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Resumen

En los ultimos 20 afios ha quedado establecido que el fen6®eyfert no se encuentra
aislado de la posibilidad de la existencia de brotes de foidnaestelar (Starburst) en inmedia-
ciones del nucleo activo (acreciéon en un agujero negro) egalkxia. Tanto los estudios indi-
rectos como la deteccién directa de estrellas jovenes pdionde imagenes y espectroscopia
han ayudado a construir el escenario “Starburst-AGN”.&los resultados mas importantes, se
ha confirmado que el “continuo sin caracteristicas” en etesp optico de los Seyfert 2 es en
realidad de origen estelar. Sin embargo, no se sabia selssidiad de las lineas de absorcién del
triplete del calcio (CaT) en 8498.02, 8542.09, 8662.14 Alemt afectadas por estas estrellas
recientemente formadas o por estrellas mas tardia preseetdulge de la galaxia.

Para la Primera Parte del presente Trabajo realizamoswalogamnes espectroscopicas de 78
galaxias con nucleos Seyfert y normales en la region del €&E combinamos con datos de
linea estelar Calh 3933 (CaK). Encontramos que el CaT se encuentra diluido ¢iergé de-
bido a la presencia de un continuo no-térmico, al contrar@mean los Seyfert 2. Determinamos
gue el CaT no resulta un buen trazador de las poblaciondarestpara las edades y metalici-
dades medias de las poblaciones estelares. No obstantambinacion con el CaK provee una
restriccion importante a la naturaleza del continuo dei@mesde el Optico hasta el infrarrojo.
Realizamos modelos de sintesis de poblaciones estelaraestsamos que la localizacion en un
plano CaK-CaT de los Seyfert 2 puede ser explicada por undicacion de poblaciones de
estrellas tardias y jévenes extinguidas sélo 2-3 magrstym® lo que descartamos totalmente
las hipotesis de trabajos anteriores que postulaban atbsasiSeyfert 2 como combinacion de
una poblacion de estrellas tardias mas una fuente no-gr@ltenemos también que, dentro
de ciertos limites, la cinematica estelar y gaseosa esténleidas en Seyfert 2.

Debido a que en las observaciones espectroscopicas déagdiaera del Grupo Local se
incluyen grandes regiones de la galaxia en las que no selvesuas estrellas individuales,
debemos apelar a la llamada Sintesis Espectral a fin de dedemhcontenido estelar presente
en estas regiones.

En la Segunda Parte desarrollamos el concepto de SintegliEgmos sintesis espectral a
una muestra de 53 AGN de baja actividad, cuyos espectrosaabtanto las zonas nucleares
como extra-nucleares. Hacemos uso del cOEIRLIGHT para estudiar las poblaciones este-
lares y el gas ionizado en estas regiones. Obtenemos quatehmo estelar es diferente en
los nucleos del tipo LINER comparados con los Objetos desican. Demostramos que el
fendmeno LINER ocurre preferentemente en sistemas magiendos cuales las poblaciones
estelares son mas tardias y con mayor contenido metaliemaAsl, a través de la diferencia
entre los espectros observados y los modelizados para gadaogdn espectral, obtenemos
espectros residuales, los cuales contienen una gran iaé@@msobre el gas ionizado. Anali-
zamos esta informacion tanto en el nicleo como en las regjiextea-nucleares. Por ultimo,
modelizamos la emisién esperada proveniente de estreitdisceonadas y encontramos que
ésta es totalmente compatible con la observada en la maigida LINERS y Objetos de Tran-
sicidn, por lo que en este tipo de ndcleo no es necesario umaomo-térmico para explicar
su naturaleza. Estos resultados indican que muchos AGNjddunainosidad no deberian ser
considerados estrictamente como “activos”.



Abstract

During the last 20 years it has been well established tha&@&yéert phenomenon is not iso-
lated from the possibility of the existence of bursts of ébamation (Starburst) near the active
nucleus (acretion onto a black hole; AGN) in the galaxy. Bothirect means and direct detec-
tions had help to construct the “Starburst-AGN” scenarimohg the most important results,
it was confirmed that the so-called “Featureless Continuumihe optical spectra of Seyfert
2 was indeed of stellar origin. Nevertheless, there werdotdoio whether the intensity of the
absorption lines of the calcium triplet (CaT) at 8498.04 889, 8662.14 A are produced by
these newly formed stars or by older stars in the host galalgeb

For the First Part of this work, we performed spectroscopgeovations of 78 galaxies with
Seyfert and normal nuclei in the CaT region, and combinethtivth published data of the
stellar CallA3933 (CaK) line. We find that CaT is diluted in Seyfert 1 duehe presence of
a non-stellar component, while in Seyfert 2 there is no siiggilation. We determine that the
CaT strenght is not a good tracer of the stellar populationdie mean ages and metallicities of
metal rich stellar populations. Nonetheless, its comimmatith CaK yields a usefull constrain
to the nature of the continuum emission from the optical &l We construct stellar popula-
tions synthesis models and show that the location of thee®e®fin the CaT-CakK plane could
be satisfactory explained by considering mixtures of arstétlar population with an extinction
of just 2-3 magnitudes; our results show that the hypothdsgeyfert 2 nuclei composition as
a mixing of an old stellar population plus power-law censalirce, as envisaged in the early
days of AGN research, is not a viable description of the dalso, we obtain that the stellar
and gaseous kinematics are linked in Seyfert 2 nuclei, thdagween certain limits.

Because spectroscopic observations of galaxies locatesitleuthe Local Group contain
information about large regions of the galaxy, for whichiwdual stars are not resolved, we
must appeal to the so-called Spectral Synthesis in ordesteomine the stellar content in those
regions.

In the Second Part we develope the concept of Synthesis aiy lye spectral synthesis
to a sample of 53 Low Luminosity AGN, whose spectra corredporboth nuclear and extra-
nuclear regions. We use the c®IRARLIGHT to study the stellar populations and the ionized gas
in those regions. We obtain that the stellar content is iiffein LINER nuclei compared to that
of the Transition Objects. We show that the LINER phenomesanost probable in massive
systems in which the stellar populations are older and didrignetal content. Furthermore, th-
rough the difference between the observed and modelizetrapee obtain the residual spectra
which contain a lot of information about the ionized gas. Walgsed this information both in
nuclear and in extra-nuclear regions. Finally, we moddlihe expected emission arising from
evolved stars and found that it can account for the obsermed m the majority of LINERsS
and Transition Objects. For most of the Transition Obje€tsur sample it is not necessary a
non-stellar continuum in order to explain its nature. Thesailts indicate that may be many
Low Luminosity AGN should not be considered stricktly “aefi.
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Parte |: Seyfert 2



Capitulo 1

Seyferts - Introduccion

1.1. Nucleos Galacticos Activos del Tipo Seyfert

Hace exactamente un siglo, Fath (1909) publica las primavasrvaciones de lineas de
emision en los espectros de nucleos de galaxias. PostentenSeyfert (1943) nota algunas
diferencias entre las lineas de emision de los nlcleostgalay los de las nebulosas gaseosas.
Dos décadas después fueron descubiertos los quasares,egpgrtros resultaron similares a
los de los nucleos Seyfert, excepto por el hecho de que sasligspectrales se encontraban
fuertemente desplazadas hacia el rojo. La explicacion ttes elesplazamientos fue que los
mismos se debian a velocidades de recesién cosmoldgicasotpato a que se encontraban a
grandes distancias. Esta distancia obedece asi en pripresaraacion a la relaciom= Hyx D
(zmenor que~0.1)".

Los nacleos Seyfert fueron catalogados como del tipo 1 y 2Kawhikian y Weedman
(1971). Los del tipo 1 presentan lineas espectrales peasitn emision anchas, con FWEIM
mayores que- 1000 km/s, y lineas prohibidas y permitidas angostas, coHMWenores que
~ 500 km/s. Los nucleos del tipo 2 presentan solo lineas aag0Se establecié que ambas
emisiones se originan en regiones fisicamente diferemesitleo activo. Las lineas anchas
y angostas se originan en las llamadas “BLR” (“Broad LineiBe&g region de lineas anchas)
y NLR (“Narrow Line Region”: region de lineas angostas)pexgivamente. Los nucleos Sey-
fert son relativamente proximos (z<0.1) y de moderada losidad, mientras que los espectros
opticos de los quésares son similares a los de los Seyferidualcon un rango de luminosi-
dades mayor. Tanto los quasares como los nucleos Seyfestitagen, junto a otros nucleos
galacticos con caracteristicas especiales en sus esp@dikiERSs, Blazars, etc.) lo que se dio
en conocer como AGN: “Active Galactic Nuclei” o Nucleos At de Galaxias.

El gran problema en los AGN es la inmensa fuente de energenasta, proveniente de
una region pequefa. Esto ultimo se infiere a partir de labiéidad de las lineas y del continuo
en los espectros. Esta luminosidad fue explicada comotagksutie la liberacion de energia de
la materia que es acretada en las inmediaciones de un grardpgaotencial central. Pronto
se invoco la presencia de un agujero negro (Zeldovich y Nayik964; Blandford y Rees,
1992) que explique ese pozo de potencial. Es de notar queocalesta fuente de energia tan
eficiente, para producir las luminosidades observadas $a & estos agujeros negros deberia

1 Usaremos en la presente Tesis el vaky=75 km/s/Mpc, por lo que, por ejemplo, paval500 km/s
=D~20Mpc y 1" corresponde a100 pc en distancia proyectada en el plano del ciele.c.z, c=velocidad
de la luz,z="redshift”: desplazamiento cosmoldgico hacia el rojo.

2 FWHM= “Full Width at Half-Maximun”: ancho total a mitad detata
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ser del orden de P0° M., dando lugar al término “agujeros negros supermasivosioae la
densidad de AGN era cientos de veces mayor~h @ 3, estos agujeros negros supermasivos
se encuentran presentes en el Universo cercano, tanto a&diagatnormales” (sin actividad
nuclear debida a la presencia del agujero negro) como activa

1.2. Dinamica estelar

La evidencia observacional mas fuerte e relativamenté dacobtener de la presencia de
altas concentraciones de masa (es decir, agujeros negesgsivos) vino de la dinamica es-
telar, pues constituye el mejor trazador del potencialigagorio que la derivada del movimiento
del gas. El resultado mas sorprendente fue que las masas dgu@ros negros supermasivos
son proporcionales a las masas de los “bulges” o esferoatgsates de las galaxias. La es-
timacion de las masas de los agujeros negros es razonalelmesma ya sea a partir de los
modelos (aun los més simples) como de las observacionegelple de ello es M87: Sargent
etal.(1978) determinan una masa de 5MI0, asumiendo esfericidad e isotropia, mientras que
Harmset al. (1994) determina una masa de ¥R, a partir de espectros nucleares obtenidos
con el “Hubble Space Telescope”.

Magorrianetal. (1998) aplican modelos dinamicos a 36 galaxias a fin de repinta
fotometria y la cinematica: para 32 galaxias fue necesadhir un Objeto Masivo Central
(MDO:*Massive Dark Object”), como explicado a continuatio

Se asume generalmente que la densidad estelar es propbedtorf . En el caso de no tener
un MDO la dispersion de velocidades estelares en la lineadeual @,) queda proporcional
aR% % para 1.59<3.0, oR? 1 para 1.0€<1.5, y son llamados perfiles del tipo “power-law”
(ley de potencias). Para 6<n<1.0, o, es aproximadamente constante, y es llamado perfil del
tipo “cored” (algo asi como puntual). En las galaxias lursemM, < —22) generalmente el
perfil de brillo del bulge (una medida de la densidad esteladel tipo “power-law”, mientras
gue en las galaxias menos brillant®%/(> —20,5) el perfil es del tipo “cored”; en las galaxias
de luminosidad intermedia ambos perfiles coexisten. Vemewgdeberia ser proporcional a
R°-05 |o queno se observa_as observaciones se reproducen solo si se asume la fgeedenc
un MDO?®. Magorrianet al. (1998) obtienen que la masa del MDO requerida en los modelos s
correlaciona con la masa del bulge coMg, ~ 0,00233Myge CON pequerias diferencias entre
galaxias con perfiles “power-law” y “cored”.

Asi, quedd establecido que la mayoria (o todas) de las galaiipticas, lenticulares o bul-
ges de espirales, contienen agujeros negros supermdsavpgesencia de éstos es consistente
con la densidad de remanentes de quasares esperados pas Egoentes. Ultimamente, la
relacion de Magorrian se expresa segun la proporcion entraba del agujero negro central y
la dispersidn de velocidades estelares del esferoideatemdrla forma:

log(Mpn/Mg) = A+ Blog (o, /20kmy/s) (1.1)

Distintos autores determinan valores levemente difesgpéea A y B, principalmente por
usar diferentes métodos y muestras. Las estimaciones méstes da = 8,0 y B=4.0; con
estos valores la relacidn1 puede se simplificada como:

3 Algunos estudios (Wozniagt al., 2003; Marqueztal., 2003) han encontrado que algunos perfiles radiales
en la dispersion de velocidades muestran una pequefia @aittalcla que se atrubuy6 a la contribucion de una
componente estelar recientemente formada y por tanto avinialkizada.
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Mpn/Ms = (0, [knys|/2)* (1.2)

Esta relacion es importante pues vincula una cantidadvata¢nte facil de medir, la dis-
persién de velocidades estelamgescon una cantidad dificil de medir, la masa del agujero negro
central en el centro de las galaxidgy.

1.3. Poblaciones Estelares en Seyferts

En las dos ultimas décadas han sido desarrollados algurdeosin la necesidad de invo-
car la presencia de agujeros negros (Terleeidl., 1992, 1995, y referencias) a fin de explicar
la luminosidad y las caracteristicas espectrales de los,AGMN con un escenario de brote de
formacion estelar (Starburst). Aunque este modelo explajgunas de las propiedades de los
AGN, la mayoria de las evidencias apuntan al esquema corraguggro supermasivo como
“motor” del AGN, como comentamos €hl De todas maneras, ha quedado claro que Star-
bursts circumnucleares estan presentes en los nucleaiS&ydl menos en un buen porcentaje
de ellos. Las evidencias vinieron tanto de las observasicomo de los modelos de sintesis de
poblaciones estelares.

Por otro lado, en el lamado Modelo Unificado para Seyfert§l{Mntonucci, 1993), am-
bas clases de nacleos constituyen esencialmente el mismddiobjeto: en este esquema, los
Seyfert 2 serian Seyfert 1 vistos de tal manera que la BLRajoedlta al observador. Ob-
servaciones en luz polarizada de espectros de Seyfert znamuesectivamente lineas anchas,
confirmando asi, al menos en estos objetos, cierta comiibcon el modelo unificado.

En la época del desarrollo de la idea de este escenario, sé pea el espectro optico de
los Seyfert 2 contenia un “continuo sin caracteristicafeétureless Continuum”, o FC, por
sus siglas en inglés) asociado con la luz dispersada porcedactivo tipo Seyfert 1 ocul-
to (Cid Fernandes y Terlevich, 1995). Terlevich, Diaz y éedh (1990; TDT), cuestionaron
la naturaleza de este “FC”. Mediante observaciones deleteiplel Calcio (CaT) en 8498.02,
8542.09, 8662.14 A mostraron que, a diferencia de las liae&s optico, el CaT no se encon-
traba diluido sino que, por el contrario, presentaba valocenparables a los de las galaxias
normales. La interpretacion de TDT fue que el llamado “FGstelar” es en realidad debido a
una componente estelar joven, producto de un brote estel@nte o “Starburst” en cercanias
del nucleo activo.

1.4. Motivacion del uso del CaT

La existencia de Starbursts proximos a (o alrededor degog&eyfert 2 ha sido confirmada
tanto por medios indirectos (Cid Fernandes y TerlevichbiB@ckmaret al. 1995; Olivaet al.
1999) como por detecciones directas de la presencia ddasjéenes por medio de image-
nes y espectroscopia en el optico-UV (Hecknehal. 1997; Gonzalez Delgado, Heckman y
Leitherer, 2001).

No obstante esta conexion “Starburst-AGN”, persiste laackabre si el CaT se produce en
estos Starbursts o en las estrellas mas tardias en el budlmbiga Cuestionamos asi la utilidad
del CaT como diagnosticador o “trazador” de los brotes dm&aién estelar en nucleos de
galaxias. Un enfoque diferente de la utilidad del CaT se didaemedida de la dispersiéon
de velocidades estelares a través del ensanchamiento de las lineas de sus espedtiosos
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estudios al respecto ya habian sido realizados por Pri{t®é8) y Dressler (1984) para nucleos
normales, y por TDT y Nelson y Whittle (1995, 1996; NW) paraM@®ada su relacién con la
Masa del agujero negro, el interés del CaT ha sido reciemtEmenovado.

De esta manera, existen suficientes motivos para estudiaTelsiendo los principales la
determinacion de su posible utilidad como trazador de latapmnes estelares y el estudio de
la cinemaética estelar (y por tanto la obtencién de masas)snulcleos de Seyferts. Ademas,
como veremos, la combinacion del CaT con las lineas de abedestelares) en el optico y
con lineas de emision (nebulares) en el IR nos posibilitagndsticar las poblaciones estelares
y la relacion entre las cinematica estelar y gaseosa enrégyfe

1.5. Organizacion de la Parte |

La Parte | esta organizada de la siguiente manera: En elu@apitiescribimos la muestra
de Seyfert 2: seleccion de los objetos, observaciones gcéttude los datos. En el Capitudo
computamos el ancho equivalente del triplete del calciodydpersion de velocidades estelares
a través del método de ajuste directo. En el Cap#tudoestionamos la utilidad del CaT como
diagnosticador de las poblaciones estelares. Asimisralizaenos modelos de sintesis evolutiva
para explicar el continuo subyacente en Seyfert 2. Por ajtan el Capituld estudiamos la
posible vinculacion de las cindivas estelar y gaseosa en Seyfert 2.



Capitulo 2

Observaciones de Seyfert 2

En este capitulo se describe la muestra de Seyfert 2 eledgimas de sus propiedades, y
las observaciones espectroscoépicas en el cercano ifpdrarro

2.1. Muestra Observacional

La muestra comprende 78 galaxias con actividad nuclearmailes, tanto del Hemisferio
Sur como del Norte. Observamos también estrellas est@daneslocidad (ver mas adelante).

Para seleccionar la muestra Sur, partimos de la muestra ded&GSchmittetal. (1997,
2001), confeccionada en base al flujo enudn, por ser ésta una propiedad isotropica. De estas
galaxias, extrajimos las mas cercanas (D<80 Mpc, o seaPfBdm/s), segun el catalogo de
Véron-Cetty y Véron (2001). Ademas, intentamos tener ojenh comun con los listados en
Cid Fernandest al.(2001), en donde se hace un estudio de las poblacionesesi&lantamos
también en algunos casos con espectros en el éptico y UV.

La muestra Norte fue elegida con el objetivo de contener lm$ens Seyfert mas brillan-
tes en [OHIP5007 (log (Fonr) >-12 ergén?/s) y/o 1.4 GHz (log FyacHz) >-15 ergtn?/s)
seleccionados de la muestra de Whittle (1992a, 1992b) (wee&dez Delgadetal.2001).

Ademas de las galaxias, observamos 22 estrellas estaraavetocidad, posteriormente
usadas como “templates” en la determinacion de las digperside velocidades estelares. Se
eligieron estrellas gigantes del tipo espectral K, cuysesa$ de absorcion del triplete del calcio
son nitidas y no se encuentran ensanchadas, por lo que se¢oma referencia para determi-
nar el ensanchamiento debido a las dispersiones de vellesdstelares de cada galaxia. Un
ejemplo de estas estrellas se muestra en la F@ur&e puede ver que las lineas son intensas
y angostas, lo que es una gran ventaja para nuestros pagosit

La muestra total de galaxias no es completa en ningun septidsto que es el resultado de
la fusion de varios programas para estudiar Seyfert 2. Rarrason, la muestra resultante es
una mezcla de varios objetos. Aun asi, podemos considexaria representativa de Seyfert 2
en el cercano universo.

En total tenemos 80 espectros correspondientes a 78 galarimprendiendo 43 nlcleos
Seyfert 2, 26 nacleos Seyfert 1 (incluyendo los tipos de &eyfitermedios entre 1y 2, y los
Seyfert 1 de lineas angostas, NLSy1) y 9 galaxias no-actassuales incluyen 3 nucleos Star-
burst. Mrk 1210 y NGC 7130 fueron observadas 2 veces coredifes telescopios, o que nos
sirvié para chequear incertezas en nuestras medicionesnBastro trabajo usamos el mejor
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Fig. 2.1:Espectro de la estrella “estdndard de velocidad” HD143898 éspectral K2l11), observada
con el telescopio 4m de KPNO. Extraido de Vega (2004).

espectro obtenido en cada caso. En la FigQuPy en la Tabla2.1 resumimos algunas estadis-
ticas de la muestra, divididas en Seyfert 1, 2, y no-activas.flujos FIR fueron compilados
de NED. Los flujos de [O11} 5007 fueron compilados de varios papers (Whittle 199282099
Bassanketal. 1999; Schmitiet al. 2003; Storchi-Bergmann, Kinney y Challis 1995). En el ca-
so de tener datos duplicados, favorecemos medicionegada$i con una extraccion mayor, a
fin de inlcuir mayor emision de la NLR, y corregidos por encaj@ento. Inevitablemente, las
luminosidades de [OIIF5007 resultantes son muy inhomogéneas, por lo que debeonsar t
das con una incerteza de un facto2 o mayor. La Tabla muestra un amplio rango de tipos
morfoldgicos, distancias, y luminosidades IR y de [QIBPO7.

2.2. Observaciones

Los datos de nuestra muestra de nucleos Seyferts y Nornualemsfobtenidos en 6 turnos
de observacion y en 3 telescopios diferentes: 2 en el tgdesde 1.52m de ESO-La Silla (para
39 galaxias), 2 en el telescopio de 2.1m de KPNO (para 25igalax2 en el telescopio de 4m
de KPNO (16 galaxias). Aunque los proyectos originaleseton objetivos especificos leve-
mente diferentes, todos fueron centrados en la medicié@alEken nucleos activos. Decidimos
asi fusionar todos los datos relacionados con el CaT enamauk contuviera los espectros nu-
cleares y productos asociados, procesados de la maneraamagdnea posible. Esta seccion
describe las observaciones y procesos de reduccion derdisbstra.
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Fig. 2.2:Propiedades de la muestra. Las areas vacias correspondgfed 3y las llenas a Seyfert 1.

Seyfert 2s Seyfert 1s No AGN
N Rango Promedio N Rango Promedio N Rango Promedio
=+ sigma =+ sigma =+ sigma
T-type 43 (-5,5) 1.0:2.3 26 (-3,6) 1421 9 (5,100 2.6t4.2
distance [Mpc] 43 (10,151) 5236 26 (21,124) 6429 9 (1,76) 32-21
rap [PC] 43 (54,715) 28%187 26 (126,734) 414172 9 (3,459) 193128

logLionj [Lo] 31 (5.68.7) 7.208 23 (6.281) 7406
loglpr [Lo] 31 (9,11.1) 10205 15 (9.2,11.2) 104£0.5

~

(6,11.3) 9.6 1.7

Tab. 2.1Estadistica de algunas propiedades de la muestra, disidid&eyfert 1, Seyfert 2, y otras ga-
laxias. Para cada propiedad listamos el rango, el valoranedispersion de los datos, y el nu-
mero de objetos disponibles para cada cantidad. LAs lunidadss fueron computadas usando
Ho = 75 kms Mpc 1. Todas las propiedades fueron compiladas de NED y de latliter.
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2.2.1. ESO 1.52m

La mayoria de los objetos del Hemisferio Sur fueron obsewadn el espectrografo Boller
& Chivens acoplado al foco Cassegrain (f/14.9) del Telescb2m de ESO-La Silla (Chilé)

Las observaciones fueron hechas en dos turnos: Marzo y @atieh2002. En ambos turnos
la configuracién instrumental fue la misma. La red era la #59@0 lineas/mm, centrada en
~7330 A, lo que dio una dispersion de 1.32 A.pixeken el CCD #38 (2688512 pixels,
cada pixel con un tamafio de/1#). La ranura usada para todos los objetos de programa tenia
un ancho de 2 incluyendo las galaxias y las estrellas de “template”. ésolucién con esta
configuracion instrumental fue d&.s; = 56 y 44 km/s para los espectros de Marzo y Octubre,
respectivamente, segun determinamos a partir de las lieezslo. La ranura se aline6 siempre
en la direccion Este-Oeste (P.A.90°). El largo de la ranura (4.pgarantiz6 la inclusion de
suficiente cielo como para poder permitir su sustracciorageduccion de los espectros. La
escala del CCD fue de 0.82ix 1, y la cobertura espectral era de6300 a 9500 A. Para
realizar la posterior calibracion en longitud de onda, aéizaron exposiciones de una lampara
de Helio-Neon-Argén-Hierro (HeNeArFe) en cada posiciohl@éescopio.

En la Tabla2.2 se presenta un registro de las observaciones en estos.tGomta misma
configuracién instrumental observamos también una seréstlellas estandares en velocidad
(del tipo espectral Ky F, con lineas nitidas del CaT), a fineterninaro,. El registro de las
estrellas de velocidad se muestra en la Tabla

En este Telescopio existia la posibilidad de tener los efedé franjas (CCD “fringing”)
de interferencia en el CCD en este telescopio, los que puésigar a ser un serio problema
en el cercano IR (ver mas adelante). Alertados de ese patgroblema, realizamos Flats
internos con una lampara de Cuarzo (solo en el primer tuigna)gada posicion del Telescopio.
También adquirimos Flats de Cielo, generalmente en eletardpara una adecuada correccion
de iluminacién. Se observaron estrellas estandares espampicas de Hamugtal. (1994),
Oke (1990), Massegt al. (1988) y Massey y Gronwall (1990), al menos 2-3 por nochea Par
contar con todo el flujo posible para una adecuada calibramidflujo, el ancho de la ranura
en estos casos fue de F-®ado que las condiciones de clima no eran muy establestraues
escala de flujo resulto algo incierta, lo cual no tuvo ningeorgsecuencia en nuestros resultados
puesto que mostraremos sé6lo mediciones relativas.

2.2.2. KPNO2.1m

Observamos un total de 25 galaxias del Hemisferio Norte ¢drelescopio de 2.1m de
KPNO. Los turnos de observacion fueron en noviembre de 206Brgro de 2003, ambos con
la misma configuracion instrumental, resultando en espede calidad similar a los obtenidos
en ESO-La Silla. Usamos la camara espectroscopica GOLDaoed #35 y un ancho de
ranura de 2. La ranura fue orientada en la direccion Este-Oeste dugdriemer turno y en
la direccion Norte-Sur en el segundo. La configuracion detscda una escala de 0/7gix 1,
una resolucién espectral de 1.24 A pixy una cobertura espectral de6800-9300 A. La
resolucién espectral para estos datos esjgle~ 57 km/s. En la Tabl2.3 se resumen estas
observaciones.

