla 9: FWHM y Flujo de ICx (columnas 2 y 3). FNHM y Flujo de ICj3 (columnas 4 y

5). Todos los FWHM estdn en unidades de km s~! y todos los flujos estén en

unidades de 10~ '* erg em —2 57 1.

Galaxia FWHM;icy | Flujorc« | FWHMcp | Flujoicp
1AXGJ 13445040005 — — 974.6 0.1863
2MASX]21124490-3730119 1055 0.8034 — —
6dFJ1117042-290233 1687 6.404 1191 0.5393
CTSJ13.12 754 11.47 552 3.807
CTSM13.24 1182 2.159 779 0.2142
HEo0348-5353 1015 3.091 1014 0.909
IGRJ16185-5928 2330 16.2 578 0.07918
IRAS16355-2049 1390 35.69 952 1.836
RBSo219 891 2.119 1319 1.311
RBS1529 970 6.645 — —
RBS1665 820 1.992 1023 0.1638
RHS56 1416 5.633 1100 1.62
RXJo0323.2-4931 961 3.884 1127 0.6632
RXJ0902.5-0700 1222 2.39 756 0.1449
RXJ2221.8-2713 1397 2.209 —_ —
RXJ2301.8-5508 1199 3.954 1458 1.26
SDSSJ225452.22+004631.4 1140 1.481 1473 0.05897
V961349-439 1139 7-561 1278 2.549
WPV85007 1132 5.383 1382 2.784
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Tabla 10: Columnas 2 y 3: FWHM y Flujo de la componente central de [Olll]A5007. Colum-
nas 4 y 5: FWHM vy Flujo de [NIIJA6584. Todos los FWHM estan desafectados
por el ancho instrumental y estén en unidades de km s~'. Los flujos estdn en

unidades de 10~ 1% erg cm 2 57!,

Galaxia FWHMo1111cc  Flujoorinee  FWHM N1 Flujoynin
1AXGJ134450+0005 714 3.285 183 0.4162
1RXSJ040443.5-295316 124 2.698 145 3.869
2MASX]J01115114-4045426 414 6.549 198 1.284
2MASX]J01413249-1528016 260 2.029 307 1.267
2MASXJ05014863-2253232 261 1.345 201 15.14
2MASX]Jo8173955-0733089 260 1.175 782 3.215
2MASX]21124490-3730119 329 4.626 337 3.955
2MASX]21531910-1514111 414 1.567 401 1.313
2MASX]J21565663-1139314 290 19.04 281 8.265
6dFJ1117042-290233 457 17.1 428 1.945
CTSH34.06 282 18.75 — —
CTSJ13.12 215 20.63 266 6.686
CTSKo6.02 296 1.403 1003 23.31
CTSMoz.47 311 4.131 204 0.7158
CTSM13.24 307 4.146 443 3.895
Eo337-267 685 1.679 — —
FAIRALLo1o0y 363 2.345 281 2.917
HEo0348-5353 365 7-329 544 5.239
HE1107+0129 270 4-399 184 3.014
HE1438-0159 811 4.819 302 1.073
IGRJ16185-5928 683 4.313 489 5.862
IRAS04576+0912 745 7-975 399 9.688
IRAS16355-2049 341 67.5 362 36.91
IRAS20520-2329 319 2.511 — —
MCG-04.24.017 203 17.85 239 18.79
MCG-05.01.013 373 4.986 71 5.057
MS20395-0107 — — 265 1.026
NPM1G-17.0312 247 3.667 198 3.299
RBSo106 257 1.663 — —
RBSo219 579 5.186 240 6.444
RBS1665 333 3.396 302 3.636
RHS56 255 11.27 332 3.969
RXJoo24.7+0820 365 2.217 251 1.711
RXJ0323.2-4931 218 3.376 151 1.616
RXJ0902.5-0700 324 449 121 1.488
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Galaxia FWHMo1111ce  Flujoormnee  FWHM N1 Flujorn
RXJ2218.6+0802 — — 510 12
RXJ2221.8-2713 — — 122 1.256
RXJ2301.8-5508 476 6.212 492 8.976
SDSSJ103210.16+065205.4 382 0.6011 227 1.409
SDSSJ134524.70-025939.8 336 4.225 148 2.365
SDSSJ144052.60-023506.2 311 4.356 162 4.094
SDSSJ151024.92+005843.9 307 5.559 227 2.006
SDSSJ153001.82-020415.1 320 3.447 177 2.168
SDSSJ153705.95+005522.8 — — 172 2.867
SDSSJ161227.83+010159.8 237 0.6304 371 0.5262
SDSSJ225452.224004631.4 135 0.5079 474 2.913
V961349-439 359 5.739 124 1.912
WPV85007 314 8.725 179 2.721
Zw037.022 — — 158 2.23
Zw049.106 369 7.533 280 10.45
ZW374.029 374 22.16 226 9.491
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