En las observaciones de cada galaxia se realizaron flateastde lampara, a fin de reali-
zar posibles correcciones por franjas. Para llevar a cabalilaracion en longitud de onda se
obtuvieron exposiciones de lamparas de Helio-Neon-ArgtaNeAr). Durante el primer turno
obtuvimos una serie de flats de cielo para realizar la cafmeate iluminacién. No obstante,
debido a condiciones atmosféricas adversas, no fue pasitdmer flats en el segundo turno,

1 Actualemente fuera de servicio.



Capitulo 2. Observaciones de Seyfert 2 24
Objeto Actividad V; (km/s)  Tipo Hubble T Fecha Exp.(s) “C”
NGC 526A Syl.5 5725 SO pec? 0.0 040ct 2x1800 c
NGC 526B Normal 5669 SBO: pec 0.0 040ct 1x1500 c
NGC 1125 Sy2 3277 SB(r)0+ -1.0 30Sep 3x1500 c
NGC 1140 HIl/Sy2 1501 IBm pec 10.0 030ct 3x1500 c
NGC 1365 Syl1.8 1636 (R)SBDb(s)b 3.0 020ct 3x1500 d
NGC 1380 Normal 1877 SAO 0.0 30Sep 2x1500 c
NGC 1433 Sy2 1075 (R)SB(rs)ab 2.0 010ct 3x1500 b
NGC 1672 Sy2 1350 (R)SB(r)bc 40 030ct 2x1500 a
NGC 1808 Sy2 1000 (R)SAB(s:)b 3.0 040ct 2x1200 a
NGC 2997 Normal 1087 SA(s)c 50 11 Mar 2x1200 a
NGC 3081 Sy2 2385 (R)SAB()0 0.0 O09Mar 4x1200 a
NGC 3115 Sy2 720 SO- -3.0 11 Mar 1x600 a
NGC 3256 HIl 2738 Pec; merger ? 12 Mar 900+1200 b
NGC 3281 Sy2 3200 SAB(rs+)a 1.0 10Mar 4x1200 b
NGC 3783 Syl 2717 (R)SB(r)a 1.0 09Mar 5x1200 a
NGC 4507 Sy1.9 3538 SAB(s)ab 20 11Mar 3x1800 a
NGC 4593 Syl 2698 (R)SB(rs)b 3.0 11Mar 3x1800 c
NGC 4748 Syl 4386 Sa 1.0 12Mar 3x1800 ¢
NGC 4968 Sy2 2957 (R)SABD -2.0 12Mar 2x1800 a
NGC 5135 Sy2 4112 SB(1)ab 20 11 Mar 2x1800 a
NGC 6300 Sy2 1110 SB(rs)b 3.0 12Mar 2x1800 a
NGC 6814 Sy1.5 1563 SAB(rs)bc 40 040ct 3x1500 b
NGC 6860 Syl 4462 (R)SB(r)ab 20 030ct 3x1500 ¢
NGC 6907 Normal 3161 SB(s)bc 40 30Set 3x1500 c
NGG 7130 Sy2/L 4842 Sa pec 1.0 30Sep 3x1500 b
NGC 7172 Sy2 2603 Sa pec sp 1.0 020ct 3x1500 a
NGC 7184 Normal 2617 SB(r)c 50 02O0ct 3x1500 a
NGC 7410 Sy2/L 1751 SB(s)a 1.0 040ct 2x1800 a
NGC 7496 Sy2 1649 (R:)SB(rs)bc 4.0 020ct 3x1500 c
NGC 7582 Sy2 1575 (R)SB(s)ab 20 030ct 2x1800 a
NGC 7590 Sy2 1596 S(r?)bc 40 30Sep 3x1500 a
NGC 7714 HII/L 2798 SB(s)b:pec 3.0 040ct 2x1200 b
IC 2560 Sy2 2925 (R:)SB(r)bc 40 12Mar 3x1800 a
IC 3639 Sy2 3275 SB(rs)bc: 40 10Mar 3x1800 a
IC 5169 Sy2 3016 (R)SAB(r)0+ -1.0 010ct 3x1500 c
ESO 362G08 Sy2 4785 Sa 1.0 09 Mar 4x1200 a
ESO 362G18 Sy1.5 3790 S0/a 0.0* 10Mar 3x1800 a
MCG-6.30.15  Syl1.2 2323 E-SO -2.0* 10Mar 3x1800 a
Mrk 1210 Sy2 4046 Sa 1.00 11Mar 3x1800 b

Tab. 2.2Registro de las observaciones con el Telescopio de 1.52r8@elf Silla. Las columnas 2,3y
4 listan el tipo de actividad, velocidad radial, (en km/sipptmorfologico de Hubble, extraidos
de NED. La columna 5 lista el tipo de Hubble tomado de RC3 (decdaleursetal. 1991),
(excepto para aquéllos marcados con asteriscos, no didpe®in el catadlogo, y cuyos tipos T
son atribuidos en este trabajo basados en el tipo morfal@gdubble). En la Columna 6 las
fechas estan referidas a 2002. La columna 8, “C” denota idach(ver seccior.4.1).
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Objeto Actividad V; (km/s) Tipo T Fecha Exp.(s) “C”
Mrk 40 Syl 6323 SO pec -2.0 20Feb 2003 (4x)1200 b
Mrk 79 Syl.2 6652 SBb 3.0 14 Nov2002 (3x)1200 d
Mrk 372 Syl.5 9300 S0/a 0.0* 20Feb 2003 (3x)1200 a
Mrk 461 Sy2 4856 SO -2.0* 19 Feb 2003 (3x)1200 b
Mrk 516 Syl1.8 8519 Sc 6.0* 15 Nov 2002 (3x)1200 b
Mrk 705 Syl.2 8739 S07? -2.0 15Nov 2002 (3x)1200 c
Mrk 915 Syl 7228 Sb 3.0* 15Nov2002 (3x)1200 b
Mrk 1210 Sy1/Sy2 4046 Sa 1.0* 13 Nov 2002 (3x)1200 a
Mrk 1239 Syl.5 5974 E-SO -3.0* 19 Feb 2003 (3x)1200 d
UGC 3478 Syl.2 3828 Sb 3.0 20Feb2003 (4x)1200 d
UGC 1395 Sy1.9 5208 SA(rs)b 3.0 14 Nov2002 (3x)1200 b
UGC 12138 Syl1.8 7487 SBa 1.0 13 Nov2002 (3x)1200 b
UGC 12348 Sy2 7631 Sa 1.0 15Nov2002 (3x)1200 a
NGC 1019 Syl 7251 SB(rs)bc 4.0 14 Nov2002 (3x)1200 a
NGC 1142 Sy2 8648 S pec 1.0 14 Nov 2002 (3x)1200 c
NGC 1241 Sy2 4052 SB(rs)b 3.0 15Nov2002 (3x)1200 a
NGC 2639 Sy1.9 3336 (R)SA(nNa:? 1.0 13 Nov2002 (3x)1200 a
NGC 6951 L/Sy2 1424 SAB(rs)bc 4.0 14 Nov2002 (2x)1200 a
NGC 7469 Syl.2 4892 (R)SAB(rs)a 1.0 13 Nov2002 (3x)1200 a
IRAS
01475-0740 Sy2 5296 E-SO -3.0* 13 Nov 2002 (3x)1200 c
IRAS
04502-0317 Sy2 4737 SBO0/a 0.0 15Nov 2002 (3x)1200 c
MCG
-01-24-012 Sy2 5936 SAB(rs)c: 5.0 14 Nov2002 (3x)1200 c
MCG
-02-08-039 Sy2 8989 SAB(rs)a: 1.0 15Nov2002 (3x)1200 b
MCG
+8-11-11 Syl.5 6141 SBO -2.0* 13 Nov 2002 (3x)1200 d
Akn 564 Syl.8 7400 SB 0.0 14 Nov?2002 (3x)1200 d

Tab. 2.3Reqgistro de las observaciones con el Telescopio de KPNO.2.1m
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Estrella Tipo Telescopio  Estrella Tipo Telescopio
Espectral Espectral
HD 9737 FOlll KPNO 2.1m HD 119171 KOl KPNO 2.1m
HD 9748 KOllI KPNO 2.1m HD 120572 Kalll ESO 1.52m
HD 19136  KOlll KPNO 2.1m HD 121138 KOlll ESO 1.52m
HD 21910 KOlll KPNO4m  HD 121883 KOlll ESO 1.52m
HD 23962  KG&lll KPNO 2.1m HD 122665 K5l ESO 1.52m
HD 31805  FOlll KPNO 2.1m HD 124990 KOlll ESO 1.52m
HD 39008  Kalll KPNO 2.1m HD 127740 F5lll KPNO 2.1m
HD 39833  GOlll KPNO 2.1m HD 128529 Kb&llI ESO 1.52m
HD 41589  KOlll KPNO 2.1m HD 132151 KOl ESO 1.52m
HD 62564  KOlll KPNO 2.1m HD 139447 Kbl ESO 1.52m

HD 71597  Ka2lll KPNO4m  HD 143393 K2lll KPNO 4m
HD 77189  KG&lll KPNO 2.1m HD 143976 K&l ESO 1.52m
HD 84059  FOIll KPNO 2.1m HD 151817 Kalll ESO 1.52m
HD 87018  Kalll ESO 1.52m HD 160413 K3l ESO 1.52m
HD 89885  KOIlI ESO 1.52m HD 195527 KOl KPNO 2.1m
HD 113678 KaOlll ESO 1.52m HD 209543 KaOlll KPNO 2.1m
HD 116535 KaOlll ESO 1.52m HD 219656 KOlll KPNO 2.1m
HD 116565 KaOlll ESO 1.52m HD 258403 FOlll KPNO 2.1m

Tab. 2.4Estrellas estandares de velocidad.

por lo que usamos una combinacion de exposiciones de flategema para la correccion por
iluminacion.

A lo largo de la noche observamos una serie de estrellasdes&nde velocidad de varios
tipos espectrales (Tabia4), usando el mismo ancho de ranura que para las observacienes
las galaxias. Finalmente, observamos al menos 3 estrsliasdares espectrofotométricas por
noche, usando un ancho de ranura deGbservamos BB 17 4708, G191B2B y Feige 34 en
el turno de noviembre y Feige 66, HZ 44, Hiltner 600 y Feige 34lgurno de febrero. Como
en el caso de las observaciones de ESO, las observacioneBN@ Ko fueron hechas bajo
condiciones fotométricas, lo cual no afecta nuestros tiados.

2.2.3. KPNO 4m

Finalmente, incorporamos a nuestros datos un conjunto slenadriones del CaT de 14
ndcleos Seyfert 2 y 2 normales realizados con el Telescopi@WMde 4m de KPNO durante dos
turnos de observacion en 1996. En la Tahkse resumen estas observaciones. Los espectros
se tomaron con una dispersion de 1.52 Adixubriendo rangos espectrales de 6600-9100
A (febrero de 1996) y 7400-9800 A (octubre de 1996). La rameméa un ancho de 15/
estaba situada a lo largo del angulo paralactico. Estos diatio sido parcialmente descriptos
en Gonzalez Delgadet al. (2001), en donde se describen los detalles de las obsemeaojcel
proceso de reduccion.
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Objeto Actividad V; (km/s) Tipo T Fecha Exp.(s) “C”
Mrk 0001 Sy2 4780 S? 1.0 110ct1996 2x1800 a
Mrk 0003 Sy2 4050 S0: -1.0 15Feb 1996  2x1800

Mrk 0078 Sy2 11137 SB ? 15Feb1996 2x1800 b
Mrk 0273 Sy2/L 11326 pec ? 15Feb1996 3x1800 ¢
Mrk 0348 Sy2 4507 SA(s)0/a 1.0 110ct1996 2x1800 a
Mrk 0573 Sy2 5174 SAB(rs)0+ -1.0 11 Oct 1996 2x1800 a
Mrk 1066 Sy2 3605 SB(s)0+ -1.0 110ct1996 1800+900 a
Mrk 1073 Sy2 6998 SB(s)b 3.0 110ct1996 1800+900 a
NGC 0205 Normal -241 dE -5.0 15Feb 1996 300+2x600 a
NGC 1068  Syl/2 1137 SA(rs)b 3.0 11 0Oct 1996 2x900 a
NGC 1386 Sy2 868 SB(s)0+ -1.0 110ct1996  2x1200 a
NGC 2110 Sy2 2335 SABO- -3.0 15Feb 1996 1800 a
NGC 4339 Sy2 1289 E -5.0 15Feb 1996 300,2x600 a
NGC 5929 Sy2 2492 Sab:pec 2.0 15Feb1996 1800+900 a
NGC 7130  Sy2/L 4842 Sa pec 1.0 11 Oct 1996 1800 b
NGC 7212 Sy2 7984 S ? 110ct1996 2x1800 a

Tab. 2.5:Registro de Observaciones con el Telescopio Mayall de 4kRidO.

2.3. Reduccion de las Observaciones

La reduccion de las observaciones espectroscopicas emreah tareas propias de IRAF
segun se detalla en Vega (2004) (ver Capitulo 3). Hay dosip&les problemas que afectan
las observaciones en el cercano IR: las franjas de intedexrg la contaminacion por lineas de
emision atmosféricas. En esta seccion describiremos c@taotos con estos problemas en la
reduccion de los espectros de las observaciones con lacdpies de ESO y KPNO 2.1m.

Las franjas son causadas por la dispersion de la luz en el GC&n“afinados”. Adoptamos
un cuidadoso procedimiento para eliminar, o al menos mgamel efecto de las franjas. En
lugar de usar flats de capula, aplicamos flats usando lamgeai@sarzo, puesto que las franjas
(presentes en todas las exposiciones) tienden a cambigosicsones con el correspondien-
te movimiento del telescopio. Aunque para cada posiciortedlescopio tomamos un flat de
lampara, en el primer turno de ESO decidimos realizar estts de Cuarzo a fin de reducir
los patrones de franjas en los espectros finales. Para gsonss el procedimiento de Plaity
Bohlin (1997) para las observaciones de STIS, en los culjas@s patrones de franjas estan
disponibles para el observador.

A fin de determinar el flat de lampara que minimice este efeetizamos la reduccion
y el proceso de extraccion usando cada uno de estos flats;gasespectro de cada objeto.
Normalizamos el espectro extraido en la region de interésnealio de versiones suavizadas
de estos (usando un filtro de 50 pixeles), y finalmente reabzaun analisis de autocorrelacion
sobre este espectro extraido normalizado. La dispersiadrética media de esta funcion de
autocorrelacion alcanza valores maximos para los espattrade las franjas son mas intensas.
Seleccionando los espectros donde esta dispersion es aretoregion del CaT, automatica-
mente estamos seleccionando aquéllos con los menoresgmtte franjas. Por medio de este
procedimiento, y comparando los espectros asi tratadoaquegilos sin correccién por franjas,
comprobamos que el efecto de estas franjas no resulta @éjudpor tanto tendra un efecto

2 Image Reduction and Analysis Facility
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nulo sobre los datos que obtuvimos (ver resultados, maaraeé!

La sustraccién de las lineas atmosféricas pueden intnodlgeinos picos indeseables en el
espectro extraido, especialmente cerca de las lineas teAsas. Esto esta causado por peque-
fias fluctuaciones en el ancho y posiciéon de tales lineas g diel eje espacial, por lo que se
prefirid elegir una region del cielo tan cerca como sea pesilid ventana de extraccion. En el
caso de fuentes muy extendidas esto puede no ser posible,que en estos casos adoptamos
un procedimiento cuidadoso a fin de remover el fondo de cigiticamos la tareadentify a
todos los espectros bidimensionales, y fitsoordsaplicamos una funcion bidimensional de
orden 6x 6. antes del ajuste, analizamos cada perfil espacial de tgel@,gpara determinar
gué regiones del CCD estaban al (o lo mas cerca del) nivelalel &6lo incluimos en el ajuste
las regiones de interés del CCD (ventana de extraccion +ofdedtielo) a fin de alcanzar una
mejor precision (residuos 0.2 A pix~1). Finalmente, usamos la targansformpara aplicar
la correccion en longitud de onda a todas las imagenes amtasdtraccion espectral.

Tanto para los datos de ESO como para los de KPNO 2.1m, exbsgspectros nucleares
sumando los 3 pixeles centrales, lo cual corresponde a aaespacial de 2.4 2.34' para
ESO y KPNO 2.1m, respectivamente.

La correccion por extincion atmosférica se aplicé usandalkios especificos de cada ob-
servatorio. El enrojecimiento galactico fue corregidonakala ley de Cardelli, Clayton y Mat-
his (1989) corRy = 3,1 y valoresAg de Schlegel, Finkbeiner y Davis (1998), como listado en
NED. Las lineas teluricas atmosféricas (debidas principate a HO y O,) no fueron corre-
gidas; sin embargo, como nota NW, esto afectaria la medagbiCaT solo en galaxias con
redshits mayores que8000 km/s, es decir, a sblo 4 de los 78 objectos de nuestramaues

2.4. Atlas de Espectros en el Cercano IR

2.4.1. Espectros del CaT

Las Figuras2.3-2.7 presentan los espectros alrededor de la region del CaT asras8l
galaxias de nuestra muestra. En los diferentes graficos estran los datos obtenidos con
los diferentes telescopios. A modo de ejemplo, en la pagersar de cada panel se incluye
un espectro de una estrella estandar de velocidad obsareada misma configuracién usada
para las galaxias, a fin de mostar el ensanchamiento edpattes galaxias. Se indican en las
Figuras las longitudes de onda del CaT y otros rasgos mastiiss. Todos estos espectros
corresponden a regiones nucleareésx2,46” para las galaxias de ESO; 2 2,34" para las
observadas con KPNO 2.1m, y51 x 2" para KPNO 4m. Definimos g, como el radio de un
circulo cuya area se iguala al area de la apertura usada arcasol De esta manera, nuestros
espectros nucleares corresponden a regiones fisicaside padyectados entng, = 50—700
pc del nucleo, con una media de 286 pc (Tabl.

Todos los espectros fueron corregidos por velocidad desi@tesando, en lo posible, las
longitudes de onda observadas de las lineas del CaT. Pagrdencia, normalizamos los es-
pectros al flujo medio en el intervalo 8554—-8574 A. Estimataaslacion sefial ruidd/R) a
partir del cociente (valor medio)/(dispersion) en el flujpesta misma ventana espectral. Los
valores resultantes estan en el rango 8-125, con una media de

Las Figura®2.3-2.7 muestran que algunos de nuestros espectros frecuentecoatisnen
algunas caracteristicas que pueden dificultar el anabsiSall, como pueden ser algunas lineas
de emisién (anchas y angostas), ruido y eventualmentesasgmsféricos no muy bien remo-
vidos. Para tratar con la calidad de estos datos, asignanaosaia de calidad (“flag”) a cada
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Fig. 2.3:Espectros en la region del CaT para las observaciones catesicbpio de ESO 1.52m. Todos
los espectros fueron normalizados y desplazados en laalgotira su mejor visualizacion. El
espectro superior corresponde al de una estrella estamgataeidad, observada con el mismo
instrumental que las galaxias.
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Fig. 2.4:Espectros en la region del CaT para las observaciones cabesicbpio de ESO 1.52m.
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Fig. 2.5:Espectros en la region del CaT para las observaciones cabesicbpio de KPNO 2.1m.
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Fig. 2.6:Espectros en la region del CaT para las observaciones cabesicbpio de KPNO 4.0m.
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Fig. 2.7:Objetos de calidad d en la region del CaT.

espectro de acuerdo con el grado de contaminacion de las liieéCaT. En la columna 8 de las
Tablas2.2-2.5 se listan esos resultados. La calideske refiere al mejor espectro, en donde las
lineas del CaT estan poco o nada contaminadas por cualg@doa problemas mencionados;
ejemplos de calidad son NGC 2997, Mrk 573 y NGC 2639 (Figuras3 2.6y 2.5respectiva-
mente). La calidad se refiere a espectros razonablemente buenos, pero en lasade las
lineas del CaT esta contaminada; algunos ejemplos son N&C(B®)2.3) y Mrk 3 (Fig 2.6).

La calidadc corresponde a espectros “problematicos”, como NGC 4748A&181475-0740
(Figuras2.3y 2.5respectivamente). Las mediciones del CaT en estos caseseéetatada con
mas precaucién. Por ultimo, definimos como calidagjuéllos espectros que son tan complejos
gue es imposible derivar una medida precisa del CaT. Estos c& presentan en la Fig@ra.
Algunos Seyfert 1y la mayoria de los “Narrow Line Seyfert és’nuestra muestra caen dentro
de esta categoria. En este ultimo caso las lineas de absdali€aT estan superpuestas a las
componentes anchas en emision de las mismas transiciondscpgas en la BLR (Ferland y
Persson, 1989). Algunos de esos casos son AKN 564 y Mrk 1288st6s casos no intentamos
discernir las componentes de emision y de absorcién. Emadgde estos casos. En algunos
de estos objetos la informacion del CaT sélo se obtiene a daréxtracciones extra-nucleares
(Asari, 2006).

Esta clasificacion nos permite investigar como afectars estas de calidad a los espectros.
Como esperabamos, la relaci8fR tiende a incrementarse @ea a. Los valores medios son
S/R= 26, 37 y 47 para calidades b y a, respectivamente. Ademas, las incertezas en los
productos de CaT (dispersiones de velocidades estelamshp® equivalentes) son menores
cuanto mejor es la calidad. Asi, nuestros datos compren@letbdy 17 objetos con calidades
a, by c, respectivamente, totalizando 72 galaxias con espeatr@ad de buena calidad.
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Fig. 2.8:Atlas de espectros de [SINP068.9, normalizados al nivel del continuo.

2.4.2. Espectros de la linea de emision [318D68.9

En 40 galaxias de nuestra muestra pudimos detectar la limeanision [SII)9068.9
con una calidad razonablemente buena (ancho equivalentar mae~ 1 A). Los perfiles de
[SI111A9068.9 se muestran en las Figuga8y 2.9. Usando la tareaplotde IRAF, ajustamos
gaussianas a esta emision. En la Tablalistamos los valores medidos de ancho espectral de
la linea @ys)y;, corregidos por ensanchamiento instrumental) y de anchivagnte Wgyy).
Debido a las incertezas en la determinacion de flujo expisahteriormente, no listamos los
flujos de esta linea. El ensanchamieatg); nos da una medida de la velocidad del gas en la
NLR, y haremos uso del mismo mas adelante.
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Fig. 2.9:Atlas de espectros de [SINP068.9, normalizados al nivel del continuo.
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Ajuste del Triplete del Calcio

Debido a su localizacion en una region espectral relativéenkempia, el CaT resulta un
trazador ideal de la cinematica de galaxias, lo cual fuen@cido en estudios de galaxias nor-
males (Pritchet 1978; Dressler 1984) y en AGN (TDT). Estolesraas cierto en el caso de
los AGN, donde los trazadores 6pticos como las lineas del Mg 8175 A frecuentemente
estan contaminadas por rasgos en emision, complicandasasiddidas cinematicas (NW). La
combinacion de esta ventaja y el descubrimiento de la Giddgy-0, renovo el interés por el
CaT como herramienta para la medicionajey por tanto de las masas de los agujeros negros
centrales en estas galaxias.

En estas secciones presentamos las medidaspuiera galaxias de nuestro atlas. Empleamos
dos métodos diferentes para estiraarDescribiremos estos métodos en las secci8rieg 3.3
y compararemos los resultados con los de la literatura escta®3.4.

3.1. Determinacion de la intensidad del CaT y de la dispers&
velocidades estelares

Como mencionamos, existen varios métodos para deternmandispersion de velocida-
des estelares en los nucleos de galaxias. Entre los mastanges figuran (a) el Método de
Ajuste Directo (Direct Fitting Method: DFM) y (b) el Métode&dCorrelacion Cruzada (Cross-
Correlation Method: CCM). Un analisis detallado de amboson@s es realizado por Asari
(2006). En el presente trabajo, usamos el Método de Ajusexidi el cual consiste en el ajuste
de un espectro modelo al observado, directamente en eliesiedongitudes de onda (Barth,
Ho y Sargent 2002). Para este método usamos el codigo deis8M&RLIGHT, desarrollado
por Cid Fernandes (2004). Una descripcion mas general degga&era hecha en la Parte 1l de
este Trabajo, donde sera aplicado a la sintesis de pobémscimtelares. En esta seccidn descri-
biremos su aplicacién al rango del CaT.

Bésicamente, el programa construye un espectro madgloombinando uno o mas es-
pectros de “estrellas estandares de velocidad” (ver imieldCapitulo2) mas un continug, .
Este espectro modelo es suavizado y desplazado en velamidiadndo un filtro gaussiano
G(v,, 0y), centrado ew, y ensanchado par,. La expresion resultante pad, es:

N

Z XjTj’)\r)\
=i

My = M)\o ®G(V*,G*) (3.1)

donde

(i) Ty, es el espectro de Ig" estrella standard normalizado 2 El continuoC, se en-
cuentra incluido en la bask ; como un conjunto de leyes de potencia con diferentes



Capitulo 3. Ajuste del Triplete del Calcio 37

pendientes. Cada galaxia fue modelizada con una base mdersolo las estrellas es-
tandares en velocidad observadas bajo la misma configaraw@rumental, por lo que
evitamos asi la necesidad de correciones debido a diferezgeluciones espectrales.

(i) Xes el vector cuyas componentgs(j = 1...N) representan la contribucion fraccional
de cada elemento de la base al flujo total de la sinteslg,atenotada poM,,,.

(i) ry = 10724 =Ay) corrije por el enrojecimiento, asumiéndolo como debido a ‘joa-
red” de polvo entre el objeto y el observador.

Las componentes del continuo en la bageg se introducen con el proposito especifico de
permitir la concordancia entre los espectros de las esdreitandares en velocidad y las estre-
llas en la galaxia, ademas de la posible dilucion por un naotno-estelar. Dado el limitado
rango espectral de nuestros datos, no podemos esperatueijptmenC, . Similarmente, la ex-
tincion se incluye en los ajustes s6lo por completitud, ynubuye la correccion por extincion
interna. En realidad, de todos Ibks + 3 parametros en el modelo, estamos interesados sélo en
uno: o,. El efecto deo, sobreM, es completamente diferente de todos los otros parametros.

Llevamos a cabo los ajustes minimizaryfoentre el modelo y el espectro observado, de la
forma:

X2 =3 (O =Mp)wJ? (3.2)
A

donde el pesav), se define como el inverso del ruido en el espectro obser@gdd.as
lineas de emision y los rasgos “espurios” como las lineasedie residuales en los espectros,
los mascaramos por medio dg = 0. Excepto por la base espectral y el rango de longitudes
de onda, este método @nticoal empleado en los trabajos de Cid Fernaneted. (2004,
2005), en donde se ajusta el espectro 6ptico de las galaxiasgalio de una combinacion de
modelos de sintesis evolutiva con el cOdBJARLIGHT. Exactamente el mismo codigo se uso
en nuestros ajustes, y sera descripto completamente ertddPa

Parailustrar como trabaja en cédigo, en la Fidlilanostramos un ajuste aplicado al espec-
tro del CaT de la region nuclear de NGC 1386. Mostramos elogspebservado, modelizado,
espectro residuak{ 0) y los productos de la sintesjg?, relacién Sefial Ruido, extinciéhy,
dispersion de velocidades, desplazamiento de las lineas espectnglggroporciones de cada
componente, estelar y de leyes de potencias, y las estjelasieron utilizadas en el ajuste.

La Figura3.2 muestra algunos de los ajustes. En algunos objetos contespde CaT
“limpios”, como NGC 1241 y NGC 2997, se incluyeron tambiégualas regiones fuera del
rango de CaT, aunque luego advertimos que la determinaeién do se vio afectada. En los
espectros mas problematicos, como Mrk 3 y Mrk 705, eleginooeentrar los ajustes en la
region del CaT, mascarando los otros rasgos. Comprobaneda quclusion de estas mascaras
afectan a la medicién de,, pero estas variaciones estan dentro de las incerfezasEn la
Tabla3.1se listan los resultados dg.

La incerteza d@, se estimé por el método expuesto en Baithl. (2002), el cual consiste
basicamente en encontrar el rangoggrque cause un incrfemento dg? = 1 sobre el mejor
ajuste, después de reescalar los errores para obteneral xydejle 1. Los valores d&o,
determinados estan entre en el rango de 3-24 km/s, como stranee la Tabl&.1 Cuando
realizamos la separaciéon de los espectros de acuerdo asudaactlidad, encontramos que
valores mediodo, = 6, 10y 12 km/s para las calidadgs y c respectivamente.

Por otro lado, una estimacién independiente de las in@stez posible en los casos de las
galaxias Mrk 1210y NGC 7130, para los cuales tenemos obsenss repetidas con diferentes
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NGC 1386

N/ M, : normalized model spectrum X2 = 1.752

Ox/ O%: normalized observed spectrum, where:

__ Masked out regions adev = 1.02 %

___ Fitted regions S/N = 106
| i A, = B8.79
o,= 129 km/s
v,= -9 km/s
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Fig. 3.1:Ejemplo de ajuste de un espectro del CaT, en este caso deida ragclear de NGC 1386.
Panel Izquierdo (Arriba): Espectro observado (en negspeetro modelo (en rojo) y regiones
mascaradas (en magenta). Panel Izquierdo (Abajo): EspedtidualO, - M, . Panel derecho
superior: algunos valores obtenidos con la sintesis espeleanel derecho inferior: contribu-
cion de las estrellas estandares de velocidad2\&r
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F, + constant

o1 [Fell]

NGC 7410

NGC 1241

NGC 2997

Mrk 461

IRAS 045020317

Mrk 705
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A [A]
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Fig. 3.2:Ejemplos de ajustes de espectros de galaxias en la regid@adelLa linea sélida muestra el
espectro observado, y la linea a trazos el modelo obtenid@lométodo de ajuste directo. La
linea mas gruesa se usa para marcar la region usada paea Ejssispectros luego de aplicar
las mascaras. Los espectros de NGC 7410, NGC 1241, NGC 299K § kbn de calidaa,
Mrk 461y Mrk 3 tienen calidadh, IRAS 04502-0317 y Mrk 705 calidac
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Fig. 3.3:Calculo del ancho equivalente del CaT. En este ejemplo setmaua integracion en el espectro
sintético de NGC 5169, usando las definiciones de la TaBla

telescopios. Para Mrk 1210 obtenenamgs= 72+9y 77+ 7 km/s para ESO y KPNO 2.1m, res-
pectivamente, mientras que para NGC 7130 obtenemes140+8y 112+ 9 km/s para ESO

y KPNO 4.0m, respectivamente. En ambos casos las medidgsandientes son consistentes
dentro de~ 2 sigma.

3.2. Determinacion del ancho equivalente del CaT

Para la determinacion del ancho equivalente de alguna, léseaecesario establecer una
banda central que abarque la linea de interés, y al menosedtanas usadas para definir el
continuo, una a cada lado de la linea usadas para definirtahgorle referencia. Los métodos
empleados dependen de la eleccion de este continuo denaée(dones, Alloin y Jones, 1984;
Bica y Alloin, 1987; Diaz, Terlevich y Terlevich, 1989, DTCenarroetal. 2002). En nuestras
determinaciones del ancho equivalente del CaT, adoptalncostinuo y las ventanas definidas
por DTT, ilustradas en la Tab&a3y en la Figure3.3.

Aunque las longitudes de onda de las ventanas de DTT tenganaa ventajas, principal-
mente por el hecho de que estén libres de TiO (pa&r28860 A), pueden no resultar muy Utiles
en los casos en que el continuo de la galaxia no esté biendieffdr ejemplo, en el lado azul
del espectro, la ventana esta cerca de la emisién d&B@46; en los casos en que esta linea es
muy ancha (como ocurre en los Seyfert 1), el valor medio detaana puede no representar
adecuadamente el continuo de referencia. Para estos Ddgosfrecen una ventana alternativa
en el azul (alrededor de 8582 A). En el lado rojo, atin despaiésslistraccion del cielo, pueden
sobrar algunos picos “espurios”, que pueden alterar et vadalio del flujo en esta ventana. Es
por estos motivos que el continuo, definido por una recta @sa por los valores medios del
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Object g ™ a"™ o Wisig Wear

kmis)  (kmis) (kmis) (A A)
NGC 205 47+ 6 74+ 6 6.2+ 0.2
NGC 526A 198+ 16 219+ 11 159 4 4405
NGC 526B 237+22 167+ 11 7.0+ 1.1
NGC 1019 1069 110+ 11 6.5+ 0.5

NGC 1068 146Gt 6  147£3 543 120 6.3:04
NGC 1125 1169 138+6 168 11 7.6£0.5
NGC 1140 53+ 6 60+ 3 81 12 5.9+ 0.7

NGC 1142 219+ 15 202+ 47 8.6t 0.4
NGC 1241 1365 142+ 12 8.5+ 0.4
NGC 1380 25Gt16  215+8 7.8+ 24
NGC 1386 1233 133£3 8.1+ 0.2
NGC 1433 986 113+3 7604
NGC 1672 108t4 111+3 7.7+0.2
NGC 1808 1196  129+4 129 2 7304
NGC 2110 26411 273+7 375 16 6.4£0.3
NGC 2639 1666 155+12 7.2+ 0.2
NGC 2997 79t 4 89+ 4 8.0+ 0.4
NGC 3081 129+ 8 113+4 77 20 7.4£04
NGC 3115 2756 268+ 8 7.0+ 0.4
NGC 3256 130G+ 13 100+ 6 120 17 3.4 05
NGC 3281 168 176+ 3 235 8 7.3:04
NGC 3783 11620 114+6 247 17 3.0£0.2
NGC 4339 1233 129+3 7.4+ 0.2
NGC 4507 1467 152+ 4 229 16 7.0£0.4
NGC 4593 15324 105+5 96 3 3.4+03

NGC 4748 76£15 78+ 13 187 10 3.4-0.5
NGC 4968 1059 106+4 182 16 6.9£0.5

NGC 5135 1268 124+6 135 10 6.1£0.4
NGC 5929 1194 122+ 4 195 9 6.5£02
NGC 6300 92£5 110£5 217 7 8304
NGC 6814 8311 113+6 169 5 4.0£03
NGC 6860 162+11 141+5 153: 3: 5.6£0.6
NGC 6907 15A 12 195+ 15 199 6 9.2-1.0
NGC 6951 1154 113+12 73 2 9.0£0.3
NGC 7130 148 147£5 6.9+ 04
NGC 7172 1546 160+ 9 112: 1. 6911
NGC 7184 1467 131£5 79+1.2
NGC 7212 143t 10 140+ 2 164 26 5.3:0.2
NGC 7410 1447 144+ 6 126: 1. 7.+04
NGC 7469 125+ 12 144411 29+0.2
NGC 7496 76t 10 94+ 6 96 15 5.8+0.7
NGC 7582 127 113+3 180 8 59£05
NGC 7590 93+ 4 90+ 4 136 2 7.+20

NGC 7714 59+ 9 65+ 4 105 28 4.+ 24

Tab. 3.1:Medidas de dispersiones de velocidades y de anchos equasldel CaT y de [SIIf9068.9.
Columnas 2 y 3: dispersiones de velocidades obtenidas eoétetlo de ajuste directo y corre-
lacion cruzada, respectivamente. Columnas 4 y 5: ensanehi@® y anchos equivalentes de
[SIII]A9068.9. Las medidas de mayor incerteza se marcan con “un@w 6: ancho equiva-
lente del CaT.
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Object a ™ oM oy Wsi Wear

kmis)  (kmis) (kmis)  (A) A)
ESO 362-G08 177 193+ 10 7.2+ 0.3
ESO 362-G18 1265 134+ 4 132: 3. 6.74:0.3
IC 2560 135+ 4 138+ 5 107 16 7.6:04
IC 3639 95+ 5 99+ 5 111 10 6.3:0.3
IC 5169 1144 12 111+ 2 7.5+0.9
IRAS 01475-0740 6211 108+ 17 6.0+ 0.3
IRAS 04502-0317 74-8 744+ 15 6.8+ 0.5
MCG +01-24-012 8410 92+ 18 6.8+ 0.7
MCG -6.30.15 948 103+ 4 90 5 51+ 05
MCG 2-8-39 170+ 13 126+ 11 8.0+ 0.8
MRK 1 86+ 4 79+ 4 375 86 6.2£0.5
MRK 3 228+ 13 249+ 4 364 42 4.2-0.4
MRK 78 201+ 8 186+ 4 7.3+ 0.3
MRK 273 211+ 14 186+ 2 7.7£0.7
MRK 348 95+ 6 98+ 8 179 40 6.3:0.2
MRK 573 147+ 5 148+ 3 171 28 7.9:£0.1
MRK 1066 100+ 4 90+ 6 119 21 5904
MRK 1073 114+ 6 109+ 5 168 24 59+05
Mrk 40 125+ 7 116+ 4 40+£04
Mrk 372 155+ 6 161+ 5 6.4+ 0.5
Mrk 461 111+ 6 123+ 4 56+0.4
Mrk 516 113+ 12 114+ 7 7.4+ 0.6
Mrk 705 128+ 11 120+ 15 5.1+ 0.3
Mrk 915 181+ 18 146+ 16 52+0.6
Mrk 1210 7717 82+ 16 6.7+0.4
UGC 1395 666 62+ 16 47. 4. 6.5-04
UGC 12138 115+ 10 136+ 8 6.9+ 0.6
UGC 12348 155+ 9 165+ 14 7.6+0.4

Tab. 3.2:Continuacion de la Tabla 1.

indices adoptados

Linea

Banda Central

Banda en el Azul

Banda en el Rojo

CalA8498.02
Ca2A8542.09
Ca318662.14

8483.0-8513.0
8527.0-8557.0
8647.0-8677.0

8447.5-8462.5
8447.5-8462.5
8447.5-8462.5

8842.5-8857.5
8842.5-8857.5
8842.5-8857.5

Tab. 3.3:ntervalos de longitud de onda usados para calcular el aeghivalente del CaT.
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flujo en estas ventanas a cada lado de la linea, quede pa amitx abajo de las lineas.

Debido a estas razones, elegimos realizar las mediciohesdeo equivalente usando es-
pectrossintéticos Dada la eficiencia de los ajustes, esta estrategia esificpgd. Calculamos
los anchos equivalentes a través de la relacion

A
W = b{ —F—A} dA (3.3)
Aa Fc

donde K y F¢ son los flujos del espectro y del continuo de referencia,eas@men-
te. La integracion la realizamos4al5 A del valor central de cada linea), es decir, entre
Aa=Ac—15A y Ap=Ac+15A.

3.3. Meétodo de Correlacion Cruzada

Una de las primeras técnicas ideadas para medir las digpessile velocidades estelares en
galaxias es el método de correlacion cruzada (Tonry y DA9i&9). NW apelaron a este método
y mostraron que en la regién del CaT ofrece razonablemewet@isuesultados. En este trabajo
usamos para el método de correlacién cruzada la taceade IRAF, la cual encuentra la fun-
cion de correlacion cruzada entre la galaxia y el espectrefdesncia en el espacio de Fourier.
El maximo de esta funcién se modeliza posteriormente poganasiana. Usamos las mismas
mascaras individuales usadas en el Método de Ajuste Djrggiermitimos la sustraccion de
un continuo lineal en los espectros de las galaxias. Catibsda salida déxcor para tener en
cuenta la resolucion instrumental. En la columna 3 de laala&llmostramos los valores dg
obtenidos por este método. En este caso evaluamos lasraed partir del desvio cuadratico
medio en los valores d&, obtenidos usando las diferentes estrellas.

Encontramos que ambos métodos proveen medidas de disgersie velocidades consis-
tentes dentro de 19 km/s (en media). La concordancia es ipajarlos espectros de calidad
a, para los cuales la diferencia ens®™ y g““M es de sélo 9 km/s. Para los espectros de
calidadb y c los métodos concuerdan dentro de 20 y 30 km/s para el métogitialy de co-
rrelacion cruzada, respectivamente, lo cual confirma algqué la calidad de los datos es la
mayor fuente de incertezas en la determinacidéa,déas incertezaAog, obtenidos con los dos
métodos son similares, con una diferencia de 6 km/s.

3.4. Comparacion con la Literatura

En la Figura3.4 comparamos nuestras medidasajeobtenidas con el método de ajuste
directo con los valores compilados de la literatura par&tobjen comun. Las dos mayores
fuentes dag, son NW y Cid Fernandest al. (2004), con 14 y 22 objetos en comln con nuestra
muestra, respectivamente. NW derivandel método de correlacion cruzada aplicado al CaT o
las lineas del Mg en el 6ptico, mientras que Cid Fernaatials(2004) estimar, ajustando los
espectros de Seyfert 2 en 3500-5200 A mediante una combin@eimodelos de poblaciones
estelares simples de Bruzual y Charlot (2003; BC03). Estesedtudios concuerdan en sus
estimaciones de, a un nivel det21 km/s en desviacién cuadratica media de los datos.

Nuestras estimaciones @dg se encuentran en buen acuerdo con las estimaciones previas.
La diferencia entre nuestros valores y los de la literatgrdee22 km/s. La dispersion de los
datos es algo menor para los de calida@1 km/s) que para los de calidady c (25 km/s).
Ademas, en media, nuestras estimacioneg,deon so6lo 4 km/s menores que las de la lite-
ratura. Comparamos también los datos obtenidos con el mé®dorrelacion cruzada con
los publicados anteriormente, y obtenemos resultados mulases (desvio muestral de22
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T
I # Nelson & Whittle 1995

o Cid Fernandes et. al 2004

250 7 Whitmore 1985

150 [~

a, [km/s] — Direct Fitting Method
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o, [km/s] - Literature

Fig. 3.4:Comparacion de las dispersiones de velocidades estekim@meéas en este trabajo y los com-
pilados en la literatura. La linea a trazos representa latidhed, y la de puntos la dispersion
global media £ 1 sigma) det22.

km/s). Dadas las diferencias en la calidad de los datosgeitines espaciales, métodos y ana-
lisis, ademas de las incertezas propias en la determindeidn, concluimos que no existen
diferencias significativas entre nuestras estimaciones gdos obtenidos en estudios previos.



Capitulo 4

Sensibilidad del CaT a las Contribuciones
del Continuo

Uno de los objetivos principales de este trabajo es la evidlnale la utilidad real del CaT
como un diagnosticador de la poblacién estelar. Puesto ugstna muestra esta dominada por
ndcleos activos, antes de discutir las poblaciones estetlebemos examinar hasta qué punto
la luz no-estelar afecta nuestras mediciones de CaT.

4.1. Efectos del continuo no-estelar en la intensidad dé&l Ca

Como explicado anteriormente, adoptamos las definiciorésdr y Wea de Cenarro
etal. (2001a). Estos autores ofrecen dos definiciones del ancahvadente del triplete del cal-
cio: 'CaT’, que llamaremo¥\caT, la cual consiste en la suma de los anchos equivalente de las
tres componentes de las lineas del calcio ionizado, y ‘Gajlté aqui llamaremd&c,t., que es
la correccion d&\c,7 por la contaminacién de las lineas de Paschen en absorsitms. &hchos
equivalentes los medimos con respecto a un continuo defpodel ajuste del espectro en 5
ventanas en el rango espectral 8474-8792 A. Como mencianama capitulo anterior, debido
a la presencia de rasgos no deseados en los espectros olosees, optamos por medc,t
y WeaT: €n los espectros sintéticos. Por otro lado, nuestra basetespusada para ajustar los
espectros observados no contiene estrellas con los tipestesles que muestran las lineas de
Paschen, de tal manera que usalVpgr como los anchos equivalentes de nuestros espectros.

Todos los datos nucleares del CaT se refieren a aperturas2dex 2”, segun explicado
antes. Para tener en cuenta las diferentes resolucionestredgs involucradas en la determi-
nacion de las dispersiones de velocidades estelares deasugalaxias realizamos la siguiente
correccion: ensanchamos cada espectro para coincidirl a@foe mas alto dev,? + oingt? de
nuestra muestra, el cual corresponde NGC 3b15275 y oinst = 56 km/s). Esta correccion
cambia el valor d¥\-51 por aproximadamente un 10% con respecto a los valores dbsean
el capitulo anterior. También usamos en nuestros anasmédidas ddicak de Cid Fernandes
etal.(2004).

4.2. Seyfert 1 x Seyfert 2

Es un hecho bien conocido que un continuo no-estelar estémieeen los nlcleos Seyfert
1. La contribucion de esta componente en los Seyfert 2 hausiti@pico de mucha controversia
en el pasado. Una manera de abordar este problema es cofop&ayfert 1 con los Seyfert 2
a través del comportamiento del CaT
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Fig. 4.1:Distribuciones de anchos equivalentes (medidas nuclgaaes el CaT (arriba) y [SIIF9068.9
(abajo). Areas llenas denotan Seyfert 1y areas vaciasrs2yfe

La Figura4.1 (panel superior) muestra las distribucionesgt para los Seyfert 1 (in-
cluyendo los subtipos 1-1.9) marcadas con areas llenastddas los Seyfert 2 tieneWcat
entre 4y 8 A, con una media de 6.5 A. Estos valores tienden mesgores en los Seyfert 1,
con una media de 4.8 A. Las lineas de emision de la NLR sigueriseho comportamiento,
con menores anchos equivalentes en Seyfert 1 que en Seytestdse ilustra para la linea
[SI]A90689, en el panel inferior de la Figural

Otra manera de ilustrar este resultado se muestra en l4.Eigonde graficamos la intensi-
dad del CaT en funcion de la contribucién fraccionaria delepae potencia al continuo en la
region del CaT. Esta fraccion, la cual denotamosgp(PL: PowerLaw; Ley de Potencias), se
deduce de los ajustes presentados en el Caiiuwonde, ademas de las estrellas observadas,
se incluyeron varias leyes de potencia de diferentes petedica fin de simular los efectos de
una posible “template mismatch” (no concordancia espgemndas mediciones del CaT. Estas
leyes de potencias se usaron para tener en cuenta todasilalepaontribuciones estelares y
no-estelares en el continuo alrededor del CaT para cadadipaicleo. La Tabld.1 lista los
valores dexp, junto con los valores (ya corregidos)\de,ty sus errores.

El grafico muestra que la contribuciép, es menor para Seyfert 2s que para Seyfert 1s.
Ademas, los valores de| Y Weat Obtenidos para Seyfert 2s son mayores (en promedio) que
aquéllos encontrados para las galaxias no-activas de lstrauEs de remarcar que, repre-
senta todas las posibles contribuciones espectrales gseancexclusivamente las contempla-
das en nuestra base de estrellas, esto es, posible cordnilmstelar de otros tipos espectrales
ademas de posible contribucion no-estelar. En el caso dgalagias normales, el “template
mismatch” es ciertamente debido a otras estrellas de dwéifgos espectrales, mientras que en
los nucleos Seyfert 1 es la manifestacién de un continucstalag. En el caso de las Seyfert 2s,
la contribucion del nucleo activo es del orden del 30-40 % |pgue el “template mismatch”
es debido a una mezcla de ambos mecanismos de ionizacitmetalar como de una ley de
potencia del nacleo activo.
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Nombre Type Weat(A)  xpL Nombre Type Weat (A)  xpL
NGC 205 Normal 5.680.46 32 NGC 7410 Sy?2 7.10.46 22
NGC 526A Sy 1.9 4.460.45 49 NGC 7469 Sy1l5 2.49D.45 65
NGC 526B Normal 6.800.47 19 NGC 7496 Sy 2 54%.47 37
NGC 1019 Sy1.5 5.920.44 35 NGC 7582 Sy2 5220.47 14
NGC 1068 Sy?2 5.840.48 24 NGC 7590 Sy2 7.130.43 17
NGC 1125 Sy?2 6.880.46 21 NGC 7714 Starburst 428.46 53
NGC 1140 Starburst 5.460.44 37 MARK 0001 Sy 2 5.640.46 25
NGC 1142 Sy?2 7.920.46 0 MARK 0003 Sy 2 3.9%0.48 47
NGC 1241 Sy?2 7.860.43 18 MARK 0040 Syl 4.240.46 38
NGC 1365 Sy 1.8 0.980.46 85 MARKO0078 Sy2 6.900.45 15
NGC 1380 Normal 7.640.46 5 MARK 0079 Sy1l.z2 2.640.46 55
NGC 1386 Sy ?2 7.4#0.46 5 MARK 0273 Sy?2 7.380.44 10
NGC 1433 Normal 6.720.44 4 MARK 0348 Sy 2 5.8¢0.44 21
NGC 1672 Starburst 7.168.44 14 MARK 0372 Sy1l5 6.080.46 6
NGC 1808 Starburst 6.83.46 21 MARK 0461 Sy2 5.5¥0.46 25
NGC 2110 Sy?2 6.340.47 19 MARKO0516 Sy1l.8 6.680.46 28
NGC 2639 Sy 1.9 6.740.44 27 MARKO0573 Sy?2 7.260.44 9
NGC 2997 Normal 7.320.45 16 MARK 0705 Sy1l.2 4.610.46 41
NGC 3081 Sy?2 6.890.46 24 MARK 0915 Sy1l.8 4./80.47 28
NGC 3115 Normal 7.040.45 15 MARK 1066 Sy2 5.310.45 31
NGC 3256 Starburst 3.480.46 55 MARK 1073 Sy2 5500.46 25
NGC 3281 Sy?2 6.850.45 19 MARK 1210 Sy 2 6.220.48 38
NGC 3783 Sy 1.5 2./2045 66 MARK 1239 Sy 15 0.920.47 81
NGC 4339 Normal 6.920.46 6 ESO 362-G08 Sy 2 6.8D.45 22
NGC 4507 Sy ?2 6.560.45 24 ESO 362-G18 Sy1l5 610.45 28
NGC 4593 Syl 3.280.45 60 IC 2560 Sy?2 7.320.45 14
NGC 4748 Syl 3.060.44 63 IC 3639 Sy?2 5.800.46 31
NGC 4968 Sy ?2 6.460.45 20 IC5169 Sy?2 6.880.45 19
NGC 5135 Sy?2 5.680.46 37 IRAS01475-0740 Sy?2 548.47 36
NGC 5929 Sy?2 6.080.46 17 IRAS 04502-0317 Sy?Z2 630.47 19
NGC 6300 Sy ?2 7.620.44 17 MCG-01-24-012 Sy?2 6.28.47 27
NGC 6814 Sy 1.5 3.520.47 47 MCG-02-08-039 Sy?Z2 7.30.46 5

NGC 6860 Sy1.5 5.160.43 48 MCG-06-30-015 Sy1.5 4.60.45 47
NGC 6907 Normal 8.540.44 4 MCG +8-11-11 Sy1l5 0.90.44 84

NGC 6951 Sy?2 8.280.45 10 UGC 1395 Sy1.9 5.99.45 33
NGC 7130 Sy 1.9 6.480.45 25 UGC 12138 Sy1.8 6.20.44 14
NGC 7172 Sy?2 6.360.44 25 UGC 12348 Sy?2 6.489.45 12
NGC 7184 Normal 7.340.44 19 UGC 3478 Sy1l.2 1.28.44 66
NGC 7212 Sy?2 4.920.46 33 AKN564 Sy 1.8 3.060.49 32

Tab. 4.1Resultados d&\ca1 ¥ XpL. Las columnas listan el tipo de galaxia, tipo de actividat;ha
equivalenteWeat y contribuciénxp, (en %). Todas los valores d&c;t son medidos en el
mismo sistema, como explicado en el texto.
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Fig. 4.2:\WcaT VS. XpL, porcentaje de la contribucion en leyes de potencias atiessn

El hecho de que se evidencie la desigualdadr(Seyl) < Weat(Sey2 y similarmente
Wisii(Seyd < W (Sey2, es consistente con el modelo unificado, el cual predice ina d
lucion de los anchos equivalentes de las lineas de absgradéremision en fuentes donde el
continuo no-estelar nuclear es visto directamente, coneb@sso de los nlcleos Seyfert 1. Por
otra parte, el hecho de que el rango de intensidades del @aSirsiar para Seyfert 2 que para
galaxias normales, es indicativo de que su continuo diadersi esta presente, es demasiado
débil como para producir un efecto notorio en el rango 6gtié@rrojo.
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4.3. Dilucion por un continuo subyacente sin caractedsti€&l diagrama
CaT vs CaK

Mientras los resultados reportados aqui sugieren que ndetmeriamos preocupar por la
luz no-estelar en los Seyfert 2 en el rango del CaT, es desealvprobar esta idea mas conclu-
sivamente antes de proceder a un analisid\glr en términos solo de poblaciones estelares.
Podemos hacer esto combinando nuestros datos de CaT camawcfon proveniente de otro
rango espectral. El ancho equivalente de la linea Call K soraldn a 3933 A\icak) provee
la informacién necesaria para tal fin. La linea CakK, que sgr@ien estrellas viejas y tardias
del bulbo galactico, es muy sensible a la dilucion de un oootazul. Claro que este continuo
puede ser debido ya sea al nucleo activo como a una pobla@ja y el valor déNcak por
si solo no puede distinguir entre estas dos posibilidadesqt8-Bergmanret al. 2000). Sin
embargo, la combinacién 8-, con los datos dé/c,T ayuda salvar esa ambigliedad.

La idea, desarrollada primeramente por TDT, es simple: Ga#l esta diluido por un ver-
dadero continuo sin caracteristicas, y el mismo se extidadde el optico hasta el IR cercano,
entonces el CaT también se encontraria apreciablementdaliDe numerosas observaciones
de Seyfert 1 y quasars, sabemos que el continuo Optico erclelonactivo puede ser bien des-
cripto por una ley de potencias del tifg© 0 v—7, cona en el rango de 12 donde FC
denota el continuo sin caracteristicas (“Featurelessi@anmn”). Este continuo no-estelar se
superpone a la luz no-estelar del bulbo galactico.

Supongamos que el bulbo galactico tiene (intrinsecamemtehos equivalenteds, . y
WZ, . Y que el cociente de los flujos de continuo estelar en esdindas ex* = C;CaK/C;CaT.
Obtenemos asi la siguiente relacién entre los valores wides de CaK y CaT:

Weak =Weak(1—XE5k)- (4.1)
. 1
Wear = We,r T (4.2)
ok a — al
T+ x (s 7 X e,

dondextS, es la fraccion del continuo total en 3933 A que proviene del FC

Realizamos la modelizacion de una mezcla de un continuasatteristicas y el continuo
de un bulbo galactico en la forma de lineas “FC + SSP”, donde s£Srefiere a Poblaciones
Estelares Simples (“Simple Stellar Population” o SSP, psrsgglas en inglés; ver su obtencion
y descripcion mas general en la Parte Il) representativad@ablacion de unos $010° afios,
tipica de galaxias elipticas y bulbos, obtenidas de los foed#e Bruzual y Charlot (2003,
BCO03) para metalicidad solar. El uso practico de la ecuadi@mrequiere estipular algunos
valores fiduciales paMZ,, We,rY ¢ AdoptamogWe ., We,p) = (21,1,7,9) Ay c* = 0,38.

La ecuaciom.2 es graficada sobre los datos en el diagraar versusWeak, COMo se
muestra en la Figurd.3. Las lineas indican los modelos “Bulbo + FC” para diferemalg-
res de la pendiente de y parangK decreciendo de 100 % @\cat, Wcaxk) = (0,0) a 0% a
(Weat,Weak) = (W&, Weak)- Las medidas décak son de estudios en el optico de Cid Fer-
nandesetal. (1998, 2001, 2004). De las 78 galaxias de nuestra muestse d@perponen con
esos estudios, la mayoria (31) Seyfert 2.

1o, equivalentement& € 0A~F, conf=2—a
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Fig. 4.3:Anchos equivalentes de CaT vs. anchos equivalentes de Galirlas muestran las curvas de
dilucién esperada (ecuaci@h?) para el bulbo + continuo no-estelar, can= 1y 2 (tipicos
valores para AGN del tipo 1). La escala superior muestrarelgnbaje de la contribuciéngK.
Simbolos como en la Figua2

Vemos que algunos nudcleos Seyfert se alinean a lo largo dmutaas “Bulbo+FC”. Sin
embargo, a fin de explicar todos los objetos, es necesarieomtiabucion de@gK de alrededor
de 50% o mas. Hay algunos Seyfert con aNg.1 Yy bajo Weak que no son explicados en
términos de estos modelos paraentre 1 3=1) y 2 (3=0), los cuales son representativos de
AGN del tipo 1. Para estos objetos, solo si el valorod&iera tan bajo come- 0,5 0 menos
las lineas de dilucién pasarian aproximadamente por lasesbbservados, pero ni siquiera
los quasars presentan un continuo tan extremadament&akobntinuo podria ser producido,
en principio, por la dispersion de la luz emitida por el ndcketivo por particulas de polvo.
No obstante, los valores requeridos de la fraco@p< (del orden dek 50%) implicaria que
se evidencie la luz dispersada de las lineas anchas en eb,0pti cuyo caso la galaxia no
seria clasificada como una Seyfert 2 (argumento ya preseptadCid Fernandes y Terlevich
en 1995). Ademas, alrededor de la mitad de los Seyfert Z@Qmayor gue 50 % mostraria
Lineas de Balmer de Alta Orden (LBAO) en absorcién en suscagise(Gonzalez Delgado
etal.2001). Asi, LBAO no-diluidas argumentan en contra de unadih por leyes de potencia
en estos objetos.

Debemos puntualizar que los modelos “FC + SSP” en la FigilBastan computados con
valores de metalicidad solar. Para otras metalicidadesmeros fiduciales son algo diferentes
(principalmente, menores valofé ), v las lineas estarian aproximadamente 1 A mas abajo.
En otras palabras, las lineas en la Figliddeben ser considerados como un limite superior
para los modelos “FC + SSP”.

También computamos modelos del tipo “FC + E” (no mostradda &ingura4.3), donde E
se refiere a NGC 2110, la galaxia Seyfert 2 mas temprana deauonasestra (t=-3) para la cual
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determinamo¥\cak Y Wear. Para estos modelo@\g ., We,1) = (135,6,34) A, y las lineas de
dilucion estarian ain mas distante de los datos para el miemgo dea considerado antes. Ni
siquiera parar tan bajo como-~ 0 (lo cual no es realista) los modelos se alinearian a losdato
Asi, nuestras conclusiones principales acerca de los w®del tipo “FC + Bulbo” aplicados a
Seyfert 2 permanecen validas.

TDT habian realizado el mismo analisis, pero usando la lngid a 5175 A en lugar de
CaK (ver también Jiménez-Benigbal. 2000). Ellos concluyen que si la dilucion observada de
Mglb es debida a una ley de potencias de razonable pendanitmces el CaT deberia estar
diluida también, contrariamente a sus resultados empirfegui, consideramos modelos del
tipo “FC + SSP” con alguna combinacion razonableVge,,, W3, Y ¢* representativos de
poblaciones estelares viejas. Estos modelos muestranngudilucion por leyes de potencia
no parece ser completamente adecuada para explicar lasid@des observadas de los rangos
Opticos e IR simultdneamente. Por lo tanto, una simple coacidn de una componente de
Bulbo mas un continuo del tipo nucleo activo, como postulgdnin a veces tenido en cuenta)
en los primeros dias de la investigacion de nicleos activ@sk{, 1978), no es una descripcion
viable de los datos. Analizaremos otra explicacion paraiportamiento d&Vcax Y Wear.

4.4. Laintensidad del CaT como un diagnosticador de PabilasiEstelares

Ahora que hemos considerado la dilucion por luz no-estel@l eango del CaT en Seyfert
2, procederemos al analisis de las poblaciones estelares.

El comportamiento d&\cat como funcidn de los parametros estelarkg,(logg, [Fe/H])
ha sido abordado por varios autores (DTT entre otros). Esteatmiento ha sido incorporado
en modelos de sintesis de poblaciones, los cuales mapeapdadkncia del CaT con la edad
y la metalicidad de poblaciones estelares contemporaeegs Idiart, Thevenin y de Freitas
Pacheco 1997). Recientemente, Cenarro y colaboradotesaren una revision de este tema,
analizando el CaT en una gran biblioteca de estrellas y preddo predicciones actuales del
comportamiento del CaT en poblaciones estelares integr@inarroetal. 2001a,b, 2002;
Vazdekiset al. 2003).

A pesar de los esfuerzos tempranos de que el CaT pueda samar un indicador de la
metalicidad para galaxias (como lo es para cumulos globsiial menos debajo de 0,3Z.;
Armandroff y Zinn 1988; Idiaretal. 1997; Vazdekistal. 2003), o como trazadores de una
reciente formacion estelar, debido a su sensibilidad aglsgncia de supergigantes rojas (RSG;
ver TDT,; Garcia-Vargas, Molla y Bressan 1998; Mayya 1994 dbservaciones han revelado
gue el CaT presenta muy poca variacion en su intensidadypamaplio rango de morfologiasy
propiedades de las poblaciones estelares. Esta pocaibdadibs cualitativamente consistente
con la nueva generacion de modelos de sintesis (Vazde&is2003), que muestran que, para
metalicidades mayores que —0,5 dex, este rasgo varia poco como funcién de la edad y la
metalicidad.

Teniendo en cuenta todo esto, vemos que estos resultadosmdeghas dudas sobre la real
utilidad del CaT como diagnosticador de las poblacionedassis. En esta seccion abordaremos
este tema desde una perspectiva mas empirica. Como enil@nsacterior, la informacion de
la linea CakK sera incorporada en este analisis.

4.4.1. CaT versus CaK

Asumamos que las lineas del CaK se encuetran fuertemeuigsdilen los Seyfert 2 debido
a la presencia de una componente Starburst, en linea catiga@ones previas. En particular,
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Fig. 4.4:Porcentaje de la contribucion (en flujo) de la componentebStst a los espectros sintéticos
vs. Wear (izquierda) YWeak (derecha) en Seyfert 2. Notar el contraste en el comportamie
deWcak, €l cual es muy sensible a la presencia de estrellas jovenes$a (aproximadamente)
constancia d&\cat.

Cid Fernandestal.(2001) proponen que Seyfert 2s ddax < 10 A pueden ser certeramente
identificadas como sistemas compuestos Starburst + AGNledeinStarburst esta indudable-
mente identificado por sus rasgos espectrales como WoKtRay 4686 A, o por sus perfiles
de linea PCygni en el UV. Por lo tanto, la investigacion dehportamiento d&\cat como
funcidon deWcak proveera un test empirico sobre si el CaT es 0 no sensiblepmldaciones
estelares.

Un diagrama de CaT vs CaK ya fue mostrado en la FiguBadonde la mayoria de los
puntos corresponden a Sefert 2. El grafico muestra qié:-g} tiene muy poca o nada de
relacion con eMicak. Asi, es dificil evadir la conclusién de que, para las edadedias y
metalicidades de poblaciones estelares ricas en matddgses un mal diagnosticador: objetos
tan diversos como Mrk 1210, que contiene un potente brotemesicion estelar, incluyendo
estrellas Wolf-Rayet (Storchi-Bergmann, Cid Fernandeshyn®tt 1998), y NGC 7172, que esta
dominado por estrellas de 10x10° afios (Cid Fernandezt al. 2004) tienen valores d&cat
practicamente indistinguibles dentro de los erroreB£80,4y 6,9+ 1,1 A, respectivamente).

En la Figura4.4combinamos nuestros datos de CaT con los resultados dedlisisde la
sintesis espectral detallada de Seyfert 2 llevados a catigé-ernandest al. (2004) para 14
fuentes en comun con muestra muestra. Comparamos susfresde luz de estrellas jovenes
(edad< 25 1@ afios) mas la fraccion “FC” a 4020 '&Y(/FC) conWeat (panel izquierdo), y
Weak (derecho). Como se discute en Cid Fernareded. (2004), que tratan exclusivamente con
espectros en el rango 3500-5200 A, lo que la sintesis devaetmo un “FC” es en la mayoria
de los casos una componente de Starburst enrojecida, erevezadverdadera componente
no-estelar, de tal manera q¥grc es en la practica una medida de la intensidad del Starburst.

La casi constancia d@at, ya evidente en la Figurd.3 resulta ain mas marcada en la
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Figura4.4. La inexistente correlacion entre la intensidad de Ca{ i contrasta con la fuerte
caida déMcak @ medida que la intensidad del Starburst aumenta. De nuewms/que todo
conduce a la conclusion de que, por si s@ligaT no es un trazador de la poblacion estelar para
nuestras galaxias.

4.4.2. Modelos de Sintesis Evolutiva en el plano CaT versus C

La interpretacibn mas natural de las Figu4ady 4.4 es que la dilucién de las lineas en el
Optico en algunos Seyfert 2 es debida a la presencia de utecpiobestelar jéven que causa
muy poca o ninguna dilucion al CaT. En esta seccion usarerodslos para comprobar si éste
es un escenario viable.

Para investigar el comportamiento de las lineas del CaT Yd&l como funcion de las
propiedades de las poblaciones estelares, hemos compat@emucion déNcaty Weak para
poblaciones simples para 4 metalicidades. Para este jimpfsamos los modelos de sintesis
evolutiva de BC03, computados con la libreria STELIB (Le @mretal. 2003), funcion de
masa inicial de Chabrier (2003) y los caminos evolutivos déova 1994 (ver BC0O3 por los
detalles). Debido a que los valores\We,t, Weat: Y Weak N0 son provistos en la distribucion
estandard de BCO3, estos fueron calculados directamenés diestribuciones espectrales de
energia, como explicado al comienzod#& Por compatibilidad con nuestras medidas\@gr,
ensanchamos todos los espectros de modelos, como expicddp adoptando una resolucion
instrumental dada por la libreria STELIB-@5 km/s a~ 8600 A, ver Parte Il).

La Figura4.5 muestra los resultados para 4 diferentes metalicidad2so@, 1y 2.52..
Weak €s préacticamente cero durante los primexos0?° afios. Después de estas fases inicia-
les, la intensidad del CaK aumenta monotdénicamente coreralpth, lo cual lo hace un buen
discriminador de poblaciones simples muy jévenes (edade®ras que- 3 x 10° afios) de
poblaciones simples mas viejas que.0® afios. Por otro ladd\cat comienza con valores ba-
jos hasta los primeros millones de afos, que es cuando apdasgprimeras RGS. El momento
exacto y la duracion de esta fase depende de la metalicidades 10’ afios hasta alrededor
de 1@, Wea 0scila a medida que las RSG son reemplazadas por RG. Dusiagediferentes
fases, sin embarg®at ocupa un rango pequefio, de6 a 8 A. Si tomamos en cuenta las
incertezas tanto en los modelos como en los datos, en lagar&sto se traduce en un valor
constante. Solo en los primeros millones de aflegr es un diagnosticador Gtil. Notemos que
en esas fases temprandé;,t esta contaminado por las lineas de Paschen, lo cual exalicar
por qué no comienza exactamente en0.

En la Figura4.6 estos modelos estan superpuestos a los datos en el diagkameersus
Weak. Las Seyfert 1 no estan en esta Figura debido a que presamanuo no-estelar, lo que
afectaria las medidas de CaT y CaK. Los numeros a lo largosdenkas de modelos marcan
edades de 0107, 10°, 1¢° y 10 afios. Lo primero que uno nota es que, al contrario de
los modelos tipo “Bulbo + FC” de la Figur&. 3, estos modelos se encuentran en una region
ocupada por los objetos de nuestra muestra, mostrando sjymHtdaciones estelares por si
solas son capaces de explicar el comportamiento de losrs2ydr el diagrama CaT-CakK.

Ademas, la Figurd.6parece indicar que se requieren abundancias sub-solaeesqpdicar
mejor los Seyfert 2, particularmente aquéllas con bajo €aib es algo sorprendente, dado que
estamos tratando con nucleos de galaxias espirales teaspemlas que se espera glisea
relativamente alta. Sin embargo, debemos tener en cueatzstpps modelos son de poblaciones
estelares simples, mientras que las galaxias reales pued@ner una mezcla de poblaciones
estelares. Esto es particularmente valido en los Seyfddritie estudios previos han mostrado
una amplia variedad de historias de formacion estelar (Erddnhdestal. 2001; 2004; Wild
etal.2007). Historias de formacion estelar mas realistas puselemodeladas como una com-
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Fig. 4.5:Evolucion de los anchos equivaleni&g,t., Weat Y Weak para poblaciones estelares simples,
de los modelos de Bruzual y Charlot (2003). Las lineas asrrgos, trazos cortos, punteadas
y solidas corresponden a metalicidades 0.2, 0.4, 1 ¥.2,5espectivamente.
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Fig. 4.6:Diagrama\cat vS.Weak, Similar al de la Figur&.3 pero sin Seyfert 1 y superponiendo pobla-
ciones estelares simples computadas de los modelos BG@$ad €éomo en la Figur5. Los
nameros en cada linea estelar denotan log(Edad[afnos]po&isncomo en la Figurd.2.

binacion de poblaciones simples, cuyo efecto en el diagparade ser intuido dibujando lineas
imaginarias conectando alguna serie de puntos a lo largusdm®minos de brotes instantaneos.

4.4.3. Modelos Combinando Poblaciones Viejas y Jovenes

Para tener una idea de los efectos de una tal mezcla de poi#aastelares, en la Figura
4.7 repetimos el mismo experimento de la Figdr& Esta vez, en lugar de usar una ley de
potencias representativa de un continuo no-estelar, usamapoblacion de 1 millén de afios,
a fin de representar un brote de formacién estelar actualgnteqongoing). Usamos modelos
BCO03 de metalicidad solar y 2.5 solar. Permitiremos tamlgigosibilidad de que la poblacion
joven sufra mas extincion que la mas vieja, por lo que comsides 3 casoAy =0, 1.5y 3
mag. De nuevo, no graficamos los Seyfert 1 por presentai@iildebido al continuo no-estelar,
por lo que quedan fuera de este experimento. Este ejer@asaencialmente el mismo que el
realizado con una ley de potencias en la FiguBaexcepto que la forma del continuo no es la
misma, y ademas, debido a la contaminacion por las lineaastEh@nWe,1 no es= 0 en el
caso de un Starburst puro (ver Figdra, panel del medio).

Como es evidente en la Figura, estas lineas de mezcla expdicaayoria de los Seyfert
2 observadas. Es importante enfatizar que sélo para pohkEgimuy jovenes uno esperaria un
CaT relativamente bajo. Como muestra el grafico, las galadaWeat < 6 A y Weak < 10
A requieren ser modeladas con este tipo de poblacién. Niesalos modelos con,® Z., son
capaces de modelar estos objetos sin una poblacién muy. joven

Es importante notar también que aunque nuestros modelogMe+“10G™ explican la
mayoria de los puntos en el diagrama CaT-Cak, las galaxia@egr arriba de~ 6 A pueden

24M” =10° afios; “G'=10° afios
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Fig. 4.7:DiagramaWca1 VS.Weak, cOmo en la Figurd.6 ahora superponiendo modelos de poblaciones
estelares viejas mas poblaciones estelares jovenes ragdiate extinguidas, para metalicida-
des solar y 2.5 solar. La escala superior muestra el pojeestdéala contribucion Starburst en
la region del CaKxg®,. Las lineas de “mezcla” corresponden a diferentes magestde ex-
tincion y los asteriscos denotan contribuciones de paftaestelar joven nula (0%, arriba a
la derecha) y total (100%, abajo a la izquierda). La lineaF'C refiere a formacion estelar
continua con edades desdé Hbios hasta 18 10° afios, para metalicidad solar. Los puntos en
esta linea indican brotes de formacion estelar de 5y 10metlale afios de edad.
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ser igualmente modelizadas con una poblacién jéven mag"viReara metalicidades 0,4 Z,,
WecaT aumenta hasta arriba de 6 A tan pronto como aparecen lasrpsRSGs, alrededor de
~ 5 10 afos. Esto también pasa con los modelos de formacion esoeitinua, como muestra
la linea sélida en el diagrama CaT-CaK.

Por claridad, los modelos para”5M + 10G” no se muestran, pero como puede ser dedu-
cido de la Figurat.6, ellos ocuparian la mayor parte de la region superior dgrdraa, donde
también hay muchos Seyfert 2. Debemos aclarar que, onigerdae, TDT sugirieron que el CaT
en Seyfert 2 sefiala la presencia de RSG en un starburst. N®&ra que, aunque esto puede
ser cierto en algunos casos, nuestra modelizacion muastraaihay manera de afirmar esto
so6lo a partir de la intensidad del CaT, puesto que estamstaaflp los datos d&caty Weak
cony sin RSGs.

Dada la simplicidad de estos modelos, la correspondentia estos y los datos en el dia-
grama CaT-CaK es altamente prometedora. Aun asi, aprogimaate en la mitad del diagrama
hay 2 Seyfert 2 que se encuentran muy apartadas de nuesuaetsidEstos son Mrk 3y NGC
7212. Puede que un continuo tipico de AGN esté presenteas) kedlcual podria explicar sus
bajos valores de CaK y (especialmente) CaT. El analisis dintasis espectral de NGC 7212
hecho por Cid Fernandes al. (2004) indica que- 35% de la luz en 4020 A proviene de una
componente FC. Ellos identifican también una componentesaydébil de H8, intensificando
asi la hipétesis de la presencia de un continuo no-estal@mas, tanto para NGC 7212 como
para Mrk 3, técnicas de imagenes (Pogge y De Robertis 199Baiken y Ward 1997), espec-
tropolarimetria (Tran 1995), y modelizado espectral (Géez Delgadeet al. 2001) sefialan la
existencia de una componente FC (ver también Cid Fernaetdés2001 para una discucion
detallada). Ninguno de estos estudios han encontradoreiédefehacientes de una formacion
estelar actual significativa en estos objetos. Por tantopues probable que sus baj0¥:at
(los menores encontrados en Seyfert 2) sean de hecho delsidiil@cion por luz proveniente
de un continuo no-estelar, explicando asi su desviacioa degion ocupada por los modelos
puramente estelares de la Figdt&

De todo lo analizado, se desprende que existe un escenasistEante, en el cual el continuo
azul que diluye el espectro en el éptico de algunos Seyfestdebido a poblaciones estelares
jovenes, mientras que el CaT no diluido puede ser explicadmaebido a poblaciones mas
viejas o la presencia de RSG. como explicado arriba, en losspasos donde el CaT es bajo, se
necesita una combinacion de una poblacion vieja mas unaovey [pre-RSG). En estos casos,
se esperaria ver lineas de Paschen en absorcion, lo cuabhees®a en nuestras galaxias.

Para investigar este potencial problema, hemos examiaadiehsidad de las lineas de Pas-
chen en los espectros tedricos de los modelos de la HigurRrestamos particular atencién a
Pal4 en 8598 A, la cual esta estratégicamente ubicada eaftrg Ca3. Encontramos que, para
Ay = 0, Pal4 se vuelve visible solo par%‘abK >95% 085% para Z =1y 2.8, respecti-
vamente. Estas fracciones caen a 75% si consideramos 3taaemde extincion diferencial.
Estas (muy altas) fracciones resultan del hecho de que lagoéb jéven es mucho mas azul
que la poblacion vieja, por lo que cualquier mezcla en la gaesstrellas jovenes contribuyan
significativamente al rango del CaT, automaticamente rapjue esta misma componente do-
mine completamente en el optico. Los estudios de sintegeceal en el rango Optico nunca
encontraron una contribucion tan alta de Starburst en 8&yfasi, la no deteccion de las lineas
de Paschen puede ser debida simplemente al hecho de qued#dassiejas dominan el flujo
en el cercano infrarrojo, aun cuando las poblaciones ma&n@s/dominen en el éptico.

Otro factor que podria estar relacionado con la no deteat#dlas lineas de Paschen en
absorcion es el posible llenado por una componente en emgidducido como consecuencia
ya sea de un nucleo activo o de un brote de formacion estetanonuclear. De hecho, algunas
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de nuestras galaxias muestran una suerte de emision dedeaid)a galaxia Starburst NGC
7714, donde el ancho equivalente de Pal4 es de alrededob deeh emision (ver también
Gonzélez Delgadetal. 1995). En otros casos, la emision y la absorcion se puedepatsar
mutuamente, como parece ser el caso de NGC 1569. En dichdeg&a la que estan presen-
tes algunos supercumulos estelares, se detectan claematgahas caracteristicas de estrellas
Wolf-Rayet y lineas de Balmer en absorcion de alto ordemadele CaT (Gonzalez Delgado
etal. 1997), pero las lineas de Paschen no se detectan ni en @msor@n emision. Por lo
tanto, aunque son todavia deseables algunos estudios n&sendo las lineas de Paschen,
su falta de deteccion no invalida nuestras conclusiones.

4.5. Laintensidad del CaT en funcion de la distancia al micle

Todos los datos del CaT hasta acad analizados, pertenecsrregianes nucleares de las
galaxias. Para 34 de las 78 galaxias observadas, nuegbedres de ranura larga son de su-
ficiente calidad como para garantizar la extraccion de ésymeespacialmente resueltos. Los
resultados detallados de estos espectros fueron pressregadAsari (2006). En esta seccion
resumimos los principales resultados relativos al conaptignto espacial de la intensidad del
CaT.

La Figura4.8 muestra los perfiles espacialesWieat (“Weat(r)”) para 6 galaxias, elegidas
para representar Seyfert 1 (paneles a y b), Seyfert 2 (c y drhpos compuestos Starburst +
Seyfert 2 (d y f). Se ve claramente una caidad\ggr a medida que uno se acerca al nucleo en
los Seyfert 1, mientras que en los Seyfert 2 el perfil es apradamente “plano”. Sin embargo,
a unos pocos cientos de parsecs del nucleo la intesidad @et<Csimilar en ambos tipos. Una
vez mas, estos comportamientos ilustran la sensibilidadggr al continuo subyacente, en
total acuerdo con nuestros resultados mostrados en l&edcti

Estos resultados constituyen una prueba de los efectos dentinuo sin caracteristicas.
Puesto que el analisis de la seccib estuvo basado en la comparacion de la intensidad del
CaT en Seyfert 1 y Seyfert 2 (o0 con ciertos valores fiducigfesjriamos argumentar que las
poblaciones estelares en ambos tipos de actividad son rfargmties, lo cual invalidaria asi el
analisis comparativo. Aqui, por otro lado, mostramos queeaios inmediatamente fuera de las
regiones nucleares, los Seyfert 1 y 2 son muy similares, ylajdéucion es intrinsecamente
nuclear presente en Seyfert 1.

A fin de ilustrar aln mas este efecto, en la Figdrarepetimos la comparacion llevada
a cabo en la Figurd.l, pero esta vez usando valores\e,t extra-nucleares. Dependiendo
de la distancia de la galaxia, las mediciones extra-nueede l0s puntos extra-nucleares mas
alejados corresponden a menos de 1 kpc hastakpc. En la Figurad.9a procedemos de
la siguiente manera: en los primeros casos (galaxias méanas) tomamos los puntos mas
alejados del nucleo (por ejemplo, NGC 1433 en la Figu8a mientras que en el segundo caso
(galaxias mas alejadas) primero obtuvimos los valores deiftarpolados a exactamente 1
kpc teniendo en cuenta los datos a cada lado del nucleo, g kedgulamos el promedio de
los valores interpolados (por ejemplo, NGC 3081 en la Figu8a Vemos que la diferencia
entre Seyfert 1y 2 desaparecen cuando consideramos efsties\extra-nucleares, a los cuales
[lamamos datos<1kpc'. En la figura4.% realizamos lo mismo, esta vez usando los valores
correspondientes a los puntos més alejados del nuclecgsaradles tenemos sefial, y llamamos
a estos datosdistanté. En la Tabla4.2 mostramos los resultados numeéricos de las medidas
espaciales dé/ca1. Aplicamos un test Kolmogorov-Smirnov a las distribucisneobtuvimos
probabilidades de = 0,46 (“<1kpc) y p = 0,84 (“distant€). Vemos que aun a distancias
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Fig. 4.8:Ejemplos de Perfiles Espaciales\We,r. Las lineas de puntos denotan la region ert2®0 y
+200 pc, las lineas a trazos, la region-dka +1 kpc. Los paneles (a) y (b) muestran la dilucion
deWeat en los Seyfert 1; los paneles (¢) a (f) muestran cuan plancgs para Seyfert 2 y
Seyfert 2 + Starburst.
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Fig. 4.9:Distribuciones d&\t57, similar a la Figurad.1, pero para medidas extrnucleares: (a) datos a 1
kpc. de distancia del nucleo, (b) puntos mas lejanos paraklss tenemos sefial (ver texto por
los detalles). La escala y areas como en la Figuta

cortas € 1 kpc) no existe dilucion significativa del CaT en Seyfertdmo esperabamos para
las regiones inmediatamente exteriores al nucleo.

Es interesante puntualizar ademas que estos resultadesearialmente idénticos a aqué-
llos obtenidos en el andlisis espacial de la intensidad dkli@alizado por Cid Fernandesal.
(1998) y Storchi-Bergmanatal. (1998, Fig. 1). Por tanto, el continuo sin caracteristiazes q
diluye el espectro optico en los Seyfert 1 es el mismo queidisye la intensidad del CaT en
el cercano IR. Esta componente no esta presente en Seyfert 2.

El comportamiento d¥Vca1(r) para nucleos Starburst Seyfert 2 (Figuragl.8 y f) con-
trasta con el derivado para los perfiles radiale$\dgx. Contrariamente a la intensa dilucién

Nuclear [A] <1 kpc[A] distante [A]

Seyfert 1 — min 2.7 4.3 5.0
Seyfert 1 — med 4.8 6.5 6.6
Seyfert 1 — max 6.7 8.3 9.0
Seyfert 2 — min 4.0 3.9 3.7
Seyfert 2 — med 6.5 6.4 6.4
Seyfert 2 — max 8.3 8.3 9.1

Tab. 4.2 Estadistica para las medidas extra-nucleared/slg: valores minimos, promedio y maximos
para Seyfert 1y Seyfert 2 y para datos nucleares y extraargs. En estos Ultimos considera-
mos datos<1 kpg referidos a valores a distancias iguales o menorer que ddgmte el nicleo,

y datosdistantesreferidos a los correspondientes valores de los puntosi@jasios del ndcleo
para los cuales existe sefial.
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espacial detectada en el CaK y otras lineas de absorcionggiied debido a estrellas jove-
nes, los perfiles de CaT muestran muy poca o nula variaciom ¢ontion de la distancia al
nacleo en sistemas compuestos. En NGC 7582 existe una lae&di de trabajos en el éptico
sabemos que esta galaxia alberga un nucleo Starburst cotoalienido de polvo, por lo que
puede representar un caso en el que la luz del Starbursitzymrefectivamente al flujo en el
rango espectral del CaT, probablemente con una fracciéesmaréciable. Sin embargo, ain en
este caso la dilucion del CaT es menoral5% con respecto a su valor a una distancia de
r ~ £500 pc. En contraste, las lineas de absorcion en el dpticocseetran mas diluidas: en
el rango espectral del Cak, de la banda G y de las lineas ddd,Négtlilucion es del 70, 60 y
57 %, respectivamente

La diferencia en los perfiles radiales\de .1y Weak €S marcada, pero no sorprendente. En
realidad, en este Trabajo encontramos que el CaT no imitangbortamiento del CaK y que
este ahallazgo es totalmente consistente con la conclagfnesada en la anterior seccioén de
gue solo bajo condiciones extremas (poblaciones estatarggovenes y con gran extincion)
un Starburst es capaz de diluir significativamente las $indeaCaK y del CaT.

3 Para apreciar mejor esta gran diferencia, se puede commaeatra Figurat.8e con la figura 29 de Cid
Fernandestal. (1998), en la cual se muestran los perfiles radiales de addinemas de absorcion de NGC 7582.



Capitulo 5

Cinematica Estelar y Gaseosa

Se analizan en este capitulo las dispersiones de velosidatidares y su vinculacion con el
ancho equivalente del CaT. Ademas, se investiga la posblexaon entre la cinematica estelar
y del gas ionizado.

5.1. Dispersiones de Velocidades

Una de las cuestiones centrales en el estudio de los nu@&uagigos activos es la posible
relacion entre la dispersion de velocidades de las estr@tla y la del gas @gad). La primera
es importante como representativa del potencial gravitatmclear, mientras que en nucleos
activos es de gran interés la posible vinculacion gravi@tde la NLR con el ndcleo de la
galaxia (Whittle, 1992; NW). Resulta asi natural investigay 0gas Y ver hasta qué punto
ambas cantidades estan relacionadas.

La dispersion de velocidades estelares que usamoess la obtenida de las espectros sin-
téticos, a través del método explicado&h Por otro lado, la dispersion de velocidades del
gas ionizado fue determinada a partir de la linea de emisSibij49068.9, obtenida de los es-
pectros observadbsNuestros espectros contienen (ademas de las lineas del&#&E lineas
de emision. Una de las mas conspicuas es [BIB8.9, presente en mas de la mitad de los
espectros, segun se presenté en la se@&ibn

Para la determinacion d®y,s ajustamos el perfil de [SIN9068.9 con una o dos gaussia-
nas: una representativa de la region central de la linea d@éemy la otra, si era necesario,
representando las alas de la linea. Modelizada como unaigaasuna linea tiene un perfil
dado por

| =lo.exd—(1/2)((A —A0)/0)?] (5.1)
Si hacemos$ = lp/2, tendremos:

A(l =1g/2) = FWHM/2 = (FWHM)/2)/0 = (8.In2)%° (5.2)

Por lo tanto, el ancho a mitad de altura resultante del aflesta parte central de la linea de
emision, dividido po(81In 2)1/2, es lo que llamamaogig);. Por este meétodo hemos determinado
Oisi) para 31 Seyfert y 4 Starburst.

Tenemos asi que nuestros datos espectroscopicos proveeassde 2 velocidades carac-
teristicas: la tipica velocidad de las estrellas del bullédico,o,, y la tipica dispersion de
velocidades de las nubes de la NLR, inferida a partir de &al[8111]A 9068.9.

1 En principio, la cinematica de la NLR podria ser estudiadaaés de la componente angosta de cualquier
linea de emision.
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Fig. 5.1:CaT vs.o, para todos los objetos de la muestra. La linea a trazos dehatajor ajuste de
Saglia (ver texto). Simbolos como en la Figdra

En primer lugar discutiremos las dispersiones de veloesladtelares y luego analizaremos
la cinematica de la NLR a traves dg; y su posible vinculacion coa,.

5.2. o, vs.Wcat

Como hemos visto en la seccithrd, el trabajo reciente sobre galaxias normales ha dedicado
mucha atencion al hecho de gkt esta levemente anticorrelacionada con la dispersion de
velocidades estelares desde galaxias enanas hasta tasmglgpgantes y bulbos de espirales
(Sagliaetal. 2002; Cenarrcetal. 2003; Falcon-Barroset al. 2003; Michielsenetal. 2003).
Aunqgue nuestros datos no son de la misma calidad que los atgsleen estos estudios, es
interesante comprobar si Starbursts y galaxias activassiig misma relacioWca1-04 que los
nacleos normales.

En los paneles superiores de las Figutdsy 5.3 se ven las distribuciones 8,71y 0%,
respectivamente. En las Figurad y 5.2 se comparan ambas cantidades. En la Figutase
grafican todos los objetos para los cuales tenemos datdg gey o,. TantoWgat COmMo o,
corresponden al mismo sistema de resolucién espectraln sglicamos al principio de la
seccio. 1

Como demostramos en la seccidbr2, los Seyfert 1 presentan valores \de,t menores,
debido a la dilucion por un continuo no-estelar (parte infedel grafico de la Figur&.1) y
seran excluidos del presente analisis.

La Figura5.2 (Izquierda) es esencialmente la misma &uksoélo que no graficamos las
Seyfert 1, con el fin de visualizar alguna posible tendenciagotros tipos. Claramente, como
un todo, nuestras galaxias no siguen una reladibgr-o,. Las pocas normales de nuestra
muestra (cruces), como asi también los Seyfert 2 degaltiienden a seguir una anticorrelacion
similar a las elipticas normales estudiadas por Sagkd (2002). Sin embargo, hay una gran
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Fig. 5.2:1zquierda: CaT vso, para Seyfert 2, Starbursts y Normales, simbolos como erglad4.2
Derecha: CaT vs7, solo para Seyfert 2. En ambos casos, la linea a trazos démoégoe ajuste
de Saglia (ver texto)

poblacién de galaxias con bagn y relativamente baj@\ca1 que no presenta correspondencia
alguna con estudios previos de esta relacion. Excluyen#@BMWrNGC 7212 (las cuales estan
diluidas por un continuo no estelar, como discutidd&h3, los puntos mas desviados son los
nucleos Starburst NGC 1140, NGC 3256 y NGC 7714, localizadda parte inferior izquierda
del grafico. Luego, &\cat entre 5y 6.5 A yo, < 150 km/s, estan los nicleos compuestos
Starburst-Seyfert 2, como NGC 5135, NGC 7582, IC 3639 y Mrk 1.

Dada la naturaleza del Ca como “elementhvamos a detenernos un momento a analizar
el problema de la relacion entWé-57y 0, en nucleos de galaxias, desde el punto de vista de la
naturaleza de estos elementos:

En el interior de las estrellas mas masivas qi.8(donde ese limite depende de la com-
posicion quimica) se alcanzan temperaturas arriba de [b&K, produciendo asi elementos
mas pesados que el 12C (Carbono de Masa Atomica 12), a suodizcpo del proceso triple-
a. Sucesivamente y a través de reacciones con el 4He, se prod60©, 20Ne, 24Mg, 28Si,
32S, 36Ar, 40Ca, y muchos de sus isotopos. Por otro lado, sad¢antrado que varios indi-
ces espectrales basados en los elemantspenden de la dispersion de velocidades estelares
(proporcional a la masa). Por ejemplo, la relacion Mg-y(ha sido interpretada como un
resultado de la relacion masa-metalicidad para galaxipsoals (Terlevicletal. 1981). Lo lla-
mativo es que el calcio, siendo también un elementopara el cual se espera una evolucion
similar al Mg, no presente similar comportamiento.

Como comentado al principio de la seccibd, la dependencia del calcio con la metalici-
dad es incierta para metalicidades mayoresq0eZ., por lo que asumir una relacion directa
entreWca7Yy abundancia del calcio resultaria arriesgado. Es por ess@debe usar otro indice
si se quiere estimar la abundancia del calcio. Usando mediE@oblaciones estelares apli-
cados al indice Ca4227, Thomas, Maraston y Bender (2008)rdigtan una relacion directa
entre [p/Ca] y g,, confirmando que esferoides mas masivos son de mayor cootergtalico
y subabundantes en calcio, por un factord2 comparado con otros elemenmsOtros tra-
bajos han corroborado esta dependencia, por lo que se hdeaila diversas explicaciones al
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fendmeno. Aunque las SN la de edades mayores quiafids pueden llegar a generar calcio,
la mayoria es producido en SN Il con masas aproximadametree Hhy 20M, presentes en
esferoides, es decir, elipticas y bulbos de espirales. litgtopensar en una discrepancia en-
tre los valores del Ca y Mg, puesto que éste se produce en Skhasigas,~ 20— 40M, y
por tanto algunos millones de afios mas tarde. Sin embargestalas de formacion estelar
en galaxias son mayores y no alcanzarian a explicar la giaredcia observada. Otras expli-
caciones involucran una funcion de masa inicial increnganteacia masas menores, y posible
depreciacién del Ca en polvo en el medio interestelar. Niagie estas explicaciones basta
por si sola, siendo la mas promisoria la posibilidad de uodymcion y posterior eyecciéon
de elementos pesados (“yields”) hacia el medio interestieglpendiente de la metalicidad para
Z > Z., (Thomas, Maraston, Bender, 2003).

Continuando con nuestros datos, vimos que en la Figl#élzquierda) no se apreciaba
ninguna relacion entrdlcaT y 0, para los nucleos Seyfert 2. Buscamos alguna cantidad que
esté de cierta manera ligada a los procesos internos de ¢tesosly que pueda influir en el
comportamiento dé/c,7 Vs 0,. Recordemos (secci@h4.]) el comportamiento de CaK frente a
la presencia de poblaciones estelares simples (FgByg a la contribucion de una componente
de formacion estelar en los espectros sintéticos (FigdjaDicho esto, graficamos en la Figura
5.2 (Derecha) sélo los Seyfert 2, y ademas discriminando segiimidnsidad d&\cax fijando
la diferencia ef\cak = 10 A. Este es el valor representativo para el cual el poagerien
flujo) de la poblacién jéven en la sintesis es mayor gué0 %. Vemos que los objetos con
Weak < 10 A se comportan de manera diferente a los de mayor conitiiibde poblacion vieja.
Estos ultimos siguen aproximadamente una tendencia deoemetacion, al igual que ndcleos
de elipticas normales. Sin embargo, en los Seyfert 2k < 10 A aparece una suerte de
tendencia positiva, es decir, uoarrelacionentreWeaty 0.

Resulta llamativo este resultado, si tenemos en cuentaaju@bjamos establecido que para
el calcio existe unanticorrelacidbnentreWcaty 0, €n nucleos de galaxias. Ahora vemos que
existe una submuestra de Seyfert 2 con mayor proporcionllagon joven (y para los que en
algunos ya se ha probado su naturaleza compuesta del tgbti8tt - Seyfert 2”) en las que se
observa unncrementalelWca1 conay, y por lo tanto con la masa del esferoide.

Debido a las limitaciones de una muestra pequefia como laeageenbs aqui, no podemos
inferir mucho con respecto a otras variables, como el tipofef@gico o luminosidades en
infrarrojo, entre otras. Realizamos de todas maneras usgubda de alguna tendencia con
estas cantidades, buscando valores que muestren alguri@ndgia en los datos (por ejemplo
T >0yT < 0). Sin embargo, no encontramos ninguna correlacién cayunintro parametro.

Parece asi que las complejas historias de formacidn edielestos objetos se encuentran
relacionadas de alguna manera con su desplazamiento pati@s la relacioVcat-0; defi-
nida para sistemas mejor “comportados”. Es interesante goe la galaxia normal NGC 205
esta localizada fuera de la anticorrelacion establecidampacleos normales. Esta galaxia elip-
tica enana tiene una metalicidad muy baja (Mateo, 1998 doilgdica que esta caracteristica
podria influir en la relacion Cads.

5.3. Cinematica Estelar y Gaseosa en la NLR

El tema concerniente a la aceleracion del gas en la NLR haasidlizado en varios tra-
bajos (NW, TDT). Como ya fue puntualizado por Green y Ho (20@GHhora en mas, “GH"),
la NLR es suficientemente pequefia como para ser iluminadal parcleo activo, y a la vez
suficientmente grande como para sentir las fuerzas gravii@es del bulbo de la galaxia. La
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Fig. 5.3:Distribuciones de dispersiones de velocidades estetar@sriba) y del gas ionizado (obtenido
a partir de [SIII} 9068.9)ag); (abajo). Areas como en la Figudal.

comparacion entre la cinematica de las estrellas y la dédgaglo analizada por NW usando la
linea [OIlI]A5007. Ellos encuentran que y el FWHM de [OIII]JA5007 estan correlacionadas,
aunque con una dispersién sustancial en los datos. Tratmientes en Seyfert 1 (Jiménez-
Benitoetal. 2000) y galaxias del Sloan Digital Sky Survey (SDSS; Hecketaai. 2004, GH)
confirman este hallazgo. La implicacion de esto es que lassndb la NLR estan, al menos
parcialmente, dominadas por movimientos viriales en ddde |la galaxia huésped. Dada la
existencia de esta relacién, y en ausencia de informacimdiadmica estelar, se usan a veces
los anchos de las lineas prohibidas como sustitutas gelson 2000; Grupe y Mathur 2004).
El caso de las galaxias Seyfert 1 con lineas angostas (NIs§igraécularmente interesante. En
un paper reciente, Komossa y Xu (2007) han mostrado que pars geyfertgjo); puede ser
usada como una aproximacion desolo después de remover las (usualemente azules) alas de
los perfiles de [Olll]. En otras palabrasgy) corresponderia soélo al centro de la linea, similar-
mente a lo que hemos hecho en el presente trabajo para &pggtarfiles de la linea de emision
de [SIl] para obteneoygy,;, segun explicado al principio de esta seccion.

En la Figura5.3 se muestran las distribuciones dge y ojsy;. Ambos tipos de Seyfert
muestran, estadisticamente, los mismos valores: pararbégb, = 128+ 37 km/s yoig)) =
111+ 29 km/s, mientras que para Seyfert@s= 134+ 45 km/s yoyg;) = 137+ 76 km/s.

En la Figureb.4comparamos nuestros valoresalg,; y o, para todos los nlcleos Seyfert.
Notamos que 2 de ellos, Mrk 1 y NGC 1068, tiengg,;; mucho mas grande que.. En
particular, NGC 1068 presenta también una gran diferemtia &s velocidades radiales de las
estrellas y del gas, inferidas a partir del CaT y del [Sligino se muestra en la Figuseb. Las
velocidades radiales estelares y gaseosa presentanmapdamente los mismos valores, por lo
gue la diferencia es0 para la mayor parte de las galaxias. Sin embargo, notaneosmgNGC
1068 la velocidad radial del gas indica un desplazamient@ted observador mientras que en
otras galaxias, como NGC 5929, ESO 362 G08 y Mrk 3 ocurre ltrann, como consecuencia
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Fig. 5.4:Comparacion de las dispersiones de velocidades estetaréascestimaciones de la dispersion

de velocidades del gagid,g obtenidas a partir del ancho de la linea [SIBP68.9 (izquier-
da) y con medidas de la literatura de la linea [QIBPO7. Se aplicaron regresion€d.S a

toda la muestra excepto Mrk 1 y NGC 1068: linea sol{dhS Bisectora trazosOLSX|Y) y

OLSY|X) (menos y mas inclinadas, respectivamente).

de flujos de gas ionizado alejandose del observador.

Es de remarcar que tanto en Mrk 1 como en NGC 1068 fueron aadastevidencias de
jets, lo que podria servir para explicar la aceleracion dehga ondas de choque producidas en
la interaccion de los jets con la NLR. Por lo tanto, excluimstsis dos galaxias de nuestro ana-
lisis y realizamos algunos tests estadisticos con el resta chuestra. Aunque ésta es pequefia
y algo dispersa, estos tests ayudaran a ver hasta qué pistouna relacion entreg; y 0.

Las herramientas usadas en este analisis son:

Relaciones lineales dadas por regresiones del tipo “Onglreast Square”@LS (Isobe
etal. 1990). Ademas de la regrsion ortogonal y la reducida al ejpom®LSincluyen

la clasica regresion lineal de la variabledependiente d&, en este cas@LSY|X), y

su reciproc@®LSX|Y). Sin embargo, estas regresiones suponen una dependencia de
variable sobre la otra. Un quinto y mas robusto test es el es@US Bisector reco-
mendado por los autores (Isobkal. 1990, Feigelson y Babu, 1992) en base a su menor
varianca con respecto a otros ajustes, y por el hecho de goresenta las limitaciones
matematicas de estos. Es el mejor método para determiniblgza®laciones funcionales
entre ambas cantidades en presencia de una gran dispersaadatos,

Coeficiente de Correlacion de Spearnign

Probabilidad de no correlacion (a dos colgs)

En la Figurab.4, las lineas sélidas representan el ajBt& Bisectormientras que las de
trazo sonOLSX|Y) y OLSY|X) (menos y mas inclinadas, respectivamente). El ajGdi8
Bisectorda una pendiente de 0.93 (N = 2% = 0.37, P = 0.046). Tomando en cuenta so6lo
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Fig. 5.5:Frecuencia de la diferencia de las velocidades radialessdestrellas (¢z) y del gas (c&y))-

Todos Syl Sy2 g+b) (a)
Pendiente 0.93 0.73 1.03 1.00 1.00

N 29 8 21 23 20
Rs 037 031 040 0.39 0.30
P 0.046 0.45 0.07 0.06 0.20

Tab. 5.1Resultados del ajus®LS Bisectompara la relaciorojg)-o,. En las dos ultimas columnas se
consideran todos los objetos segun la calidad de los espeastiservados (ver texto).

los Seyfert 2, encontramos una pendiente de 1.03 (N R2%1; 0.40, P = 0.07) y 0.73 para
Seyfert 1, para las cuales no se ve una clara correlaBi9r 0.31, P = 0.45). Las pendientes y
los coeficientes de correlacion no varian sustancialmermtedo se excluyen los datos de peor
calidad. Usando las notas de calidad definidas anterioaygeeatmuy buenop = bueno, yc =
no tan malo, encontramos que para b la pendiente es 1.00 (N = 2Bg = 0.39, P = 0.06), y
1.00 paraa solamente (N = 20Rs = 0.3, P = 0.2). Todo esto esta compilado en la T&bla
Interesantemente, también vemos una tendencia para latebabtarburst, con una pendiente
de alrededor de 0.56Rs ~ 0.81 (no mostrado aqui).

Repetimos este analisis usando los valoregge = FWHMoy;;/(8In 2)1/2 tomados de
la literatura (Whittle, 1992; Bassapt al. 1999; Schmittetal. 2003) en la Figur®.4 (panel
derecho). NGC 1068, Mrk 1 y Mrk 78 presentan valoresog)ﬁ] y o, muy diferentes. Con
la posterior exclusion de los datos de peor calidad (nuestatosd y “flag ¢’ en Whittle
1992) el ajusteOLS Bisectorda una pendiente de 1.4BJ= 0,42) para toda la muestra (28
objetos), mientras que si dividimos entre Seyfert 1 y 2 laglmntes son 1.1R=0,81) y
1.60 Rs = 0,33) respectivamente, descripto en la Tabla Es de notar que en este analisis
las medidas de la literatura no corresponden necesariaradas mismas regiones espaciales
gue nuestros datos, por lo que estamos comparando extrasaoe, aunque estén centradas
en el nacleo de cada galaxia, perteneceran a regiones aggatiferentes (dependiendo de la
extraccion espectral usada). Otro punto a tener en cuegteedsemos usado los datos FWHM
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Todos Syl Sy?2
Pendiente 1.48 1.13 1.60
N 28 12 16
Rs 0.42 0.81 0.33

Tab. 5.2Resultados del ajusteLS Bisectopara la relaciomwigy-0.

de la linea [Olll] los cuales son, en media, algo mayores gestnas estimaciones dgas l0s
cuales, como dijimos, fueron determinados a partir de lgepaterna ¢ore) de [Slll], de tal
manera que la pendiente del ajuste aplicado a los datos Hg\j@a dar valores mas altos que
aquéllos obtenidos para los datos de [3llI]

Existen, por lo tanto, correlaciones entre los movimied®mk NLR y de las estrellas, aun-
gue con considerable dispersion en los datos. Una manesdutiag esta dispersion es fijarse
en los residuos del tipg/X. Teniendo en cuenta la Figuad, estudiaremos los residuos del
tipo a[sm]/a* alrededor de la unidad. La Figuseb (izquierda) muestra esta distribucién, la cual
es una gaussiana moderadamente picuda (kurtosly para la mayoria de los Seyfert 2. Sin
tener en cuenta Mrk 1 y NGC 1068, que son las dos galaxias tadigpersion de velocidades
gaseosa (y para las cuales ya se ha demostrado que exisésrceanponentes cinematicas) re-
sultagg, /0, = 0.97+ 0.32 (promedio dispersion rms), mientras que para Seyfe®td, /0.
son 1.02+ 0.40 y 0.95+ 0.29, respectivamente, es dedi, /0, es practicamente la misma
para los dos tipos de objetos. La Figaré (izquierda) es similar a la Figura 7 de NW, quienes
usan la linea [Olll] para la cinematica gaseosa. Aunque Néhian con el doble de objetos,
notamos que nuestra distribucion esta mas concentradiedbtrede la unidad, principalmente
porque tenemos determinaciones de FWHM de gaussianaadgasitorede [SIII].

Todo este estudio muestra que la zona de la NLR donde se prtalparte central de la
linea [SIII] esta dinamicamente ligada al potencial gemiiinal del bulbo, resultado similar
al obtenido por Komossa y Xu (2007) para NLS1. Aun asi, vemmsaglemas del potencial
gravitacional pueden existir algunos factores secunglayie podrian explicar la dispersion
alrededor de la unidad en la cinematica de la NLR. Ondas dguehy otros mecanismos de
aceleracion pueden dar cuenta de las nubes de alta velahdadvadas en algunas galaxias,
pero en general aun falta un estudio completo (y mas detedlspacialemte) de la cinemética
estelar y gaseosa de los Seyfert 2.

Un analisis de la cinematica estelar y gaseosa de la NLR fcleohgor GH tomando jus-
tamentea[smlla* como una cantidad central de su estudio. Ellos encontrarers@lo uno de
todos los indicadores de actividad nuclear esta correladio conojs;/o,: solamente con log
g,, el cual es una medida indirecta de la masa del bulbo, hay usréesde relacion. Aun-
gue tenemos pocos puntos, notamos esta tendencia en sudts, la cual se muestra en la
Figura5.6 (derecha) junto con el mejor ajuste de GH. Otra vez, aplic@®idS Bisectorob-
tenemos log g, /0.) = -1.1 logo, +2.2, conRs = —0,55. Un ajuste de cuadrados minimos
da log ((J[S””/a*) =-0.56 logo, + 1.13 Rs = -0.55, P = 0.022), aproximadamente la misma
relacion obtenida por ellos. Sélo para Seyfert 2 hay unaetecid débil, aunque real, donde
log a[sm]/o* = —0,41logo, + 0,81 (N = 21,Rs= —0,37, P = 0.09), mientras que para los Sey-
fert 1 la correlacion es moderadamente fuerte(dng /o0.) = —0,74logo, + 1,50 (N = 8,
Rs= 0,75, P =0.036).

2 Comparandan[sm] Y O obtenemos una pendiente €€0.85 yRs ~ 0.44 (20 objetos, no graficados aqui).
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Fig. 5.6:Distribucion deo, /0. y 0, /0, cono,. Izquierda: Distribucion del cocienty, /0. Areas
como en la Figura.1 Derecha: desviacion deg, /o, cono,. La linea sdlida es el ajuste de
cuadrados minimos a Seyferts. La linea punteada es el dpi§ecen y Ho. Simbolos como en
la Figura4.2

Investigamos so,, /0. correlaciona con otras propiedades, como el tipo morfotbgiel
tipo de actividad, corrimiento al rojo, inclinacion, etgero (al igual que GH) no encontramos
ninguna tendencia. La ausencia de la misma con la inclinadbéla galaxia huésped sugiere
gue el gas en la NLR tiene velocidades al azar y por tanto gboata velocidades es similar al
de las estrellas, como encontrado previamente por NW.

De esta manera, nuestros datos refuerzan la existencisad#ntinorrelacion entrejgy; y
0., aunque con dispersion en los datos. S6lo debemos teneeetadjue si usamas,,, COMO
un sustituto deg, tenderemos a subestimar la dispersion de velocidades énlloss de gala-
xias masivas. En cualquier caso, dada una correlacién amioas dispersiones de velocidades
(estelar y gaseosa) y teniendo en cuenta que [Slll] es ugea tie alta ionizacion producida
muy cerca del nucleo activo y con grandes alas (como [OluBstro estudio refuerza la idea

del uso deg,, como un trazador de la cinematica de la NLR.

5.4. Cinematica Estelar Espacialmente Resuelta

Como una extension de nuestro analisis espacial, repostegsaltados de las variaciones
de las propiedades cinematicas en nuestra sub-muestra.

La Figura5.7 muestra ejemplos de las variaciones espaciales, eAlgunos trabajos re-
cientes (Barbosat al. (2006), Garcia-Lorenzet al. 1999; Emsellert al. 2001; Marqueztal.
2003) han discutido la posibilidad de una deteccion delddosigma-drop es decir, que, es
apreciablemente menor hacia las regiones centrales,apbgiblemente a la presencia de un
disco nuclear frio de formacion estelar. Detectamos es$tka @ los valores de, en so6lo dos
galaxias (Figurd.7a y b). Para algunos objetos, se ve incluso una especie diaseo, en
las partes centrales (Figubarc y d). Tenemos que tener en cuenta que nuestros espectros no
tienen la suficiente resolucion espacial necesaria paeztdeteste comportamiento en, lo
cual requeriria una resolucion de algunas decenas de parsec
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Fig. 5.7:Ejemplos de perfiles espaciales dg Las lineas de puntos rojos denotan distancias desde el
nucleo de la galaxia entte200 parsecs; las lineas a trazos azules, la region ¢itkgc.

Otra caracteristica interesante que puede ser vista etragiebjetos es una caida espacial-
mente simétrica de,, a ambos lados del nucleo de algunas galaxias. Tal es el ead&G@G
4593 (Figureb.7e). Esto esta en acuerdo con la espectroscopia de campaintegste objeto
hecha por Barbosatal. (2006), quienes encuentran un disco parcial de bajos wtwe,
aproximadamente a la misma distancia del nucleo. Un commaghto similar se ve en NGC
6951 (Figurab. 7). Imagenes en banda U de estas galaxias (Mufioz Metr&ih2007) muestran
la presencia de estrellas jovenes ubicadas donde se detstés caidas am).
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Capitulo 6

LINERS - Introduccioén

6.1. Definicion de LINERs

Hace casi tres décadas, Heckman (1980a,b) estudi6 lagerésticas espectroscopicas de
una muestra de nucleos de galaxias con lineas de emision.diagrama de cocientes de lineas
log([Ol1]A3727/HB) vs log([O111]A5007/H3) encuentra que la mayoria presenta evidencia
de estar fotoionizados por estrellas jovenes, es deciregpones HIl gigantes extragalacticas.

Interesantemente, Heckman nota que existe una submuestteckbos con lineas prohibi-
das mas intensas que las lineas de recombinacion. El notangestos objetos, lineas como
[O11]A3727,[01]A6300,[N11]A6548 6584 y [SI]A6717,6731 son intensas mientras que las
de mas alta excitacion, conj@!11]A5007 y[Hell]A 4686 son mas débiles. En un diagrama de
log([Ol11]A3727/[O111]A5007) vslog([O1]A6300/[Ol11]A5007) estos objetos se diferencian de
los nucleos Seyfert 2 por estar en la parte superior dereglhdiajrama. Estos cocientes son
los que usa Heckman para definir arbitrariamente a estomelgemaoLow lonization Nuclear
Emission-line Regiaro LINER

[OI1]A3727> [Ol11]A5007 (6.1)
[01)A6300> (1/3) x ([OI11]A5007)

Entre sus caracteristicas figura el hecho de que sus ludad®s son relativamente bajas
comparadas con las de los Seyfert 2. Tipicas son del orden de £84° erg/s, por lo que
los LINERSs son llamados frecuentemente Nucleos Galachictisos de Baja Luminosidad, o
“Low-Luminosity Active Galactic Nuclei” (“LLAGN”) por su @nominacion en inglés.

Otros autores (Veilleux y Osterbrock, 1987; Kewletyal. 2001) han notado que una cla-
sificaciobn basada en otros cocientes de lineas también meedmuy util, como es el ca-
so de[NI1]A6584/Ha > 0,6 y [OIl1]A5007/HB < 3. Ademas, en el caso de no contar con
[O1]A6300, la relacioriOl1]A3727> [Ol11]A5007 funciona igualmente bien para clasificar un
LINER (volveremos sobre esto en la seccioh).

El ancho de las lineas prohibidas de los LINERSs es tipicagraat 500 km/s, comparable
a los FWHM de las lineas prohibidas de las NLR de los nuclege&gaunque una fraccion
significativa presenta FWHM algo mayores. Por otro ladoasrliheas de recombinacion del
H mas intensas se aprecia una componente angosta con FWHIkt sitas lineas prohibidas,
superpuesta a una componente mas ancha, a veces exterstalana de- 1000 km/s. Un
espectro tipico de LINER se presenta en la Figuia
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Fig. 6.1:Espectro nuclear del tipo LINER de NGC 1052.

Los LINERs son muy comunes entre los nucleos activos de bayadad. Heckman estima
gue aproximadamente 1/3 de sus objetos tardios caen den@alhsificacion. Si tenemos en
cuenta que los nucleos Seyfert estan presentes E¥b de galaxias brillantes, esta proporcion
es sumamente llamativa: aproximadamente un 80 % de las Sa49 @a de las Sb serian
LINERs. Hoy se estima que aproximadamente 1/3 del total Beiga espirales albergarian un
nucleo LINER, proporcion que sube hasta un 50% si se cor#abilas espirales tempranas y
las elipticas.

Hasta la fecha, la muestra mas completa (limitada por madjnite LINERSs es la que rea-
lizaron Ho, Filippenko y Sargent (1995, 1997; HFS), quidie&ron a cabo un survey espec-
troscépico en 3400-9800 A de 486 nuicleos activos de modeettadad: Seyfert 2, LINERs
y regiones HlIl. Ellos encuentran que aproximadamente un 88 %u muestra total presenta
nacleos con lineas de emision nucleares. De estos, 49 % bsdpalélll, 23 % son LINERS,
16 % son Objetos de Transicion, y 12 % Seyfert.

6.2. Mecanismos de lonizacion

Una de las cuestiones mas intrigantes sobre los LINERs edugzion de energia: ¢son
realmente nucleos activos, es decir, como resultado dedaidn de materia en las inmedia-
ciones de un agujero negro supermasivo?, ¢pueden ser@@uaikid como Seyfert 2 enanos?
en este caso, los LINERs conformarian la parte mas baja de¢édh de luminosidad de los
AGNs y deberian ser incluidos en ese tipo de estudios. Siab® preguntarse: ¢ pueden ser
explicados, al menos en parte, en términos de procesoarestedin recurrir a un AGN?.
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Al menos una parte de los LINERs puede ser considerada consecoencia de un feno-
meno AGN: Como mencionamos, hay LINERs que presentan unaauente ancha eda
(la proporcién llegaria a ur 20 %), lo que indica la existencia de una BLR como en Seyfert
1 y QSOs. Las evidencias en favor de AGN en LINERs es numeensg&iones en rayos X
(Ho etal.2001) y en radio (Nagaet al. 2000) confirman que existe acrecion de materia, mien-
tras que la existencia de un disco de acrecion es confirmada pmision en forma de doble
pico de la componente ancha de la lilka (NGC 1097, Storchi-Bergmanet al. 1995). Por
altimo, también existen similitudes entre las galaxiasspeé de los LINERs y de los Seyfert
(HFS2003).

Se han propuesto varios mecanismos de excitacion paraa@xpds intensidades de las
lineas de emision que caracterizan a los LINERs. Historgcae) los LINERS fueron explica-
dos como consecuencia de la fotoionizacion por un contimyestelar, del tipd=F¢ 0 v—¢
(a ~ 1—2) considerado en la seccidm3. Los modelos de Ferland y Netzer (1983) y de Hal-
pern y Steiner (1983) van en ese sentido, y explican lassitades de las lineas de emisiéon
de los LINERs como resultado de una fotoionizacién por urticoo de AGN, donde en los
LINERs el parametro de ionizacidh del medio ionizado es menor que en los Seyfert 2 o las
regiones de lineas angostas de QSOs. En los diagramas datesdile lineas, los modelos se
muestran como una secuencia continubdecreciente hacia objetos de baja actividad, expli-
cando a los LINERs como un subgrupo de AGNs. Estos modeloscesitian las hipétesis de
shockg(ionizacion por ondas de choque) propuesta originalmemtédpckman para explicar
los LINERs. Dopita y Sutherland (1995) consideran esteresg® asociado con remanentes
de supernovas. Si bien estos shocks podrian estar preserda@ginos casos, no parece ser un
mecanismo general en estos objetos.

Por otro lado, toda una linea de investigacion sobre lasasaiesla ionizacion en LINERsS
involucra procesos puramente estelares. Terlevich y /el{li985) consideraron un escenario
de alta metalicidad en los nucleos de las galaxias, dondeosle@ria una cierta cantidad de
estrellas Wolf-Rayet luminosas, de alta temperatura,laedaera de ser capaces de fotoionizar
el medio. En sus primeros 3— 4 1 afios, este ciimulo estelar produciria suficiente cantidad
de fotones UV ionizantes, conformando un continuo “sentefaal de un AGN. Estas con-
diciones de un cumulo estelar altamente evolucionado dajadas en trabajos subsecuentes.
Filippenko y Terlevich (1992) analizan la fotoionizaciorogucida por estrellas masivas del
tipo O, con temperaturas del orden de 8 x 10* y concluyen que son suficientes para expli-
car los LINERs con [Ol} 6300/Hx <1/6. Shields (1992) llega a resultados similares usando
modelos de fotoionizacion con estrellas tempranas.

6.3. Diagramas de Diagnostico

Los cocientes de linea que nombramos en la seccion anteriafisren a cocientes de
flujos de lineas de emision intensas previamente elegidasatasificar los nucleos activos.
Aunque antes de 1981 se utilizaban algunos cocientes @eslfoemo [OIIp 3727/[O111]A 5007
y [Olll] A5007/Hx) para clasificar las regiones Hll, se necesitaban otrogntas de lineas que
sean Utiles para distinguir otros objetos segun el mecandarexcitacion: éste podia ser por
ondas de choque, fotoionizacion estelar o debida a un eantin-estelar (usualmente ley de
frecuencias, como usado en la Parte I).
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Fig. 6.2:Ejemplos de Diagramas de Diagnéstico, extraido del tradajdo (2009).

Baldwin, Phillips y Terlevich (1981, BPT) combinaron insélades de lineas de emision
prohibidas y de Balmer angostas, para encontrar los paresaentes mas indicativos de
las diferencias que puedan existir entre los objetos datomgor los diferentes mecanis-
mos de excitacion. Se trato de usar en el eje vertical un migcrepresentativo del grado de
excitacion. Por ejemplo, [OIN3727/[OIII]A5007 esta relacionado con el parametro de ioni-
zacion U (densidad de fotones en relacién a la densidad @glygpor lo tanto a la densi-
dad electronica del medio y a la intensidad del campo dea@diaBPT usan las relaciones
[O1I]A3727/[O1I1]A5007 vs. [OIIIN5007/Ha, [OI|A3727/H3 y [OI]A6300/Ha, ademaés de
[NI1] A6584/Hx vs. [OI1I]A5007/H3.

Posteriormente, Veilleux y Osterbrock (1987), usan esimalrelacion y, a fin de minimi-
zar errores en el enrojecimiento, eligen cocientes coaside emision cercanas y en lo posible
de dos elementos distintos, resultando asi sensible a leslaibcias. Es por eso que evitan
[O111A3727/[OlII]A5007 y prefieren la razén de una linea prohibida a una de Balesedtan-
do asi mas sensible a las abundancias. Finalmente usam[&07/H3 vs. [NII]A6584/Hx,
[SINA6725/Hx ([SII]A6725 denota la suma de ambas lineas del doblete\[B#T17,6731), y
[O1]A6300/Ha. En estos diagramas el cociente [QAH007/H3 es el que esta relacionado con
la excitacion del gas y por lo tanto con la temperatura dedatiiestelar central o la dureza del
espectro ionizante no-térmico. Otros diagramas invotucezientes en el IR (Osterbrock, Tran
y Veilleux, 1992; Rola, Terlevich y Terlevich, 1997), auequo seran usados en este trabajo.

Los sistemas de clasificacion de Veilleux y Osterbrock y d& BBn resultado muy uti-
les para clasificar nucleos activos. La division entre S&yfie LINERs generalmente se to-
ma en [OIlIA5007/H3 = 3. Aunque en los Diagramas de Diagndstico (y usando una gran
cantidad de datos) esta delimitacion es obvia, no hay urim régica evidente para ese limi-
te, como fue notado por Ho, Filippenko y Sargent (2003). Adlemie [OIIIN5007/H3 <3,
los LINERs se diferencian de los Seyferts en los Diagramasppesentar [NIIA 6584/Hx
> 0.6 y [SII]AA6716,6731/Hr > 0.4, como se muestra en la FigB& Estos Objetos de
Transicion fueron clasificados por Ho, Filippenko y Sargd®93), y tienen intensidades de
[O11A6300 intermedias entre las de LINERs y regiones HIIl. Porregtdn, estos autores esta-
blecen la distincion entre LINERs y Objetos de Transici@usgOI]A 6300/Hx > 0.17 y 0.08
> [OI]A6300/Hx < 0.17 (también en la Figurd.2). Sin embargo, la diferencia entre ambos
tipos de objetos no seria intrinseca sino meramente una@ogrscia observacional. Es de no-
tar que la mayoria de los llamados Objetos de Transicion goleos activos con formacion
estelar circum-nuclear. Pastoriza, Donzelli y Bonatt®@@emuestran que una contribucion
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de solo el 40% de una poblacion estelar de un millén de afogfieseste para desplazar la
clasificacién de un nucleo activo del tipo Seyfert hacia um&bjeto de Transicion”. Haremos
mayor uso de los Diagramas de Diagndstico en el Capitilo

6.4. Organizacion de la Parte Il

La Parte Il esta organizada como sigue: En el Capitpl@sentamos la muestra de LLAGNs
a analizar: seleccion, propiedades, y extracciones egfEschucleares y extra-nucleares. En el
Capitulo8 describimos el método de sintesis espectral: su motivaftilddamentos, y cons-
truccion. En este Capitulo presentamos también un codigdimtesis y su utilizacion. Los
resultados de la aplicacion de dicho cédigo aplicada a lstrailde LLAGNS los presentamos
en el Capitul®. En el CapituldlO analizamos las poblaciones estelares de las zonas niscleare
y extranucleares de los LLAGNSs a través de los indices y patréshobtenidos de la sintesis
espectral. Los espectros residuales, consistentes efetardiia entre los observados y sinte-
tizados, permiten un analisis exhaustivo de las propiedddegas ionizados a través de las
lineas de emision; esto lo estudiamos en el Capitlil®or Gltimo, en el Capitulté2 modeliza-
mos la contribucién las estrellas evolucionadas al contionizante de LINERs y Objetos de
Transicion, y consideramos su importancia en el mecanigniorizacion de estos objetos.



Capitulo 7

Muestra Observacional

Analizaremos en este capitulo las propiedades de la mukstreAGN elegida, se descri-
biran las observaciones y se presentaran los espectreaanesly extra-nucleares.

7.1. Propiedades de la Muestra

De una u otra manera, los modelos que no involucran un cantieuUAGN deben tener
en cuenta la importancia de los diversos escenarios estelan una serie de trabajos sobre
los LLAGNSs, Cid Fernadestal. (2004, 2005) y Gonzéalez Delga@tbal. (2004) examinan las
poblaciones estelares en una muestra espectroscépicéodeobgtos. Continuando con esa
linea de investigracion, y con el proposito de cuantificaeiectos de las poblaciones estelares
en LINERs y Objetos de Transicion, elegimos 53 de estos ahjééd LINERs + Objetos de
Transicion, 2 Starbursts, y 7 nucleos normalelsas Tablas?.1y 7.2 resumen las principales
caracteristicas de las galaxias.

La muestra elegida es casi idéntica a la presentada en Cidreget al. (2004) y consti-
tuye una submuestra del catalogo de HFS, el cual es el madetorgghomogéneo disponible
hasta la fecha. Sin embargo, nuestros espectros difieres de HFS en dos aspectos:

= Rango espectral: los espectros de HFS constan de dos pareegn el azul y otra
en el rojo, de tal manera de contar cois,HOIII] A5007, Hx+[NII] AA6548,6584 y
[SI|AA6517,6531, las cuales son muy Utiles para la clasificaciduiNIERS y Objetos de
Transicion. Nuestros espectros constan solo de una regidg@e va desde 3500 A hasta
5500 A, abarcando importantes lineas de emision desde\[@187 hasta [N 5200.

= Longitud de onda inicial y resolucién: Mientras que los esfos de HFS comienzan en
4250 A, los nuestros comienzan en 3500 A, por lo que contaowsarias caracteristi-
cas en el diagnostico de las poblaciones estelares que nadwamcluidas en estudios
anteriores. Por otro lado, la resolucion espectral en lasstrmide HFS es de 3-5 A en la
regiéon azul y de 8 A en el rojo, mientras que en nuestros espess de- 2.5 A.

Lejos de parecer desventajosos, estos aspectos nos peestiteliar en mayor detalle las
poblaciones estelares jévenes que pueden estar preseomes adelantado en el segundo item,
entre sus caracteristicas se encuentran: el “oump” en 4680dfkativo de la presencia de
estrellas masivas tempranas, de edades menoteB04 afios; las lineas de absorcion de alto
orden del Hidrégeno (HOBLs: “High Order Balmer Lines”), gudican la presencia de brotes
de formacion estelar evolucionados,d&0’ a~ 10° afios; y diversas lineas y bandas metélicas

1 La clasificacion cambiara segun se expli€a2
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Galaxia Actividad Morfologia T V Distancia Escala Lo@itq) [OlJ/Ha
1) 2 3 4 () (© ) ) ©)
NGC266 L1.9 SB(rs)ab 2.0 4662 62.4 302 39.30 0.280c
NGC315 L1.9 E+: -4.0 4935 65.8 319 39.55 0.590
NGC410 T2 E+: -4.0 5295 70.6 342 39.43 0.097u
NGC428 L2/T2: SAB(s)m 9.0 1160 14.9 72 36.98L 0.190u
NGC521  T2/H: SB(r)bc 40 5039 67.0 324 39.16 0.086¢
NGC660  T2/H: SB(s)apec 1.0 852 11.8 57 38.89 0.047
NGC718 L2 SAB(s)a 1.0 1734 214 103 38.45 0.210
NGC772 HIT2: SA(s)b 3.0 2458 32.6 158 39.24 0.026b
NGC841 L1.9: (R)SAB(s)ab 2.1 4539 595 288 39.11L 0.580b
NGC1052 L1.9 E4 -5.0 1499 17.8 86 39.45r 0.710
NGC1161 T1.9: SAO0 -2.0 1940 25.9 125 38.70 0.140u
NGC1169 L2 SAB(rb 3.0 2386 33.7 163 38.67 0.320
NGC2681 L1.9 (R)SAB(rs)0/a 0.0 688 13.3 64 38.83L 0.190b
NGC2685 S2/T2: (R)SBO+pec -1.0 820 16.2 78 38.66 0.130b
NGC2911 L2 SA(s)0:pec -2.0 3183 42.2 204 39.38r 0.310
NGC3166 L2 SAB(rs)0/a 0.0 1344 220 106 39.10 0.270
NGC3169 L2 SA(s)a+pec 1.0 1234 19.7 95 39.02 0.280
NGC3226 L1.9 E2:pec -5.0 1321 234 113 38.93 0.590
NGC3245 T2: SA(r)0? -2.0 1348 22.2 107 39.59 0.086¢
NGC3627 T2/S2 SAB(s)b 30 727 6.6 31 38.50 0.130
NGC3705 T2 SAB(r)ab 20 1018 17.0 82 38.66 0.079b
NGC4150 T2 SA(r)0? -2.0 43 9.7 47 38.18 0.130
NGC4192 T2 SAB(s)ab 20 -142 16.8 81 38.97 0.140
NGC4438 L1.9 SA(s)0/a: 00 64 16.8 81 39.37 0.270
NGC4569 T2 SAB(rs)ab 20 -235 16.8 81 40.28r 0.062
NGC4736 L2 (R)SA(nNab 20 307 43 20 37.81r 0.240
NGC4826 T2 (R)SA(rs)ab 20 411 41 19 38.87r 0.073
NGC5005 L1.9 SAB(rs)bc 40 948 213 103 39.47 0.650
NGC5055 T2 SA(rs)bc 40 504 7.2 34 38.62r 0.170u
NGC5377 L2 (R)SB(s)a 1.0 1792 31.0 150 39.18 0.250
NGC5678 T2 SAB(rs)b 3.0 1924 356 172 39.19 0.079
NGC5879 T2/L2 SA(rs)bc? 40 772 16.8 81 38.32 0.160
NGC5921 T2 SB(r)bc 40 1479 252 122 39.15r 0.110
NGC5970 L2/T2: SB(r)c 50 1965 31.6 153 38.06 0.180c
NGC5982 L2: E3 -5.0 2904 38.7 187 38.46¢ 0.490u
NGC5985 L2 SAB(r)b 3.0 2518 39.2 190 38.94 0.300
NGC6384 T2 SAB(r)bc 40 1667 26.6 128 38.12 0.150u
NGC6482 T2/S2: E: -5.0 3921 523 253 39.23 0.130u
NGC6500 L2 SAab: 1.7 2999 39.7 192 40.31 0.230
NGC6501 L2: SAO0+: -0.5 2869 39.6 191 38.01c 0.870u
NGC6503 T2/S2: SA(s)cd 6.0 42 6.1 29 37.56 0.080
NGC6702 L2: E: -5.0 4712 62.8 304 38.61c 0.620u
NGC6951 S2 SAB(rs)bc 40 1424 24.1 116 39.07 0.230
NGC7626 L2: E:pec -5.0 3422 456 221 38.81 0.220u

Tab. 7.1Muestra Observacional de LLAGN. Columnas: (1) Nombre ded&ada, (2) Clase espectral,
(3) Tipo morfolégico de Hubble, (4) Tipo morfolégico de Hubmumérico, (5) Velocidad
radial [km/s], (6) Distancia [Mpc], (7) Escala angular [pc(8) Luminosidad de Hr [erg/seq],

y (9) Cociente de los flujos de [QIp300 y Hx, del trabajo de HFS. En la columna (8) los
valores revisados (obtenidos de Elal. 2003) se denotan con una “r". Las demas notas de las
columnas (8) y (9) se explican en HFS.
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Galaxia Actividad Morfologia T V; Distancia Escala Lo@itq) [OlJ/Ha
@ &) 3 @ 6 © ) ® 9

NGC3367 H SB(rs)c 5.0 3041 436 211 40.98 0.031
NGC6217 H (R)SB(rs)bc 4.0 1362 23.9 115 40.41 0.032
NGC205 norm dE5+pec -5.0 -239 0.7 3 < 34,79r 0.000
NGC221 norm E2 -6.0 -205 0.7 3 <36,16r 0.000
NGC224 norm SA(s)b 3.0 -2908 0.7 3 e 0.000
NGC628 norm SA(s)c 50 655 9.7 3 < 36,69r 0.000
NGC1023 norm SB(rs)0- -3.0 632 105 51 <3782r 0.000
NGC2950 norm (R)SB(O -2.0 1337 233 204 <3842r 0.000
NGC6654 norm (R)SB(s)0/a 0.0 1823 29.5 123 < 3811r 0.000

Tab. 7.2:Continuacion de la Tabla. 1

tipicas de poblaciones estelares mas viejas. Ademas stenses el quiebre en 4000 A y el
salto de Balmer, entre otras. Como sefialado por Cid Fersatdé (2004), la comparacion
de los cocientes de lineas de emision con los resultadosdeddelos de fotoionizacion o de
shocks abordan el problema de una mamnsiaecta mientras que los rasgos espectrales en el
azul mencionados permiten una evaluaadactade los modelos propuestos para los LINERs
y Objetos de Transicion.

7.1.1. Distincion entre LINER y Objeto de Transicion

Cabe aclarar algunos puntos importantes relacionadosiadadificacion de LINERs y los
llamados Objetos de Transicion:

Ademas de la definicion usual dada por la ecuabidnvimos en la secciof.3que los nu-
cleos LINERs pueden ser distinguidos de los nucleos Seyfediones Hll en los Diagramas de
Diagnastico, por presentar [OINB007/H3 <3, [NII]A6584/Ha > 0.6 y [SII]AA6716,6731/Hr
> 0.4, es decir, aproximadamente al centro y a la derecha deidggamas de Diagndsticos.
También vimos la distincion entre LINERs y Objetos de Treidsi segun [OIA6300/Hx >
0.17 y 0.08> [OI]A6300/Hx < 0.17, respectivamente. Ademas, algunos nucleos Seyfert sa
tisfacen la relacionyg <10°840 erg/s. Segln estas relaciones, la muestra de HFS contiene
64 LINERs y 65 Objetos de Transicién. Entre los primeros,biém sumamos a NGC 6951,
gue fue clasificada como Seyfert 2 por HFS y como Seyfert ZHRNbor Pérezt al. (2000).
Entre los Objetos de Transicion también incorporamos a NGLYyMNGC 2685, que han sido
clasificadas por HFS como “H/T2” (mezcla entre region HIl yj&d de Transicion; ve8.3) y
“S2/T2” (mezcla de Seyfert 2 y Objeto de Transicion), reipamente. Con estas adiciones, el
total de la muestra “LINER + Objetos de Transicion” de HFSa@a\1L62 objetos.

Por otro lado, HFS establecen la distincion entre nacleddRN Objeto de Transicion en
[O1]A6300/Hx = 0.17. En este trabajo, establecemos el limite enJ68D0/Hx = 0.25 y lla-
maremos nucleos “débiles en [OI]” si [QIH300/Hx < 0.25 y nucleos “intensos en [Ol]” si
[O1]A6300/Hx > 0.25. Segun explicado en Cid Fernandeal. (2004), esta denominacion es
puramente empirica, pero obedece a que las relacioned®@Hthé&300/Hx y las propiedades
estelares quedan mejor representadas si se establecergsteEsto queda representado en
un plot de [OIA6300/Hx vs anchos equivalentes de las lineas de absorcion (Figute Cid
Fernandegt al. 2004), donde se ve que los nucleos con lineas de absorcidasigtesentan
mayormente [O} 6300/Hx < 0.25. Volveremos sobre este punto mas adelante en nue&atro an
lisis. Dicho limite no tiene mayor relevancia en lo que retpa las lineas de emision, por lo
que los que aca llamamos nucleos “débiles en [Ol]” son eaknente Objetos de Transicion
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mientras que los “intensos en [Ol]” son LINERS.

Nuestra muestra de 44 LINERs + Objetos de Transicion cogstit 27% de los pre-
sentes en el catalogo de HFS (162 en total). De estos, 14/44 % 3atisfacen la relacion
[O1]A6300/Hx > 0.25, en comparacion con el 56/162 = 35 % en la muestra de HFS.

7.2. Observaciones

La mayoria de las observaciones fueron llevadas a cabo & ¢umos con telescopio de
2.5 m “Nordic Optical Telescope” (NOT) usando el detecto8SC con el grisma #6 (600
lineas/mm) y ranura de’lorientada segun el angulo paralactico. Esta configuracaéung
dispersion de 1.4 A/pixel y cubre el rango 3500 — 5500 A. Laslamones de observacion eran
fotométricas, con seeing tipicamenrtel”. Las Tablas’.3y 7.4resumen las observaciones.

La reduccion de las observaciones fue realizada por la Dyea RBonzalez Delgado del
Instituto de Astrofisica de Andalacia (Granada, Espafands tareas estandards de IRAF y
estan descripas en detalle en Cid Fernaedtlak (2004). La reduccion siguio los pasos usuales
de correccion por “overscan”, sustraccion de Bias, dinigor Flat-Field y calibracion por
longitud de onda (lampara de HeNeAr). Ademas de las galdripsograma, fueron observadas
estrellas estandards con ranura dé, 1Gadas posteriormente en la calibracion en flujo. Los
espectros resultantes fueron combinados a fin de removexylos cosmicos.

7.3. Extracciones

Se realizaron extracciones nucleares para todas las galdaila muestra. Ademas, debido
a la alta calidad de los espectros, se pudieron realizaaaxtmes extra-nucleares a lo largo de
la ranura para cada objeto, en sintonia con trabajos argsen esta area (Cid Fernandeal.
1998; Joguettal. 2001; Raimanmet al. 2003).

7.3.1. Extracciones Nucleares

Se realizaron extracciones con aperturas’dé4l es decir 6 pixeles en el detector (escala
de placa 0,19/pix), por lo que las extracciones nucleares fueron’dell’,14. A las distancias
de las galaxias observadas, las correspondientes argasiadas se encuentran en un rango
de 3 a 342 pc, con una media de 130 pc y una mediana de 113 pasti@@mos solo los
LINERs + Objetos de Transicion, el rango de distancias miayias correspondientes ‘ads
de 19 a 342 pc, con una media de 140 pc y una mediana de 115 pc.

La relacion sefal ruido (“SN”) se estimo a partir de las flactanes cuadraticas medias de
los espectros en dos intervalos elegidos por estar libressges de absorcion o emision: 4010
— 4060 Ay 4789 — 4839 A. Otro intervalo, usado en el calculoodeekspectros sintéticos (ver
Capitulo9) es 4730 — 4780 A.

7.3.2. Extracciones Extra-Nucleares

Con el objetivo principal de mapear las propiedades esgesten las zonas nucleares de los
LLAGNSs, fueron realizadas extracciones fuera del nacldo,largo de la ranura, a intervalos
de 6 pixeles. Esto fue posible dada la alta calidad de loscesgea juzgar por su relacion SN
fuera del nucleo hasta una distancia de varios segundosale ar

Como vimos, la escala del detector permitié hacer extraesioucleares de 6 pixeles “x
1”,14. Se realizaron similares extracciones fuera del ni@stahuna distancia dé 4, es decir,
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Galaxia Fecha Exposicion Masa de Angulo de
[segundos] aire Posicion [A]
NGC266 21/08/2001 3x1200 1.03 -79.6
NGC315 22/08/2001 3x1200 1.11 -85.7
NGC410 21/08/2001 3x1200 1.13 -89.5
NGC428  23/08/2001 4x1200 1.26 -42.2
NGC521  23/08/2001 3x1200 1.69 -55.7
NGC660 21/08/2001 4x1200 1.07 -49.5
NGC718 22/08/2001 3x1200 1.20 -42.24
NGC772  23/08/2001 3x1200 1.04 -52.9
NGC841  22/08/2001 4x1200 1.02 -128.2
NGC1052 22/08/2001 2x1200 1.26 -12.9
NGC1161 23/08/2001 2x1200 1.06 -142.45
NGC1169 08/11/2002 3x1200 1.05 -171.6
NGC2681 08/11/2002 3x900 1.33 -98.5
NGC2685 08/11/2002 3x1200 1.03 -12.7
NGC2911 03/05/2003 3x1200 1.12 +44.9
NGC3166 04/05/2003 2x1200 1.11 +08.4
NGC3169 03/05/2003 3x1200 1.14 +19.0
NGC3226 14/05/2003 3x1200 1.05 -23.3
NGC3245 12/05/2001 1800 + 1200 +600 1.04 +84.5
NGC3627 13/05/2001 3x1200 1.09 +42.6
NGC3705 14/05/2001 3x1200 1.12 +38.2
NGC4150 14/05/2001 4x1200 1.28 +87.6
NGC4192 12/05/2001 4x900 1.04 +25.8
NGC4438 15/05/2001 4x1200 1.25 +44.4
NGC4569 12/05/2001 3x1200 1.11 +48.7
NGC4736 03/05/2003 3x900 1.04 +144.1
NGC4826 14/05/2001 3x1200 1.26 +70.5
NGC5005 03/05/2003 3x1200 1.09 +106.6
NGC5055 15/05/2001 4x1200 1.15 +108.9
NGC5377 03/05/2003 3x1200 1.24 +108.6
NGC5678 13/05/2001 4x1200 1.18 +149.5
NGC5879 14/05/2001 4x1200 1.21 +133.3
NGC5921 12/05/2001 3x1200 1.09 +08.3
NGC5970 23/08/2001 3x1200 1.19 +54.1
NGC5982 04/05/2003 3x1200 1.28 +131.5
NGC5985 22/08/2001 3x1200 1.29 +128.8
NGC6384 13/05/2001 3x1200 1.12 +31.3
NGC6482 12/05/2001 3x1200 1.03 -64.2
NGC6500 12/05/2001 3x1200 + 900 1.02 +17.2
NGC6501 22/08/2001 3x1200 1.10 +60.2
NGC6503 13/05/2001 3x1200 1.33 -169.9
NGC6702 21/08/2001 3x1200 1.06 +155.5
NGC6951 24/07/2001 2x1200 1.21 0
NGC7626 23/08/2001 3x1200 1.40 -57.4

Tab. 7.3:Registro de Observaciones de LLAGN.
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Galaxia Fecha Exposicion Masade Angulo de
[segundos] aire Posicion [A]
NGC3367 13/05/2001 3x1200 1.04 +23.6
NGC6217 23/08/2001 3x1200 1.62 +140.8
NGC205 07/11/2002 3x900 1.03 -152.8
NGC221  07/11/2002 2x1200 1.22 -96.2
NGC224  07/11/2002 2x900 +600 1.08 -113.5
NGC628  07/11/2002 3x1200 1.03 -12.7
NGC1023 07/11/2002 3x900 1.10 +113.7
NGC2950 07/11/2002 3x900 1.21 -131.5
NGC6654 15/05/2001 3x1200 1.41 -161.5
Tab. 7.4:.Continuacion de la Tabla.3.
4010 -4060 A 4730-4780 A 4789 -4839 A
Todos
Rango 11.3-57.8 22.1-86.9 22.5-86.9
Media+ Sigma 24.5+9.6 35.9+ 11.9 47.4+12.0
Mediana 23 34.8 46.8
So6lo LLAGNs
Rango 11.4-57.8 22.1-86.9 22.5-86.9
Media+ Sigma 24.9+ 10.3 36.1+12.9 46.6+ 11.6
Mediana 22.1 33.1 46.4
Todos (556)
Rango 1.3-60.0 5.9-79.9 6.1 —-68.9
Media+ Sigma 15.5-7.5 25.0+ 9.2 31.4+ 14.1
Mediana
< 4" (409)
Rango 1.3-60.0 59-79.9 6.6 —68.9
Media+ Sigma 16.6+ 7.9 26.4+ 9.4 33.5+ 13.9
Mediana
> 4" (147)
Rango 2.3-27.2 7.1-447 6.1 —-65.8
Media+ Sigma 12.3+4.9 21.3+ 7.4 25.8+ 12.9
Mediana

Tab. 7.5Estadistica de la relacion Sefial/Ruido para las extraesioncleares (tabla superior) y extra-

nucleares (tabla inferior), en los intervalos de longitecdbdda explicados en el texto.
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al menos 4 extracciones dé11”,14 a cada lado del ntcleo. En algunos casos, y dependiendo
de la SN, se llegé a realizar extracciones en zonas mas aseji@d nlicleo. Excepcionalmente,
para NGC 4736 se realizaron extracciones hasta una distdac39 a cada lado del ndcleo.
Los datos de SN de las extracciones extra-nucleares estizahds en la Tabla.5.

En muchos casos la relacion SN disminuia hacia fuera detafcbmo puede inferirse de
los valores medios obtenidos para las regiones nucleardsayraicleares. Sin embargo, la dis-
minucion no era muy marcada y, como veremos en la proximéasecw influye notablemente
en los resultados concernientes a las propiedades a lodargoranura.

En las Figurag.1a 7.9 se presentan los espectros de cada galaxia, en las zonaarescl
y extra-nucleares, ya reducidos y listos para el ajustecestheEn total son 609 espectros
individuales. Por claridad, mostramos espectros correfipotes a zonas mas cercanas que
4.6", por lo que algunos de ellos no se muestran en las figwhisial a que corresponden a
zonas mas exteriores. Sin embargo, la totalidad de lascexdrees realizadas (609) entraran en
nuestro analisis de sintesis.
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Fig. 7.1:Espectros espacialmente resueltos de LLAGN. En verde sstraw espectro correspondiente
a la regién nuclear, y en negro los espectros de zonas estaroamalizados en 4020 Ay
desplazados con respecto al nuclear. En la vertical se afettet distancias (en segundos de
arco) desde el nucleo de cada galaxia a lo largo de la ranura.



Capitulo 7. Muestra Observacional 87
Neests NGC 410

NGC 428 NGC 521

a6 [

NGC 628 NGCSSO
L B e e e e e e B A T

L ag [
3.4

i MWWMWW 7:34 ) " W A MMM

agn

©
-

1 1 1 1 L L [ Ll .n“mMM.
4000 4500 5000 4000 4500
AR AlA]

Fig. 7.2:Espectros espacialmente resueltos de LLAGN.



Fig. 7.3:Espectros espacialmente resueltos de LLAGN.
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Fig. 7.4:Espectros espacialmente resueltos de LLAGN.
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Fig. 7.5:Espectros espacialmente resueltos de LLAGN.
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Fig. 7.6:Espectros espacialmente resueltos de LLAGN.
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Fig. 7.7:Espectros espacialmente resueltos de LLAGN.
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Fig. 7.8:Espectros espacialmente resueltos de LLAGN.
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Capitulo 8

Sintesis Espectral

Explicaremos a continuacion los fundamentos de la singésgpisctral, el funcionamiento de
un codigo de sintesis y su aplicacion en el estudio de los LMAG

8.1. Motivacion

Una gran cantidad de los parametros astrofisicamente tengges en el estudio de las ga-
laxias puede ser extraida de los espectros. Sin embargemdstiener en cuenta los limites
observacionales antes de inferir propiedades. Para esantagunos ejemplos simples: a una
distancia de 20 Mpc, la distanca proyectada en el cielo sporediente a”les de 100 pc. Para
las distancias de nuestras galaxias, vimos que (en media)ras extracciones corresponden a
mas de 100 pc en distancia proyectada. Si consideramosaatanayores, la escala aumenta:
para galaxias del Sloan Digital Sky Survey (SDSS), que edtctando datos de mas def10
objetos, el redshift medio es de0.1, lo que indica distancias 20 veces mayores y por lo tanto
una escala de- 2 Kpc/arsec. A distancias aun mayores, la escala aumemificgitjvamente.

Por otro lado, sélo para las galaxias de nuestro Grupo Laealdala sera del orden de la decena
de parsecs.

Es evidente en estos ejemplos que fuera del Grupo Local wetespobtenido con una
apertura (tipica) de ranura dé @orrespondera a todo lo que esté emitiendo en la galaxia den-
tro de esa region, por lo que nuestros espectros contendfdmacion sobre las propiedades
regionales (o incluso globales: en el caso de estar muydalgj® usar aperturas mayores)
de la galaxia. Es por eso que se usa el término “espectraautey en el que se tienen dos
principales contribuciones:

= Estrellas: se observa en el espectro la forma del continbiolaa las contribuciones de
las distintas poblaciones estelares en la region. Adersts) presentes numerosas lineas
de absorcion, dependiendo de cada tipo de estrellas peesent

= Gas interestelar: el gas ionizado emitira en forma de lideasmision con distintas in-
tensidades, dependiendo (por ejemplo) del mecanismo taexdn predominante, abun-
dancia de los diversos elementos quimicos, temperaturasidial del gas.

Parametros como la composicion y la metalicidad esteltaskade formacion estelar, cine-
matica estelar y gaseosa, mecanismos de ionizacion, enmige pueden ser inferidos a partir
de los espectros si tenemos en cuenta las consideracideesias.

Otro punto muy importante, que se desprende del segundpdsequie para analizar la emi-
sion “pura” del gas, debemos sustraer el continuo debideadialaciones estelares, a fin de que
nuestras medidas de las lineas de emision no estén contiasipar el continuo (y sus lineas
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de absorcién) estelares. Este tipo de correccion se deaaramunmente aplicacion o ajuste
de untemplate “plantilla” espectral usada como modelo a fin de sustraeofdaribucion de la
poblacién estelar subyacente en el espectro observadoolilema ha sido abordado usando
diversostemplatesespectro de una galaxia E (el cual contribuye mas a las giobkes este-
lares mas tardias), combinacion de espectros de difergmdssmorfologicos adecuadamente
enrojecidos (que tienen en cuenta las contribucionesaessetle varios tipos), combinacion de
espectros de cumulos globulares, espectro de una pobkstiélar tedrica, etc.

8.2. Sintesis de Poblaciones Estelares

Otra linea de investigacion, tendiente a encontrar un t@pldecuado y a la vez recupe-
rar la informacion contenida en los espectros integradosphstituye la herramienta llamada
“Sintesis Espectral”, la cual es el resultado del métoddsdetesis de Poblaciones Estelares”.

Sintesis Composicién de un todo mediante la reunién (combinaci@gub partes.

Histéricamente, existieron dos meétodos principales coobgdtivo de encontrar la com-
binacion de espectros individuales que mejor repoduzcapsatro de la galaxia observada:
“Sintesis de Poblaciones Estelares Evolutiva” y “Sintdsi®oblaciones Estelares Empirica”.

En la “Sintesis Evolutiva” se usan los conocimientos oloteside la evolucion estelar. Se
asumen ciertas expresiones analiticas para el enriquetionjuimico, la funcién de masa ini-
cial, la tasa de formacion estelar y la tasa de pérdida de esstar (ambas explicadas en
8.3.]). Se sigue temporalmente el comportamiento de un sistei@laesediante (a) los cami-
nos evolutivos, que trazan la evolucion de las estrellasdelada masa y composicion quimica,
proveyendo asi los pardmetros estelares basicos, commabsitad bolométrica, Temperatura
efectiva y gravedad superficial, en funcion del estado éwvolwy (b) los modelos de atmésferas
estelares, que describen el flujo emergente en funcion de patametros. Se obtiene asi una
biblioteca de espectros estelares de diferentes abumdant@mperaturas, abarcando el diagra-
ma HR. La integracion de las contribuciones de las estreitiisiduales permite obtener una
distribucion espectral de energia estelar (“Spectraldgnbistribution”, o SED, por sus siglas
en inglés), luminosidades, magnitudes y colores, los sudteriormente pueden ser compara-
dos con el espectro observado de la galaxia para inferirdd echistoria de formacion estelar
de la misma.

El primer modelo de este tipo lo realizaron Crampin y Hoyl@61), quienes siguieron la
evolucion del color B-V del cimulo abierto M67. Este trabaonque no muy riguroso en la
eleccion de las is6cronas usadas (ver mas adelante), fuenmpaytante pues establecié que
la sensibilidad de los colores integrados de las poblasiestelares a la edad del sistema pue-
de ser usada como herramienta de datacion de sistemasag&ttanps. Luego, Tinsley (1968)
computo el primer modelo de galaxia. Le siguieron excefetrebhajos en esta area (Tinsley,
1972, 1973; Gunn, Stryker, y Tinsley, 1981; Bruzual, 1988)z8al y Charlot, 1993; BCO03;
Le Borgneetal. 2004, entre otros), desarrollando continuamente los megdaludados espe-
cialmente por la incorporacioén de nuevas bibiotecas este{ae Borgnestal. 2003; Gonzélez
Delgadoetal. 2005).

La “Sintesis Empirica” trata de modelizar el espectro olzs#y como una combinacion de
espectros individuales de estrellas o de cimulos estelaséss forman parte de uBasede
espectros que contribuiran al espectro total en difergrgsorciones;.

El primer intento de introducir técnicas cuantitativasapagalizar modelos de sintesis fue
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realizado por Whipple (1935), quien midid y compard los oedoe intensidades de lineas de
absorcién de estrellas y galaxias. Whipple trat6 el problee sintesis casi una década antes
del concepto de poblaciones estelares introducido poreB@E@#2, 1944). Luego, la técnica
fue aplicada por Baum (1959). Usando diversas bandas (UB)YBRum traté de determinar
cudl era el tipo de poblacién galactica (I o Il) que mejor sest@ba a M32. En esa época, el
método era de “pruebay error” (Morgan, 1956; Wood, 1966ni@d y Taylor (1971) utilizan
una libreria de 30 grupos estelares y usan espectrofotiencemntrada en bandas de absorcion
en 36Asen el intervalo 3300 — 10700 A. Ellos aplican el método a M332M M81, aunque

el ajuste aun era de ensayo y error.

Un avance lo realiz¢ el trabajo de Faber (1972). Basado @e#ade Lasker (1970) (quien
habia utilizado “programacion cuadratica” solo con 3 geugsielares pero aplicando diversos
“pesos”) Faber establecié algunos vinculos fisiogs> 0, 5 xj = 1 (j = banda observada),
contribuciones y limites de la razén Masa/Luminosidad fgascada banda, entre otros. La
aplicaciéon de métodos de minimizacion de residuos poredgglen las bandas fotométricas
constituyé un gran avance con respecto a las anterioresd8cde “prueba y error”. Otros
autores (O’Connel, 1976, 1980), utilizaron diferentesitgas de programacion e incorporaron
también algunos vinculos astrofisicos relativos, por pjera las proporciones relativas de los
distintos tipos espectrales de las estrellas, la contibgh el diagrama HR, y los resultados de
modelos tedricos sobre la formacion estelar.

Por otro lado, Bica (1988) establece un método de sintes&lbaen los anchos equivalen-
tes de 9 lineas para una base de 35 cumulos globulares desgdad#alicidades conocidas.
Este es un método de combinaciones directas, donde la@olesiigual a la media aritmética
de las soluciones. La base espectral comprendia un grao dengetalicidades y edades. La
ventaja de este trabajo es que esta sintesis presenta na@aoepos libres que las anteriores,
puesto que los vinculos astrofisicos estan implicitos &ase observacional. El método se ba-
sa en minimizar los anchos equivalentes para encontrantalmacion relativa de los cimulos.
Schmidtet al. (1989) demuestran que la base original de Bica se encorgadipadimensionada
(algunas de sus componentes dependian linealmente @niribesia a cabo un procedimiento
de multiminimizacién, donde las posibles soluciones iadia contribucién relativa de cada
cumulo en términos de probabilidades. Posteriormente, @i894) amplia el rango espectral e
incluye la extincion y algunos colores entre los obsenssbiletetizados. Un problema implicito
en estas sintesis es el llamado “degeneracion algebraicalimero de observables es menor
gue el numero de elementos de la base. Esto se traduce emduentes mas variables que
ecuaciones, problema tratado ya por Pelat (1997, 1998)ssBoet al. (2000).

Cid Fernandestal. (2001) desarrolla un nuevo algoritmo para la combinaciéespectros
de cumulos. Aunque aun utiliza como observables los andipasatentes y colores de Bica,
realiza una revision del método clasico usando una fornangarobabilistica para obtener las
contribucionex; y Ay (extincion en la banda V). Dados los dafsel vector de poblaciones
con componentes; se estima a partir de las distribuciones de probabilid&@egD). La gran
ventaja de este método es que se ahorra tiempo de cOmputalguess valores de parametros
no contribuyen en la distribucion de probabilidades, lo gsiéenido en cuenta en el muestreo
de parametros del algoritmo.

8.3. Produccion de Poblaciones Estelares Simples

Es de tener en cuenta que los espectros de las poblaciop&resisimples (SSP, a las
cuales nos referimos y usamos48) surgen como producto de la sintesis evolutiva. En lo que
sigue aclaramos lo que se entiende exactamente por SSP.
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8.3.1. Construccion de SSPs

El primero que definid a las SSP como tales fue Renzini (13R4¢n uso el término pa-
ra referirse a un conjunto de estrellaatemporaneas y quimicamente homogénéasnes
(2007) realiza una acertada descripcion de los principgisos y matematicos de la sintesis.
Brevemente, extraemos de su traBagoobtencion de una SSP:

El espectro de una estrella de masaabundanci@ y edadt’ esta dado par<(A, m,,t’, Z),

con unidades$l*(A, m,,t".Z)] =L, A™". En una nube de formacién estelar, varias estrellas de
distintas masas entre masas infeN y superiorMs,p contribuiran al espectro global luego
de un tiempd. Asumiendo (a) una ley de enriquecimiento quimigo), (b) una tasa de for-
macion estelag(t), y (c) una funcion de masa inicial (“Initial Mass FunctionTMF, por sus
siglas en inglésp(m, ), el espectro global de un conjunto de estrellas esta dado por

t Msy
0= [ [ 1Az 1) -t)e(m.)dmat 8.1)
inf

Ahora, segun la definicion de poblacion simple, un espeatrarda SSP correspondera a
una dada edad y metalicidad. La condicion de la edad se ehtigoptantay(t —t’) como un
brote de formacion estelar de la formgt —t') = C.6(t —t'), [C] =M, y &(t —t') = afios L.
Por lo tanto, de la ecuacidh 1l podemos definir un&®oblacion Estelar Simpleon una dada
edadt y metalicidadZ(0) de la forma:

L 20) =50 = [*10m. 1 Z(0)o(m.)dm 6.2)

Para computaB.2 debemos recurrir a espectros estelares (observados ccpyedie algin
modelo) de alguna biblioteca. Como ésta es finita, se ten@r&wma en forma discreta en vez
de la integral, de tal manera que las SSP\) correspondientes a la edgdy metalicidadZ;
serdlj(A) ~ ¥ l* (M, tj,Zj) @(my ).

Lo mas usual en el computo de lags es aplicar laTécnica de Isocronase suman los
espectros individuales extraidos de la biblioteca a Imlamga isdcrona en el diagrama H-R de
edadt; y metalicidadZ; pesados por alguna IM@§(m,). En la Secuencia Principal, debido a
la dependencia de la luminosidad con la masa estelar, ladswiad integrada en esta fase se
obtiene integrando en masa, segun alguna IMF. Fuera del@&a&a Principal, la luminosidad
depende de la masa de manera diferente, por lo que se puealdof@ar como variable de
integracion al tiempo de vida de una sola masa, o (b) intggnamasa también en esta fase, en
cuyo caso se llama “sintesis de isécronas”. Esta Ultimamaspopular, adoptada por Bruzual
y Charlot (1983, 1993) y Charlot y Bruzual (1991). El calcdi las is6cronas es realizada
principalmente desde hace un tiempo por dos grupos: “Pagot@eneva’. En el primero,
cuyos caminos evolutivos son conocidos como “Padova9#indess trabajos de Fagotéabal.
(1994) y Girardietal. (1996). Entre los del segundo grupo estan los trabajos deléiae
Meynet (1989) y Tantalet al. (1996).

Modelos de SSP han sido producidos por diferentes autaisamdo diversos caminos
evolutivos, IMF y bibliotecas:

» Los caminos evolutivos mas usados son los de Padova94 duiemte (Marigo y Girardi,
2007) estos caminos incluyen prescripciones para la edolae las estrellas en la rama
asintotica de las gigantes (“Asimptotic Giant Brach”, o AG@Br sus siglas en inglés).

1 Ver también Vegat al. (2008).
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= La tipica IMF establecida por Salpeter (1955) es del tjm, ) [ m; 2% entre ciertos

limites de masa. Sin embargo, generalmente en el computasdeSP se usa la IMF
: —2, [ —I 2

de Chabrier (2003)p(m,) O m; %2 param, > 1M, y O = exp— ( Og(”‘*)ZGSQ(mC)) | para

m, < 1M, dondem. = 0.08M; y o = 0.69.

= Las bibliotecas desarrolladas ultimamente cubren un amgtigo de parametros estela-
res, comadletf, l0g(g), [Fe/H] y tipos espectrales. Entre ellas se encuentran:

e STELIB: STEllar LIBrary (Le Borgnestal.2003). Contiene 249 estrellas en el ran-
go 3200 — 9500 A, con resoluciéon3 Ay SN~ 50.

* HNGSL: Hubble’s New Generation Spectral Library (Heap nt2003). Cientos
de estrellas en el intervalo 1700 — 10200 A. Particularmeniézesante por cubrir
con buena S/N la regién 9000 — 10200 A.

* MILES: Medium resolution INT Library of Empirical Spect(&anchez-Blazquez
etal.2006). 1003 estrellas en 3500 — 7500 A, con resolucién meda3ziA (mues-
treo de 0.9 A/pix).

* UVES PORP library: UVES Paranal Observatory Project (Bégetal. 2004). 400
estrellas con alta S/N en la banda /Kl ~ 400) y alta resoluciéon (R= A /AA ~
80000).

« IndoUS library: Valdesetal. 2004. 885 estrellas en el rango 3460 — 9464 A, con
resolucion~ 1 A (dispersion 0.44 A/pix).

e ELODIE: Prugniel y Soubiran 2001. 1503 estrellas en elruai® 4000 — 6800
A. Esta libreria fue ampliada y usada por Le Borgnal. (2004) en el cédigo de
sintesis PEGASE (version 2).

Ademas de estas librerias observacionales, existen adibnerias tedricas, como por
ejemplo:

» Martins: Desarrollada por Gonzalez Delgado y Martins (fvtaret al. 2005), con-
tiene 1564 espectros en 3000 — 7000 A, con muestreo de 0.3 A.

* Librerias de alta resolucion de Coekiml.(2005), Bertonet al. (2004), entre otras.

8.3.2. SSPs de Bruzual y Charlot

Los modelos de Bruzual y Charlot (2003; BC03) de SSP en susfstandard son realizados
con los caminos evolutivos “Padova94”, IMF de Chabrier @a®n masas limites de 0.1y 100
My y la libreria STELIB. Estos son los usados en el analisis dedaiord.3.

Recientemente, Charlot y Bruzual (2007; CB07) desarratiadelos de SSP con los cami-
nos evolutivos de “Padova94” teniendo en cuenta la evatudélas estrellas AGB en la fase
TP-AGB (“Thermally Pulsating Asimptotic Giant Branch”,tesdlas AGB térmicamente pul-
santes) para diferentes masas y metalicidades. En lasisietelutiva ha quedado claro que las
estimaciones de masa y edad de una dada poblacion preséaigaedgxia dependen en fuerte-
mente de los ingredientes del modelo de poblacion usad@pesiar el espectro. La inclusién o
no de estrellas en la fase TP-AGB llega a ser critica, segaottoMarastoret al. (2005), cuyos
modelos, incluyendo la contribucién de las AGB, da comoltada edades y masas hasta un
60 % menores que los de SSP de BCO03.

La importancia de incluir la evolucion de las estrellas A@GBas caminos evolutivos queda
de manifiesto en el siguiente ejemplo. Mientras que en losiosdie BCO3 la contribucién a la
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luminosidad en la band& no supera el 40% con respecto a la luminosidad total en estiaba
y sOlo alrededor de- 1 Gafios, en los modelos CB07 (en los que se incluyen las pceanes
de las AGB de Marigo y Girardi, 2007) esta contribucion ressér de hasta un 60% y entre de
~ 0.1 -1 Gafos. Por lo tanto, en este rango de edades las miasaasicon los modelos de
CBO07 son hasta un 50 % menores que las determinadas medsihtkeHvadas de los modelos
de BCO3.

Tanto BC03 como CBO7 incluyen otras librerias a fin de exteeldango espectral mas alla
del provisto por STELIB (3200 — 9500 A). En todas las metdfides los modelos obtenidos
van de 91 A hasta 16Qm, aunque con una resolucion d¢AA ~ 200— 500, menor que la
dada por STELIB4 2000).

8.4. Codigo de sintesis especB8aARLIGHT

Un abordaje algo diferente al descripto&8, que combina ingredientes de ambas técnicas
de sintesis, fue llevado a cabo por Cid Fernaredes. (2004), utilizando el cédigo de sintesis
espectraBTARLIGHT. En 3.1 aplicamos el mismo a la sintesis del triplete del calcio. §a e
seccion descriremos sus aplicaciones a la sintesis decpwi#a estelares en general.

El método se basa en ajustar el espectro observado de laagedtemo una combinacion
lineal de espectros (sintesis empirica) de poblacionetaest simples (sintesis evolutiva). El
codigo resultante fue desarrollado por el Dr. Cid Fernadeda Universidade Federal de Santa
Catarina (Brasil). Diversos trabajos versan sobre el deéadel mismo y sus aplicaciones: en
Cid Fernandegtal. (2005) se utilizeSsTARLIGHT para extraer informacion de 10° galaxias
de SDSS; en Vegatal. (2009) (y en la primera parte de esta Tesis) se utiliza corse ba-
pectral un conjunto de estrellas individuales; Gomes (R0€aliza comprobaciones empiricas
utilizando diferentes bases y bibliotecas estelares.

Como mencionado, el cédigo combina técnicas computa@@emigsarrolladas originalmen-
te para la Sintesis Empirica con resultados de la Sintesisifia. La primera entra en juego
en el ajuste de los espectros de SSP, mientras que estosr@ovle la sintesis evolutiva. Asi,
STARLIGHT surge de una ecuacion del tipo

N,
M(A) = -Zlijj (8.3)
i=

dondeM(A) es el modelo y lag son las N SSP (ecuacio®.2) sumadas con pesos 0
proporcionesyj. Sin embargo, esta ecuacion no es de facil tratamientog efrtas razones,
debido a problemas matematicos y fisicos. Entre los prismeeoencuentra el hecho de no
poder ser afrontada mediante el analisis funcional, graloiente porque las “funciones’j
no son analiticas y por tanto la obtencion deymsdebe ser numérica. Por otro lado, existen
problemas fisicos relacionados con la extincion del espetiservado y la dinamica estelar de
la galaxia. Incluyendo expresiones para tratar estos @dtipnoblemas, la ecuacion principal de
la sintesis utilizada p@dTARLIGHT queda de la forma:

N,

M)\ = M)\O Z ijMr)\ ®G(V*,O'*) (84)
j=1

donde

(@) M,, es el flujo del espectro sintético en la longitud de onda dmaltizaciénAg

(b) Ni es el niumero de componentes de la base (SSP).



Capitulo 8. Sintesis Espectral 101

(c) xj son las componentes del llamado “vector de poblaciorReSbn las contribuciones
relativas de los elementos de la base al flujo totalen

(d) bjx =Lj(A)/Lj(Ao) es el espectro de la-esimaSSP normalizada . Son las SSP
gue componen la base.

e r,= 10794 ~M) es el térrmino de enrojecimientd, es la extincion en la longitud
de ondaA : esta modelizada como una capa de polvo en la linea de ld yigs#a para-
metrizada en término d&, (extincion en la bandd) conRy = 3.1 (Cardelli, Clayton y
Mathis, 1989).

() G(v.,0,) es una gaussiana centrada en la velocidagtiene una dispersion de veloci-
dadeso,. Los espectros de la badg, ) son convolucionadosz() de tal manera de tener
en cuenta el ensanchamiento de las lineas de absorciGarest@ébido a la dispersion de
velocidades en la linea de la visual.

Nuestro objetivo es encontrar una solucion para la ecua&ibrbebemos tener en cuenta
gue ademas del vector de poblacioRé®mos tenido que introducir algunos otros parametros.
Una manera de encontrar esos parametros es minimizar lifuxr

At
x> = ;[O(A)—M(A)]Z-w()\)z (8.5)

dondeO(A) es el espectro observadom(A) es una funcion peso que la definimos como
la inversa del error d®(A) y A;, final At son las longitudes de onda inicial y final, respecti-
vamente. Las regiones espectrales que puedan dificultprsté &on mascaradas mediante la
asignacion dev, =0 (por €j., lineas de emision; ver secci).

El cédigo realiza una busqueda exhaustiva en el espaciordmptos a traves de técnicas
estadisticas. Los detalles técnicos de como se realizanenimacion y la convergencia del
codigo pueden ser encontrados en Cid Fernaatks(2005) y Gomes (2007). En la Figugal
adelantamos uno de los gréficos que ilustra el ajuste degobés estelares con el codigo de
sintesisSTARLIGHT. Los detalles de esta figura, como asi también de los pam@smetuperados
en los ajustes, se detallan en el capitulo siguiente.

En el ajuste espectral de las galaxias usa8W®&LIGHT debemos (a) definir algunas con-
figuraciones, (b) adoptar una base espectral, y (c) elabmndas mascaras en regiones “inde-
seables”. Para el primer punto, realizamos un archivo deadespecifican los parametros del
ajuste: valor de\p, valores iniciales y limite para ciertas variables fisicasoAy, v, y 0,
namero de cadenas de Markov usadas, y otros criterios ntwséride convergencia. En lo que
sigue nos concentraremos en la eleccion de la base espeetrdd eleccion de las mascaras.

8.5. Base Espectral

Las SSP usadas en nuestros ajustes provienen de los moel&®G94d, y fueron computadas
con los siguientes ingredientes: librerias MILES + Martoemninos evolutivos de Padova94, y
una IMF de Chabrier. La libreria “MILES + Martins” es una miezde ambas bibliotecas, con
la resolucién de MILES.

Elegimos una base de 150 SSPs correspondientes a las 25 gdaaetalicidades siguien-
tes:



Capitulo 8. Sintesis Espectral 102

X2 = 0.4223 (559)
adev = 3.05 % = 1/32.8
S/N = 18.3
oL n5985.nuc.CLO1.im.CMM.Sbmm i A, = 0.2163 mag
o g,= 208 & v,= 41.7 km s~!
ke’ T
P L
= =
© =3 r 1
g 2 o 75— —
o % [ ]
<)
Z L i
[l ~ 50 L
_ L ]
= ®
1
— = 4
»e 25 H
o = 4
b
0 I L
PRI RN (RSN B
’ IR AR
P = e e L
—
<
=]
el
= 1 - L
17 —
1 =
(o' L —_—
° -
] l P I = op B
an
o \ ﬂ S ]
8, f | Rl 1ol = 1
2 o I Wb - |
= i
S T T S S HN S RS 'mumumux|“m’

4000 4500 5000 6 v 8 9 10
A [A] log (Edad [aTios])

Fig. 8.1:Ejemplo de ajuste espectral CBRARLIGHT.

Las edades adoptadas son= 0.001, 0.00316, 0.00501, 0.00661, 0.00871, 0.01, 0.01445
0.02512, 0.04, 0.055, 0.10152, 0.1609, 0.28612, 0.5088409, 1.27805, 1.434, 2.5, 4.25,
6.25, 7.5, 0, 3, 5, y 8&10° afios. En este trabajo adoptamos una base incluyendo dessvalo
de edades mayores que 13 Hbios. Esta inclusién, como veremos en los resultados, shlva
problema de acumulacion de puntos en edadesaltas

Las metalicidades sof = 0.005, 0.02, 0.2, 0.4, 1 y 25,. Una caracteristica de nuestra
base es la incorporacion de SSP con metalicidades 0.002 ¥ 0.0rrabajos sobre el chequeo
del cédigo (Mateutal. 2006; Gomes, 2005) muestran que las masas y las edadedasferi
usando anteriores bases pueden llevar a una subestimadiés aCon la incorporacion de SSP
con metalicidades 0.005 y 0.@ la relacion Masa-Luminosidad resulta hasta de un orden de
magnitud mayor que la obtenida con bases elegidas paraasamtteriores (Gomes, 2005),
por lo que la masa obtenida sera mayor. Por otro lado, las &bmetalicidades bajas son mas
azules que las d& > 0,2Z.,. Debido a la degeneracion Edad-Metalicidad, la falta depmm
nentes pobres en metales en la base anteriores (y que pugdepresentes en la galaxia) es
compensada p&TARLIGHT apelando a SSP mas metélicas y mas jévenes, subestimartalo asi
edad del sistema.

Nuestra base espectral confeccionada con estas edadesliciadedes se muestra en las
Figuras8.2y 8.3 Para cada metalicidad los espectros de diferentes edadesestran en la
vertical, con la edades crecientes hacia abajo.

2 En los primeros trabajos de sintesis GIMRLIGHT se usé una base de 45 SSP correspondiente a 15 edades
entre 0.001 y 13<10° afios y 3 metalicidadeZ,= 0.2, 1y 2.5Z, (Figura 1 de CF2005). La edad méaxima en esta
base es del orden de la edad del Universo, por lo que se peodlupfoblema de la acumulacion de valores de
edades estelares muy altas inferidas de la sintesis @aliza esta base.



Capitulo 8. Sintesis Espectral 103

f
f
f

|
|

4000 6000 8000 4000 6000 8000 4000 6000 8000
A[A]

Fig. 8.2:Base de 150 Poblaciones Estelares Simples, de etladés001, 0.00316, 0.00501, 0.00661,
0.00871, 0.01, 0.01445, 0.02512, 0.04, 0.055, 0.10152400,10.28612, 0.5088, 0.90479,
1.27805, 1.434, 2.5, 4.25, 6.25, 7.5, 0, 3, 5,»5/11)9 afios, y metalicidades = 0.005, 0.02, 0.2,
0.4, 1y 2.5Z.. Los espectros han sido normalizados en 4020 Ay, por cthritizsplazados en
la vertical (edad creciente hacia abajo).
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Hemos mencionado la dependencia Edad-Metalicidad. Artelescribir esta relacion, va-
mos a detenernos en los potenciales problemas de elegiraseairicorrecta, en el siguiente
sentido. Existen tres problemas principales relacionadosla base elegida: (a) Base Hipo-
completa, (b) Base Hipercompleta, y (c) Degeneracion Bdetiicidad.

() El primero de ellos aparece en el caso de tener un nume8Eenenor que el que real-
mente representarian la contribucion estelar al espebsereado. En este caso la base
no alcanza para modelar el espectro. En el supuesto casaeidoh@sta modelizacion
no es la correcta y puede conducir a extinciones o azulaos€impuestos por el cédigo
a fin de realizar el ajuste) que no son realistas. Este pr@bieatematico se debe salvar
aumentando correctamente el numero de SSP de la base.

(b) El segundo caso es el de una base Hipercompleta, es Meges, mayor que el que se
necesita para el ajuste y por tanto algunas componenteadipe entre si. Debido a
esta redundancia, no podremos distinguir entre compomiemtiy proximas de la base.
Esta ambigiedad puede tratarse, por ejemplo, agrupandmoamtes semejantes.

(c) El tercer problema es la llamada degeneracion EdadHeidtd. Basicamente, la difi-
cultad surge al ser virtualmente imposible distinguir gleztro de una poblacién jéven
y metélica de uno de poblacién vieja y pobre en metales. Estdgapreciarse en las
Figuras8.2y 8.3, donde se ve que los espectros de poblaciones muy viejas youay
metalicas son aun mas azules que los de poblaciones muyicagtdé edades mas jo-
venes. Este es un problema de la naturaleza, aun en proc@seeslégacion, y no una
limitacién observacional en el que la solucion aparecerighdo “mejores” observacio-
nes. Esto queda evidente en la Figura 6 de Cid Fernastd¢q2006), en donde se ve
claramente la anticorrelacion entre los residuos de lalimieizd y los de la edad para
galaxias de prueba.

Ademas de estas consideraciones, nuestra base de 150 @3Rassaldecuada para modeli-
zar los espectros de nuestra muestra de LLAGN, dados sgatipdologicos. Es decir, la base
“Optima” a usar en galaxias tempranas no sera “oOptima” easd de querer modelizar espec-
tros de galaxias muy tardias, en las que ocurre una activeafodn estelar y para las cuales se
necesitaran componentes de poblaciones mas jovenesoliroéte seria usar una base lo mas
general posible. Sin embargo, estariamos frente a la Bituét), por lo que conviene saber

priori algo sobre el espectro observado y reducir adecuadamdrdsda

Concluimos asi que la base de 150 SSP descripta ofrece urranisp entre edades y
metalicidades elegidas en las componnetes, por lo questmiodrmejores posiblidades de ob-
tencion de los parametros estelares.

8.6. Mascaras Espectrales

En la ecuaciorB.5 adelantamos que la funcion peaA ) puede anularse en el caso de
no querer incluir en nuestros ajustes algunas regionessgables”. Estas regiones pueden ser
pixeles “malos” (producto de algun evento de rayo césmicelanomento de la integracion
espectral), rangos espectrales no contempladas en larbgges muy ruidosas, residuos de
cielo y lineas de emision. En este ultima situacion lo querstepde es descontar apropiada-
mente la contribucidn gaseosa y construir mediante eleajusbuertemplate como explicado
en la seccio®.1, que represente la contribucién estelar para luego obteremalisis de la emi-
sion “pura” debido al gas fotoionizado. Para tal fin, disedsuprimero una mascara “general”
y luego, mascaras “individuales” para cada extracciorquaat.
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Region [A] Linea A [A]

3706.0-3748.8 [Oll] 3726.32 + 3728.815
3748.2-3752.2 H12 3750.151
3765.6-3775.6 H11 3770.63
3792.9-3802.9 H10 3797.898
3825.4-3845.4 H9 3835.384
3862.1-3876.1 [Nelll] 3869.06
3879.0-3899.0 HelH8 3888.6 + 3889.049
3960.1-3980.1 H 3970.072 (over Call H)
4021.2-4031.4 Hel 4026.19 + 4026.35695
4058.6-4086.3 [SlI] 4068.6 + 4076.349
4082.0-4122.0 ©d 4101.734
4320.5-4360.5 M 4340.464
4353.2-4373.2 [Olll] 4363.21
4465.5-4475.5 Hel alrededor de 4471.5
4670.7-4700.7 Hell 4685.71
4831.3-4891.3 B 4861.325
4938.9-4978.9 [Olll] 4958.911
4986.8-5026.8 [Olll] 5006.843
5189.1-5209.1 [NI] 5197.9016 + 5200.2574
5406.2-5416.2 Hell 5411.23

Tab. 8.1:Mascara General

8.6.1. Mascara General

Realizamos una mascara “general” (“general mask”: gm estrai@omenclatura en los
ajustes), aplicada a la totalidad de los 609 espectros.opbgito de esta mascara fue realizar
ajustes preliminares a fin de examinar las regiones comfln cada extraccion en particular
y poder confeccionar posteriormente mascaras individuhemascara general se muestra en
la Tabla8.1

Las principales lineas de emision prohibidas estan inafuéth esta lista. Aunque se espera
gue para los LINERSs las lineas mas prominentes sean lasalmhgjacion, como [OI} 3727,
también incluimos algunas lineas potencialmente detest@n los espectros residuales (ver
mas adelante) como HAI1686, debidas a estrellas Wolf-Rayet. Uno de los objetisasapear
la distribucion del cociente [OlJ/[OIIl], por lo que inclionos [Ol11]A4363,4959,5007 en la
mascara general. Por otro lado, las lineas de Balmer en@nssn mascaradas desd¢
hasta H1221 3750. Ademas incluimos algunas lineas de alta excitacainpdas del Hel y del
Fe, compiladas de los trabajos de Benjastial.(1999) y Zhanget al. (2005), respectivamente.
La lista final est4 basada en una compilacién realizada gordaStagiska para galaxias del
SDSS.

Realizamos los primeros ajustes con la Mascara General Tabla8.1y la Base de las
Figuras8.2y 8.3 Para ello, usamos una configuracién “rapida”, la cual reddldiempo de
computo a la vez que es Util para la identificacion de los imdg@mision mas “problematicos”.

Podemos definir en cada ajuste un espectro residual &mp= O(A) —M(A), es decir,
simplemente la diferencia en cada longitud de onda entrspalotro observado y el modelo.
Tenemos asi, debido a lo que represe@eh) y M(A ), que los espectros residuales contendran
informacion debido al gas y no a las estrellas, por loR(e) es un espectro “sin continuo” y
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Fig. 8.4:Efecto de la mascara general sobre el ajuste espectral.

sélo con las lineas de emision. Estas no participan deleapsthaber estado mascaradas, de
ahi la importancia de confeccionar una adecuada mascara.

Una primera inspeccion de los espectros residuales no®aard ver que la eleccion de
la Mascara General fue acertada. La misma nos sirvié adearasvpr hasta qué punto las
lineas mas intesas deben ser mascaradas en cada caso. Nhedmscomo las del Fe, rara
vez estaban presentes y resultaron Utiles solo a los finededéficar rasgos espectrales. En
otros casos, las lineas de alta excitacion resultaron sgedghiles y/o mezcladas con otras mas
intensas. El propoésito de una mascara general es dejardemeia las lineas de emision mas
prominentes y a la vez no ocultar innecesariamente algasges espectrales eventualmente
Gtiles (como, por ejempld{ 8 en absorcién).

La Figura8.4 muestra un ejemplo de ajuste usando la mascara generahlalusira lo
descripto en la seccid 1 sobre la necesidad de contar con un bigenplateen el analisis es-
pectral. En el caso particular mostrado en la figura, lagtidke emision del [OlIfA4959,5007
seran medidas tomando como referencia el continuo dadd pguste de poblaciones estela-
res. Ademas, la lineafH en esta galaxia en particular, se encuentra tanto en entsiio en
absorcion. Esta ultima es la que se debe tener en cuentagsentarla apropiadamente a fin
de medir con precision la contribucion del gas. Vemos quelsapropiado ajuste, estariamos
subestimandta contribucion de 3 en emision.

8.6.2. Mascaras Individuales

En la confeccion de la mascara general hemos sido un tartel@sas a la hora de mascarar
algunas lineas. En la FiguBa4 vemos que I8 no necesitaba mascararse tanto. En este caso
particular, NGC 5985 es una galaxia espitaB) y debemos tener en cuenta la posible lina H
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en emision. Sin embargo, en galaxias mas tempranas, no spelaeuna emision enfHy, en

el caso de estar presente, seria muy débil. En estos casefoloas una mascara muy acotada
alrededor de esta linea o, mejor aun, no mascarar nada.dtoagario es alguna galaxia o
region espacial de la misma en la cual la emisién es exteedjgectralmente, con FWHM muy
grande y/o alas anchas, de tal manera que se deba mascaragidnaespectralmente mayor.

Teniendo en cuenta casos como estos, realizamos mascatagdtiales” (im: “Individual
Masks”, en nuestra nomenclatura de los ajustes). Insp&tios minuciosamente, de manera
visual, cada uno de las 609 extracciones espectrales. Erabesto, realizamos 609 mascaras,
cada una exclusivamente para cada extraccion en partigwlatvimos a realizar los ajustes.
En cada mascara se tuvo en cuenta la linea a mascarar y laiértespectral, dependiendo de
cada linea.

El efecto neto de las mascaras individuales, ademas deigtesen el parrafo anterior, es
que los residuos fuera de las regiones de lineas de emisi@istematicamente menores. Ade-
mas, el espectro residual puede contener rasgos que noidenteg en el ajuste con mascara
general. Por otro lado, las proporciones de cada poblasi@ae simple (componentes &g
guedan mejor definidas en los ajustes con mascaras indegdd@do esto nos indica que es
recomendable realizar mascaras a medida para cada extradin de mejorar los ajustes.
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Resultados de la Sintesis Espectral

Presentamos en este capitulo los resultados de la aphicdelccOdigoSTARLIGHT a las
extracciones espectrales correspondientes a la mue&BaldeAGN descripta en el capituld

9.1. Ajustes Espectrales

Los ajustes se realizaron en dos etapas: En una primerasetapico el codigo a todas las
extracciones espectrales usando para todas la misma m@sceral y con una configuracion
“rapida” (ver punto (a) al final de la secci@¥). Luego de examinar detalladamente los ajus-
tes, se confeccionaron 609 mascaras individuales (conwipliEsen8.6) y se las usé en una
segunda etapa de los ajustes.

En todos los casos se uso la base descripta en la se&&idma Biblioteca MILES tiene
mejor resolucion a partir de 3649 A, mientras que nuestipsas van desde 3400 A a 5450
A. Para que el célculo de la dispersion de velocidades essajaede mejor definido, el espectro
modelo (ajuste) deberia estar contenido dentro de cierémganes en el espectro observado.
Por esta razén, elegimos un margen de 30 A a cada lado de lestespde tal manera que
nuestros ajustes van desde 3680 A a 5420 A. Antes del linfiéeion establecido no existen
lineas importantes en nuestro analisis, al igual que lapgddan encontrarse en los 30 A mas
alla de nuestro limite superior.

Como se desprende del tratamiento de la ecuaigrel cdédigo proved\, + 4 cantidades
bésicas:

El vector de poblacioneg = contribucionesn flujode cada una de lad, SSP, o su
equivalente, el vectqit = contribuciones poblacionales masa

M(Ao) = espectro modelo, resultado del ajuste en cada

Ay = extincion en la banda V,

Vv, = velocidad sistémica en la linea de la visual, y

= g, = dispersion de velocidades en la linea de la visual.

Los parametros cinematicos no se refieren a alguna lineargocufa sino que son obte-
nidos contemplando la totalidad del espectro. Se obtieam@bitny?, que da una idea de la
“bondad” del ajuste, y la relacion sefial rui®N, medida en el espectro observado entre 4730
Ay 4780 A.



Capitulo 9. Resultados de la Sintesis Espectral 110

En las Figura®.1 a 9.4 mostramos los resultados de la sintesis espectral en lanesg
nucleares de la muestra de LLAGN. Para estos ajustes senssmascara individual para cada
extraccion, la base espectral de 150 SSPs, una configurger@ral y la ley de extincién de
Cardelli, Clayton y Mathis (1989). Las Figuras muestrandpsstes y se incluyen también los
espectros residuales, fracciones (en flujo y en masa) dadtstals componentes en funcion
de la edad, y algunos parametros recuperados en el ajusteo @encionado, los graficos
corresponden a los ajustes de las extracciones centratesld®bjeto.

Realizamos asimismo los ajustes de las extracciones extlaares con las mismas carac-
teristicas que para las nucleares. Debido a la gran card&lddtos, no presentamos en forma
de figuras impresas la totalidad de los ajustes. En un CD md@presente trabajo se incluyen
la totalidad de las figuras (609), como asi también los ajustdizados para cada extraccion, y
los espectros residuales en formato de salida de IRAF.



Capitulo 9. Resultados de la Sintesis Espectral 111

x; = 0.3499 (511)

F E adev = 2435 % = 1/41.1
S/N = 16.2

A, = 0.3411 mag

(W)
I
|

r b o,= 266 & v,= —29.5 km s-!

o

C [ ]
N0 1 < I ]
S o 1
2 N 75 - —
é S I ]
O L il
=, 1ol b
o o | ]
) I ]
be 25 - B
. L ]
= o b .X‘l‘.”‘l IL]

07\ Il ‘ Il Il Il Il ‘ Il Il Il Il ‘ Il Il Il \7

T T ‘ T T T T ‘ T T T T ‘ T T T T
I ] . : _
= i ] [ ]
j L i - .
r—G | i - -
% — 1T ]
§0'5’ 4% i ]
o) I | ] 3 i ]
: I :
N | [JM! S ]
e i : -
Z OMMWWM WWWWW@WMW -tE g
I Ll ! Ll ] '|...|...|.|..‘...'

OO‘ 5000 6 7 8 9 10
A [A] log (Edad [aTios])

Fig. 9.1:Ejemplo de sintesis espectral de la regiéon nuclear del LINEE 266. En el panel superior
izquierdo tenemos los espectros observa@go(en negro), y modelizadM, (en rojo). En el
panel inferior izquierdo tenemos el espectro resi@RjadO, -M, (en negro) con algunas regio-
nes mascaradas (en magenta) y regiones que se encuentrande @rade distancia deR, .

En el panel de la derecha se muestran las fracciones de cagimiwente de la base mostrada
en las Figura®9.1y en flujo (arriba) y en masa (abajo) en funcion del logaritradededad (di-
ferentes colores denotan diferentes metalicidades)b@aila derecha se listan los productos
directamente obtenidos de la sinte;ari)%:()(2 reducido), “adev”’ i, — O,), “SIN” (relacién se-
fal ruido alrededor de 40204y, (extincion en la banda Vg, (dispersion radial de velocidades
estelares) y, (velocidad radial sistémica).
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Fig. 9.2:Ejemplo de sintesis espectral de la regiéon nuclear del @dgfTransicion NGC 3705.
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Fig. 9.3:Ejemplo de sintesis espectral de la region nuclear del NiktlENGC 3367.
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Fig. 9.4:Ejemplo de sintesis espectral de la region nuclear del Hidtgmal NGC 2950.



Capitulo 10

Analisis de las Poblaciones Estelares

En este capitulo veremos los resultados del analisis aelalipara las poblaciones estelares
en las regiones nucleares y extra-nucleares. También an@stos los comportamientos cine-
maticos estelar y gaseoso en ambas regiones.

10.1.

Poblaciones Estelares Nucleares

Como ha quedado mostrado en trabajos anteriores (Cid FE®aR001; 2004) algunos
indices espectrales son muy sensibles a la presencia deblaEipnes estelares mas jovenes.
En lo que sigue haremos uso de (a) la edad media de las potdaastelares, (b) el salto en
4000 A, (c) el indicéMcak, v (d) el indiceWs.

(@)

(b)

Edad Media: En nuestro analisis de sintesis espeati@ings como resultado, para cada
ajuste, un vector de poblaciongsque contiene la informacion sobre las metalicidades
Z; y las edades loty de cada componente, de tal manera que podemos calcularld “ed
media” <log (t)>a través de:

N
<log(t) >= Z x (log(t;) (10.1)

La edad media asi obtenida se encuentra pesada por el figjm skvectox;.

Salto en 4000 A: el salto en 4000 A esta producido por la geumulacion de un gran

numero de lineas de absorcion en un rango pequefo de lomgtadda, alrededor de

~ 4000 A. Se produce como resultado una discontinuidad co*sa#pectral. Este salto

sera bajo para galaxias con poblaciones estelares joval@spara galaxias dominadas
por poblaciones viejas. Adoptando la definicién de BruziB8), podemos cuantificar
dicho salto como

_ AT
()\2 _Al )f)\vlL F\ld)‘
D(4000 = 2 (10.2)
(Af —A) [2 RA
1

dondeA;, A, , A", AS definen las bandas espectrales, a cada lado de 4000 A, erelas qu
se integra,. Adoptamos en nuestros calculos las bandas angostas dsfpod Balogh
etal.(1999), con valores\(’, A, , A{", A,") = (3850, 3950, 4000, 4100) A. Asi definido,
este indice es el que se define como “Dn4000”, y sera el querasaren nuestros analisis.
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MHGC 6500

MNGC 8217

MGEC 4589

NGC 4150

MNEC 521

MHGC 428

NG 286

4200 4500 4000

Fig. 10.1:Ejemplos de Pseudocontinuo (en verde; puntos rojos, ‘@vatntre cada region espectral)
en el sistema de Bica, y ventanas espectrales (en azul)atgdnion para cada indice. Los
espectros de cada galaxia estan normalizados en 4020 Alpredps en la vertical. Adaptado
de Cid Fernandest al. (2004).

(c) Weak: Ancho Equivalente de la linea de absorcion CalN 3933. Este indice ya fue usado
en la primera parte de este trabajo. En las extraccionestesies de LLAGN medimos
Weak segun esta definido en el sistema de Bica (Bica y Alloin, 1886, 1988; Bica,
Alloin y Schmitt, 1994) en su analisis de poblaciones madiafntesis empirica. Tan-
to los anchos equivalentes como los colores en dicho sistemanedidos con respecto
a unpseudocontinuadefinido en ciertas longitudes de onda predeterminadaketéa-
minacion del mismo esta descripta en Cid Fernamtas (2004). Luego de la eleccion
del pseudocontinucse definen ciertas “ventanas” espectrales, entre lasscsal@mpu-
ta el ancho equivalente a través de la integracion diredta és “ventanas” y bajo el
pseudocontinud_a “ventana” elegida para la determinacion\ehk es 3908 - 3952 A.

(d) Wi: Ancho Equivalente de la banda G. Al igual deak, Wi esta definida en el sistema
de Bica. La “ventana” elegida para la determinacion\Weles 4284 - 4318 A. Tanto
para estos indices como para otk (Wen, etc.., no utilizados en el presente trabajo) el
pseudocontinug las ventanas espectrales se ilustran en la Figora
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Fig. 10.2.Comparacion de los indices espectrales sensibles a laacimi#s de edades mas viejas
(Dn4000,Weak Y We), Y de la contribucion de la poblacion viejg,g) con la edad estelar
media (<log t>).

Adoptando los limites en edades j6ven, intermedia y viejaG8ry 2 x 10° afios, podemos
definir las contribuciones de poblaciones estelares j®/éntermedias y viejas de la forma:
Xyoung = <log t>< 10° afios Xt = 10° < <log t>< 2 x 10° afios, yxog = <log t>> 2 x 10°
afos. En la Figurda0.2se muestra la dependenciale;x, Dn4000Ws y la contribucién de la
poblacion viejaxy g con la edad media. Vemos, al igual que CF 2004, que los indlegglos
son muy sensibles a la presencia de las poblaciones estglaemes. Si adoptamos los mis-
mos valores limites usados en ese trabajo para diferensiabjetos con mayor contribucién
de poblacion vieja, tendremos gWeax = 15 A W = 9 A y (a través de la relacione k-
Dn4000) Dn4000 = 1.7 representan una edad media 8e- 4 x 10° afios, lo que equivale a
una contribucion de mas del 70 % de poblacion vieja.

Esta dependencia de las contribuciones de las poblacistetares con los indices espectra-
les se aprecia en mayor detalle en la Figl@e3 donde se comparan las contribuciorR@sing
Xint Y Xolg con los indiceS\cax, DN4000 YW\i. Es evidente la relacién que hay entre cada una
de las contribuciones asi definidas con los indices sessilileedad media de las poblaciones
estelares. Aun mas evidente es la dependencia de la camdrildg;g con los indices, dado que
representa a las poblaciones estelares con edades megi@mesgue 210° afios.

Confirmamos en estos graficos que todos estos indices edpgcesultan buenos trazado-
res de las poblaciones estelares, donde los objetos donsipad estrellas mas viejas presentan
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Fig. 10.3:Comparacion de las contribuciones de edades de la poblestéfar vs indices espectrales
sensibles a las poblaciones de edades mas viejas.

valores mas altos. La relacion con la contribucion de edadesnedias es inversa en virtud
de estar dada por estrellas mas jovenes que unos potadd€ Por otro lado, la dependencia
con la contribucién de estrellas muy jévenes no resultavaierte, a menos que ésta supere el
~ 40%, lo cual se manifiesta principalmente en que las lineabst@cion quedan fuertemente
diluidas en la presencia de estrellas jovenes. Esto esydartnente cierto para el caso\Meax,
como fue demostrado en la Parte |. Vemos que los indicestesigscson muy bajos para los
pocos objetos que presentan tan alta contribuciéXydéor otro lado, el valor de,20° afios
establecido previamente parece ser el mas adecuado paesamqar el limite entre poblaciones
intermedias y viejas.

En CF04 se adoptan las denominacioXesX|, X ;0 Y Xo para definir clases dominantes de
poblaciones estelares en LLAGKy, “Young” o joven;X|, “Intermediate” o intermedias; o,
mezcla de intermedias y viejasXp, “Old”, viejas. Estas cantidades quedan caracterizadas en
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<log t> = 10.05

E NGC 1023 E 1
E E — 50

E 425

A [A] log t [afios]

Fig. 10.4:Espectros y vectores de poblacién de las galaxias adoptadias Base para el trabajo de
CF04, ordenados segun valores de la edad media.

funcidn de espectros de referencia de las galaxias noriN&€s3367 (poblaciones claramente
jovenes~ 10’ afios), NGC 205 (edad intermedial0°~° afios), NGC 221 (edad intermedia +
vieja) y NGC 1023 + NGC 2950 (dominadas por estrellas viejas)'? ands). Nuestra sintesis
permite cuantificar el vector de poblaciones en estas gaaxpor tanto especificar el valor

de la edad media, realizando a la vez una comprobacion ddidexale la base elegida en
ese trabajo. En la Figurh0.4 se muestran los ajustes para la Base de CF04, junto con sus
respectivas contribuciones estelares de acuerdo a ngésieais. Las edades medias de estos
objetos coincide con la nocion de poblaciones de los tipbd /Oy O.

Podemos realizar una comparacion mas entre las contrilegiadoptadas en el trabajo
de CFO04 con nuestras definiciones de las edades medias dmtabuciones estelares. En la
Figural0.5comparamoo + X| ;o con nuestra definicion deyq. Esta eleccion fue realizada
teniendo en cuenta qug o representa mayoritariamente la contribucion estelaayiggun
veremos mas adelante. Vemos que, a pesar de realizar lasisiegpectral mediante métodos
diferentes, la concordancia es muy buena, pues la mayolda dbjetos caen dentro de la linea
central+ 20 %.

Nuestros resultados de sintesis espectral permitenaealitemas un analisis comparativo
de las contribuciones relativas de poblaciones estelBedsido a la normalizacion dada por
Xyoung+ Xint + Xoid = 1, graficar solo dos de las tres cantidades nos esta indicareda tercera
va a quedar definida en términos de las anteriores, lo cual&@ego a tener un plano en un
diagramaXyoung Xint-Xold definido por esta ecuacion. Elegimos para eso visuakggrcomo
funcion deXint vs. Xyoung EN la Figural0.6 mostramos los resultados de este analisis, donde
las lineas de puntos muestran las contribuciones de 10, B8y d& poblacion méas vieja que
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Fig. 10.5:Comparacion de las contribuciones de edades intermeslianégejas segun la definiciéon de
CF04 vs contribucion de la poblacion vieja. La linea cenrptesenta la identidad y las lineas
a trazos son la identidad 20 %.

2x10° afios. Se ve que muy pocas galaxias presentan contribucigp aeenor que 10 %. Por
otro lado, pocos objetos presentan muy poca contribuci@sulellas jovenes e intermedias a la
vez, lo que se traduce en que no existen objetos puramempjestiSi exceptuamos los objetos
con contribuciones de estrellas jovenes menor que 1%, lanag- las 2/3 de la muestra
restante) se encuentra en un rangaxgle ~ 70 + 20 %, mientras que casi todos presentan
Xold €ntre 10y 90 %. En general los LINERSs presentan contribesiomayores de edades mas
viejas, mientras que en los Objetos de Transicion el rangmddes es mayor. Es de notar que
en muchos Objetos de Transicion la contribucigg es menor que 50 %, en concordancia con
lo propuesto por Pastoriza, Donzelli, Bonatto (1999) endéose considera la importancia de
las regiones estelares circum-nucleares mas jovenesatitaspbservado. En este sentido, las
distintas contribuciones de las poblaciones estelareswdidas en cada tipo de objeto explicaria
la diferencia entre los LINERs y los Objetos de Transicion.

Hemos hablado hasta aca de edades de las poblacionesesstieldas regiones nucleares
de los LLAGN en términos de contribuciones o de edades meéaa completar este estudio,
en las Figurad 0.7y 10.8 mostramos el vector de poblaciones para cada uno de loosbjet
de la muestra, junto con la edad media correpondiente. Latenes de poblaciones estan en
términos de contribuciones en flujo, de acuerdo a lo exphi@del capitul®. La Figura esta
ordenada segun edades medias crecientes.

10.2. Poblaciones Estelares y Actividad Nuclear

Segun vimos er’.1y 6.3, los LINERs pueden ser divididos en objetos con fuerte y con
débil emision de [OR 6300, a travées del cociente [@QK300/Hx, con un limite dado por
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Fig. 10.6:Contribucion de la edad Intermedia vs poblacién jéven. [reesls de puntos representan con-
tribuciones constantes (10, 50 y 90 %) de edades mas viega®di0® afios. Los puntos con
contribucion joven menor que 1% estan graficadoXer 1.2 por claridad. Los colores se
refieren a la clasificacion adoptada segun el criterio exgticen la seccioh0.2

LINERs Objetos de Objetos Nucleos Hill
Transicion de Transicion + Normales
NGC 266 NGC410 NGC 4826 NGC 205
NGC 315 NGC428 NGC 5055 NGC 221
NGC 841 NGC521 NGC5377 NGC 224
NGC 1052 NGC 718 NGC5678 NGC 628
NGC 1169 NGC 1161 NGC 5879 NGC 660
NGC 2911 NGC 2681 NGC 5921 NGC 772
NGC 3166 NGC 2685 NGC 5970 NGC 1023
NGC 3169 NGC 3245 NGC 6384 NGC 2950
NGC 3226 NGC 3627 NGC 6482 NGC 3367
NGC 4438 NGC 3705 NGC 6500 NGC 4569
NGC 5005 NGC 4150 NGC 6503 NGC 6217
NGC 5982 NGC 4192 NGC 7626 NGC 6654
NGC 5985 NGC 4736
NGC 6501
NGC 6702
NGC 6951

Tab. 10.11istado de LLAGN de nuestra muestra, ordenados segln eiesigucriterio: LINERS,
[O1]A6300/Hx >0.25; Objeto de Transicion, 0.07 <[QIB300/Hx < 0.25; Nucleos HIl, 0
<[OI]A6300/Hx < 0.07; nucleos normales se agrupan junto a los nucleos Hil.



TT T[T T T[T T[T T T T[T T[T T [T T ]

TTTT [T T[T I T[T TTT]]

__________________#

T[Ty

122
\

|
L
|
IILIII
|
I

T e b

-:f||||||||||

_:I'...I...I..

NGC 4192

9.259
NGC 0841

9.306
NGC 3166

9.319
NGC 5879

9.333
NGC 4826

9.360

I AT PRIV A

|

LN G n S AE RN R
|

NGC 5005
9.176
1
NGC 3705
I| 1 L1l X
|| !I 111 )|

9.223
NGC 6500

9.238
NGC 3245

9.254
NGC 0428

9.254

e
i T T TR Y

I k= = T I LS TN
IIIII|I_-'-IIIIIIIIIIIIIII

AT w TR N
|I||||

|
N
[|

NGC 2681

9.012
NGC 4150

9.038
NGC 5678

9.05
NGC 0718

9.163
NGC 4736

\
9.164
I N

-rlll
I

T-:f||||||||||
‘un::f||||||||||
JIE:
1:_

|. |‘.\. i

Hii,l‘”\,

_..................__....:===:=='=U===:.__..................__..................__.................

NGC 5921

8.777
NGC 5377

8.827
NGC 0660

8.893
NGC 0205

8.915
NGC 3627
8.940

1.
[

-:f|||||||

..."I'T-:I'...I...I..

11 'ml::fl

|||||

|
P

NGC 3367

6.607
NGC 6217

7.633
NGC 4569

8.104
NGC 0772

8.613
NGC 6503

8.646

|||||||||‘|"|.|'|||_:E|'|=|‘|||||||

I'|||||||||1|
_I|||I|||I|||I|||I|__I|||I|||||||I|||I|__I|||I|||I|||Il||I|__I|||||||I|||I|||I|__I|||I|||I|||I|||I

|

__________l__ij.‘n con b bvv bemmTr e bevea b e o 1

G, 05 g2 0 G, 0S5 g8 0 S 05 G2 0
Y 020% =X ® [%] ¥

vl b L 77 vl b by 1

G4 06 63 0O G4 06 G2 O

Capitulo 10. Analisis de las Poblaciones Estelares

10

7
log t [aTios]

106 7 8 9 106

9
lores crecientes de la edad media. Los colores seneéi diferentes metalicidades.

En cada panel se indica la edad media obtenida para la regodean de la galaxia.

8

-
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Fig. 10.7Vector de Poblaciones para las regiones nucleares de lasiagmde la muestra, ordenados
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[O1]A6300/Hx=0.17, segun HFS. Para nuestra muestra, siguiendo la lengalwhjo dada por
CF04, adoptaremos el limite en 0.25: consideraremos Obigelransicion si éste presenta un
cociente menor que este valor, y LINER “puro” si [®§300/Hx es mayor. A su vez, los nu-
cleos Hll y Objetos de Transicion se distinguen segunA6300/Hx = 0.07, y los normales
se consideran equivalentes a los HlIl. La clasificacion segtm criterio da como resultado el
listado de la Tabld0.1

Empiricamente se ha notado una correspondencia entreojpiggades estelares inferidas
de los espectros de la base de CF04 y la clasificacion seg@ciehte [OIP 6300/Ha. Estas
propiedades estan relacionadas con indices espectrategepmplo, coMak, W Yy Dn4000,
los cuales son trazadores de la edad estelar media, segbieeshos. Puesto que obtenemos
estos indices y otras cantidades de nuestra sintesis reépeot resultaria 16gico comparar-
las con los cocientes [QAB300/Hx de nuestra muestra. Tanto [@B300 como Hr no estan
contenidas en nuestros espectros, pues estos abarcan stg® azul. Sin embargo, pode-
mos tomar los valores de [QIB300/Hx del trabajo de HFS, y compararlos con las cantidades
derivadas de nuestras extracciones nucleares.

En la Figural0.9comparamos este cociente con la extincion en el visual sfzedsion de
velocidades estelares (que da unaidea de la masa contaredtas regioneshcax y Dn4000.
Las primeras dos cantidades son directamente obtenidassitgésis, mientras que los indices
relacionados con la edad media son computados segun sédestia seccioi0.1 La dis-
persion de velocidades estelares en la linea de la visu#atestegida segun la relacidi.9
(ver mas adelante, seccidd.3). En los diagramas que involucran indices sensibles aodkas p
blaciones estelares vemos que, teniendo en cuenta el Hdofgado de [Of6300/Hx=0.25,
practicamente no existen LINERs “jovenes”. Sin embarge,dbjetos de Transicion pueden
adoptar un rango mayor de edades. Ademas de estos indidespdasion de velocidades este-
lares tiene una cierta tendencia (positiva) con JG&B00/Ha, lo cual en realidad es un reflejo
de la tendencia de los objetos menos masivos a presentangm maayor de edades mientras
gue los masivos son esencialmente “viejos”.

Es interesante investigar si algunas de estas cantidadeselcionadas entre si. Dado que
(segun demostramos) dos de ellMkqk Y Dn4000, dependen directamente de la edad media,
la comparacién que haremos es de las otras dos cantidagesasdle [O) 6300/Hx y la
metalicidad media, con la edad media. La metalicidad medabiene teniendo en cuenta que
de nuestros ajustes obtenemos las metalicidades de la®oenips del vector de poblaciones
para cada ajuste. Asi, podemos definir (en analogia con#zi@éni0.1) una metalicidad media
de la forma:

<Z>= % Xj x (Zj) (10.3)
=

En la Figural0.10se comparan [ON6300/Hx, metalicidad media, dispersion de veloci-
dades estelares y extincion en el visual con la edad mediarifeéro de estos diagramas es
equivalente a los dos ultimos de la Figura anterior, dadaefgeddencia mencionada de los
indicesWeak Y Dn4000 con la edad estelar.

Se desprende de la Figura que parece no existir LINERs pot@iocos: mientras que los
Objetos de Transicion presentan un rango posible de medtadies, los LINERs son claramente
mas ricos en metales, con una metalicidad media d&,. De los otros diagramas el que mas
[lama la atencion es la relacion “Masa - Edad” (“Masad, ). Otra vez, vemos que los LINERs
son casi todos masivos, mientras que los Objetos de Trangicesentan un rango mayor de
masas. Por ultimo, aparentemente no existen diferenc&arsuales entre los LINERs y los
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10.6
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Fig. 10.10Dependencia de [OA]6300/Hx, metalicidad media, dispersion de velocidades estelares y
extincion con la edad media. Colores como en la Fidré

Objetos de Transicion en lo que respecta a la extincion eisehl La Figural0.11es similar a

la anterior, donde ahora la dependencia es con la metalimédia. El panel superior izquierdo
muestra que [Of6300/Hx esta aun mas relacionado con la metalicidad que con la edad me
dia. El panel superior derecho es esencialmente el mismelqu@respondiente de la Figura
anterior. Los paneles inferiores muestran que la deperaéecda dispersion de velocidades
estelares y de la extincion con la metalicidad son levemaat®res que con la edad media. En
general, en los sistemas mas masivos las poblacionesreststan mas viejas, la extincion es
mayor, y tienden a ser mas metalicos.

Ademas de distinguirse segun la edad estelar y metalicigadiayexploramos la posibilidad
de que los Objetos de Transicion se diferencien de los LINdEg&N la dependencia con otros
parametros estelares. Para eso, realizamos las distitascsegun <log t¥\cax, Dn4000, log
g, y Ay distinguiendo ambos tipos. La Figut@.12muestra este resultado.

No es de sorprender que las distribuciones de edad mediagsdedices asociados con
ella muestren diferencias segun la actividad, puesto suacderdo a los resultados mostrados
anteriormente, los LINERS se encuentran méas acotados desdsmyores que210° afios.
La distribucién en metalicidad media muestra un resultaaongncionado: los LINERs son
claramente ricos en metales, mientras que los Objetos desitidn presentan un rango de
metalicidades. De estos, una submuestra resulta de memesicto metalico que el resto, que
se corresponde a edades ligeramente menores que el restjueden el caso de la dispersion
de velocidades esta tendencia no es tan marcada, vemossquidliBRs son, en media, mas
masivos que los Objetos de Transicion. La distribucion ¢imexn no evidencia una diferencia
entre ambos tipos de objetos. Sin embargo, de una compawdicétta entre la edad media 'y
la extincion se desprende que no existen Objetos de Trangie edad media alta y a la vez
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Fig. 10.11.Dependencia de [OA]6300/Hx, edad media, dispersion de velocidades estelares y éxtinci
con la metalicidad media. Colores como en la FigLoa.

con alta extincion. Esta cuestion puede quedar mas en afali@ @dxima seccion, donde se
analizan las propiedades estelares en funcion de la distalnicleo.

10.3. Poblaciones Estelares Extra-Nucleares

Como mencionamos al final de la seccéf, la gran mayoria de los datos (no impresos) co-
rresponde al ajuste de extracciones espectrales no-regl&e estos ajustes, pudimos obtener
todas las cantidades ya mencionados en secciones argecomng son las relacionadas con las
edades y metalicidades de las poblaciones estelares dartada las regiones extra-nucleares,
como asi también los parametros cinematicos y de extinbi@mtras que los primeros son
computados en los espectros modelizados, los ultimos idbtedirectamente del proceso de
sintesis.

La gran ventaja de contar con espectros espacialmentdtossteside en el hecho de po-
der realizar perfiles de estas cantidades a lo largo de laiposionde fue colocada la ranura
en las observaciones. Esto permite mapear las variaciepasiales de una gran cantidad de
propiedades de la galaxia.

En esta seccion presentaremos en primer lugar los perfdedea de las propiedades rela-
cionadas con las poblaciones estelares: edad media (esrdiacionadas con ella). Luego, se
presentaran las variaciones en la metalicidad media yilaogdm. En los graficos que siguen se
debera tener en cuenta la adopcién de colores dada en la E@6¥ al principio de la seccion
10.2 puntos rojos se refieren a LINERS, azules a Objetos de Tiansi negros a Nucleos Hll
+ Normales. Debemos aclarar ademas que en la confeccios Brglaras de perfiles radiales se
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Fig. 10.12Distribuciones de frecuencia segin edad médka,, Dn4000, metalicidad media, disper-
sion de velocidades estelares y extincion, para LINERsdjen y de Objetos de Transicion
(en azul).

uso la mayoria de los datos extra-nucleares. Sin embarglegt una escala para los graficos,
debido a que se las galaxias se encuentran a diferentesabstdy por lo tanto la abertura de

la ranura abarca porciones diferentes en cada objeton@gountos quedaron afuera por el
hecho de estar muy alejados del nucleo. La escala elegidadertipo de objeto representa asi
un compromiso entre la cantidad de datos y una buena viaggdizde los mismos

10.3.1. Poblaciones Estelares Extra-Nucleares - Edades

En las Figurasl0.13 10.17y 10.21se muestran los perfiles radiales de la edad media,
computada segun la ecuacid.], para LINERs, Objetos de Transicion y Nucleos HIl + Nor-
males.

Lo primero que notamos es una gran variedad de comportassiesudiales. No obstante,
aunque muchos perfiles son muy “planos”, se advierte queasgygalaxias con nucleo LINER
presentan edades medias mayores en las zonas centralegradiente (cuando presente) ha-
cia edades menores fuera del nucleo. Esto se encuentra eordancia con lo mencionado
en secciones anteriores, relativo a que las poblacionekest de los nucleos LINERs son
esencialmente “viejas”. Salvo para NGC 5005, la tendeneiaaionada es la general. Notable-
mente, para NGC 6951 la edad media es muy diferente (ment@3 eegiones extra-nucleares,
lo que no es de extrafiar dado que coincide aproximadamemia cegion donde se encuentra
el anillo de formacion estelar, como ya vimos en la primerseRie esta tesis.

Los perfiles de edad media de los Objetos de Transicion sendifigrentes de los de los

1 Salvo para NGC 628, en la que se ilustra el comportamienta geopiedad mediante flechas, en las deméas
galaxias se grafico con la mayor parte de los datos.
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LINERS, puesto que se observa en muchos de ellos el efectimdonuna “caida” de la edad
media hacia el centro, a veces del orden de varidsafi®s. Por dltimo, en los Nucleos HIl +
Normales los perfiles son aproximadamente “planos”.

En las Figurad.0.13a10.16 10.17a10.2Q y 10.21a 10.24 se muestran, respectivamente
para LINERs, Objetos de Transicion y Nucleos HIl + Normales,perfiles radiales de edad
media, contribuciomg g, Weak Y Dn4000.

Para cada objeto, vemos que los comportamientos de cadegadprelacionada con la
edad de las poblaciones estelares son cualitativamenitargis) lo que no es de extrafiar dada
la correspondencia de cada uno de ellos establecida pamanas nucleares. El caso del indice
Weak ya fue analizado ampliamente en la primera parte del preseaitajo, y comentamos
su sensibilidad a las presencia de poblaciones estelar@sg®. Ademas, demostramos dicha
dependencia mediante la correspondencia dada en la HigtaAca confirmamos la depen-
dencia y demostramos que se cumple “punto a punto”: paraexdaccion espectral donde
obtuvimos <log t>y computam&&: 5« los valores se corresponden, dando como resultado per-
files similares en cada galaxia. Dadas las propiedades arauas de Dn4000, lo mismo puede
decirse para este indice.

Es de remarcar que, al ser sensible el infliegk a la presencia de poblaciones jévenes,
sirve como diagnosticador de brotes de formacion estejamjiio de ello son los perfiles de
NGC 3367, NGC 4736, NGC 5005, NGC 5377 y NGC 5921, entre lokesuas vectores de
poblaciébn muestran varias componentes relacionadas t@fia&sjovenes. Sin embargo, éstas
no pueden ser responsables de la totalidad de la diluciG@radma eMeak, dado que soélo en
~ 10% de los LLAGNs la componente joven contribuye con mas déb &l flujo en 4020 %.
Lo que provoca la dilucion observada en estos casos es kengiasle una poblacion estelar de
edad intermedia, mas intensa y frecuente que los Starplargfse puede inferirse en algunos
espectros mediante la presencia de HOBL profundas, comgigoplo NGC 4569.

10.3.2. Poblaciones Estelares Extra-Nucleares - Malalitgs, Extincion y Masas Estelares

Calculamos la metalicidad media de acuerdo a la ecudéi@para todas las extracciones.
Los gradientes de metalicidad se muestran en las Figx26a10.28

La mayoria de los LINERs muestra claramente un pico de altalitidad nuclear. Aun fue-
ra de las regiones nucleares, la metalicidad es sobresotasetodos los casos. Los Objetos de
Transicion muestran valores levemente menores en la zah@any con un rango de metalici-
dades medias mas alto. Para las regiones nucleares ya babhiiato en la seccién anterior que
estos objetos muestran un rango mas acotado de metalisichediéas y hacia valores mas altos.
Aca mostramos que este comportamiento se mantiene pacaesgxtra-nucleares y demos-
tramos que los LINERs presentan metalicidades medias atltasnas de presentar en algunos
objetos aproximadamente el mismo perfil que la edad medidiyec@ando que las poblaciones
estelares de los LINERs son metéalicasdZ.) y viejas (~ 5,10° afios).

Las Figurasl0.29a 10.31muestran los perfiles de la extincidg, obtenida directamente
de los ajustes. Advertimos que, aunque las extincionegpigs un comportamiento variado,
en la mayoria de los objetos los valores centrales son nass BElste pico central ocurre tanto
para curvas “bajas” (ejemplo, NGC 7626) como para “altasG(N5678). Puesto que la ex-
tincién en el visual esta asociada a la presencia de pols @hlores centrales indican altas
concentraciones de polvo en estas regiones.

La presencia de polvo asociada a regiones de formaciéraebiate pensar que la pobla-
cion estelar subyacente es jéven vy, por tanto, la edad mattialada debe dar valores bajos.
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Fig. 10.13:Perfiles radiales de la edad media para LINERs.
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Fig. 10.14:Perfiles radiales de la contribuciépy para LINERs.



Capitulo 10. Analisis de las Poblaciones Estelares 132
T
15 * = 7 1
10 £ - - - -
- NGC 266 T NGC 1169 T NGC 3226 T NGC 5985 ]
5 E3 E3 + E
L1 I R [ I N [ I N [ I A 1
S T T e T e e e e e
20;'. o'.;; ..'..7:; LY 7:; oo ® ..o 7:
15 - EIE E IR E
10 — - -+ -+ =
E NGC 315 T NGC 2911 ¥ NGC 4438 T NGC 6501 ]
= °F ES B T E
— Lol I T [ NI I [ I N [ I N 1
E i\\p\\\M\\w\\:iwwww\w\\\w\\:i\\M\\\M\\w\\:iwwwwww\\\w\\:
= 20F : I Tt
10 - -+ - -
- NGC 841 T NGC 3166 T NGC 5005 T NGC 6702 ]
55 + + E3 E
L1 I R [ I N [ I N T I A 1
S T e T e T e e e e
20 | . E= Es .e ES E
L 3 E
10 - + - I + e S
E NGC 1052 T NGC 3169 ¥ NGC 5982 T NGC 6951 . ]
5t E3 E3 E I
oo Lo v b b v b b b b b b 13

-5 0 5 -5 0 5 -5 0 5 -5 0 5

Distancia [Kpc]

Fig. 10.15:Perfiles radiales del indid&-,« para LINERs.
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Fig. 10.16:Perfiles radiales del indice Dn4000 para LINERS.
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Fig. 10.17:Perfiles radiales de la edad media para Objetos de Transicion
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Fig. 10.18:Perfiles radiales de la contribuciégg para Objetos de Transicion.
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Fig. 10.19.Perfiles radiales dé&t,x para Objetos de Transicion.
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Fig. 10.20:Perfiles radiales de Dn4000 para Objetos de Transicion.
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Fig. 10.23:Perfiles radiales dé&tax para Nucleos HIl + Normales.
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Fig. 10.25:Comportamiento de la extincion (izquierda) y la metalidigderecha) en funcién de la edad
media para las extracciones nucleares y 4 extraccionesmextieares a cada lado del nicleo.

Podemos investigar esa relacion viendo cada uno de losgsatedy y < logt >. Aunque la
relacion no es directa, se ve que los perfiles de extinciomemcomplejos en los casos de po-
blaciones estelares jovenes, mientras que en objetos gjés lds perfiles de extincion son méas
“planos” y de valores altos. La relacion entre extincion yetde puede apreciar en la Figura
10.25 donde graficamos la extincion y la metalicidad en térmireolaedad media para las zo-
nas nucleares. Se cumple que cuando la extincion es mener tjneag los valores posibles de
edades van de menos dé Hiios hasta mas de afios, mientras que una extincion es mayor
es mas compatible con poblaciones estelares intermediaidn se muestra la dependencia
de la metalicidad media con la edad media: para metalicgladiesolares las edades medias
ocupan un rango bastante amplio, mientras que los nuclegsatiaciones estelares de mayor
contenido metalico son generalmente edades mayores G0 afos.

Por otro lado, los perfiles no son simétricos y a veces no pt&sein claro maximo central,
indicando altas concentraciones de polvo fuera del nUuEjemplo de ello es NGC 6951, cuyo
perfil radial de extincion revela en realidad ominimocentral (alin con alto valoAy ~ 1.5
mag) debido en realidad a que el anillo circumnuclear ptasena mayor extincion debida
a su naturaleza de region de formacion estelar. Otros sameatite asimétricos por razones
similares.

Finalmente, en las Figurd$.32a 10.34presentamos los perfiles radialesMey;, en uni-
dades solares. Esta cantidad representa la masa que haswoticla en estrellas a lo largo
de toda la vida de la galaxia. ComputanMg,; en cada region directamente de las salidas de
los ajustes espectrales, teniendo en cuenta las masawesidd cada SSP que contribuye al
espectro observado. Los perfiles son en general siméteogrcmaximo central, y levemente
mayores en los nucleos LINERs que en los Objetos de Transicio
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Fig. 10.26:Perfiles radiales de metalicidad media para LINERs.
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Fig. 10.27:Perfiles radiales de metalicidad media para Objetos de i€r@ns
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Fig. 10.28:Perfiles radiales de metalicidad media para Nucleos HIl 4mddes.
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Fig. 10.29:Perfiles radiales de extincion para LINERs.
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Fig. 10.30:Perfiles radiales de extincion para Objetos de Transicion.
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Fig. 10.31.Perfiles radiales de extincion para Nucleos HIl + Normales.
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Fig. 10.32.Perfiles radiales dklro; para LINERS.
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Capitulo 11

Espectro de Lineas de Emision

Se describe a continuacion la obtencion de los parametrias dimeas emitidas por el gas
ionizado, y su posterior analisis.

11.1. Obtencion de los parametros del espectro de linearid®a

Ademas de lo$N, + 4 parametros que resultan directamente del ajuste, existha in-
formacion contenida en los espectros residuRleéver 8.6.1). Esta esta relacionada tanto con
la cinemética de las regiones donde se producen las ensstonespondientes a los distintos
elementos como con el estado del gas, inferido a través dtijos relativos de las diversas
especies. Para extraer dicha informacion, es necesatliaarias lineas de emision presentes
en cadaR, . En la mayoria de los casos, el conjunto de lineas que senewdenR, coincide
aproximadamente con el conjunto de lineas listado en laarésudividual. En algunos otros
casos, algunas lineas se evidencian luego de que el ajustasiolera como parte del mismo
a los puntos que se encuentran a masale@ diferencia. Ejemplos de espectros residuales se
muestran en la Figurdl.l para las extracciones nucleares de algunas galaxias y paas v
extracciones de NGC 1052. En este ultimo caso, la notacidngds, nuc, m06 y m12 corres-
ponden a 12 y 6 pixeles (6 pixeles1.14”; ver secciory.3.2 a diferentes lados del nacleo (p:
“plus” y m: “minus”).

Hacemos uso de tareas de visualizacion y andlisis de espectidimensionales de IRAF
para estudiar las lineas de emision. Primeramente, dadtndas los espectros residuales es-
taban originalmente en formato de texto, los convertimospag@&ros en formato imagen. Esto
se hizo corrspectextdentro denoao.onedsped.uego, corsplot (también emoao.onejime-
dimos la principales lineas de emision. Un ejemplo de espeesidual en el que se midieron
las lineas de emision se muestra en la Figur&, para la extraccién nuclear de la galaxia NGC
6951.

La medicién de las lineas de emision en los espectros résgismrealizo a través del ajuste
de gaussianas, tomando como referencia al contoaad. Dado que los espectros son residua-
les, lo que tenemos es un gréaficoRgl ) = O(A) — M(A), segun explicado en la subseccion
8.6.1 Debido a que los espectros observada ) y sintéticoM (A ) se encuentran normalizados,
lo que tenemos es un espectro residual como diferencidsasl@ porcentajeyvs A, siendo
éstas del orden de no mas de 0.05 (o 5%; ver figurd), por lo que en general el espectro
residual se encuentra “bien comportado”. Aun asi, el espeesidual puede presentar alguna
ligera variacion o “dependencia cari, la cual se origina por 2 posibles causas principales:

(a) La extincién usada es la ley de Cardelli, Clayton y Math@89), que presenta una fuerte
variacion polinomial con\. Esto se traduce en que para extinciones #jgs\y se amplifica
mucho influyendo por tanto en la cantidad 404 < (A/A)] | efecto que no se nota tanto cuando
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Ay es pequeia. La consecuencia directa de esto es una espengedgue se manifiesta en el
espectro residual, y

(b) Histéricamente se obtuvo que algunos indices de Licikochlg y Fe, no eran recu-
perados por modelos standard en comparacion con los indiegislos. La interpretacion fue
que los elementog?! eran sobreabundantes con respecto al Fe (Wogtaly1992). Este en-
riqguecimientoa/Fe (llamado &-enhacement”) puede manifestarse alrededor de [Olll] como
una depresion en los espectros residuales. Es de notarsyg@deias con alta dispersiones de
velocidades estelares, y por tanto altas masas, son ladecésdas por este efecto, lo cual fue
notado por Thomas, Maraston y Bender (2002) (ver tambiéngSpa005). En nuestra muestra
tenemos que las galaxias para las cuales esta depresiors esemtuada son las de tipo mas
temprano y también las de mas aita

Un tercer potencial problema puede aparecer si se utiligestes que involucran la base
estelar STELIB, en la regién dé3. En estos casos, debido a que la baja confiabilidad de la
calibraciéon de STELIB, los espectros residuales presiantan “valle” de~ 200 A alrededor
de HB. Dado que estamos usando la base espectral MILES, no teoslrese problema en
nuestros ajustes.

Luego de tener en cuenta un continuo local para cada lineaid#®a, ajustamos gaussianas
para obtener (a) longitud de onda del baricentro, lo que ada delocidad de alejamiento o
acercamiento de la region donde se origina la linea, (bisidad del méximo de emision, (c)
flujo integrado, y (d) FWHM de cada linea, equivalente a lpelision de velocidades del gas
en la region donde se origina la linea, a través de la rel&@HM = 2.354820,.

Puesto que el proceso de medicion es manual, debimos teceesta algunas relaciones
entre las lineas a fin de confirmar su existencia. Por ejertgdantensidades relativas de las
lineas de Balmer se encuentran bien tabuladas y son detecleacia 6rdenes mayores. Es-
tas relaciones nos permiten reconocer lineas de alto oaien tales sélo si se han detectado
previamente las de menor orden. Por consideraciones esiilpara el caso de las lineas del
[Olll], veo queA4363 yA4959 no deberian aparecer si no se det@&@07 en los espectros
residuales. También tuvimos en cuenta la posibilidad deahehajustado alguna linea en al-
gun espectro, dada su deteccion en las extracciones amteosterior a dicho espectro. En ese
caso, revisamos las 3 extracciones en busca de esa lindedalrede la longitud de onda co-
rrespondiente a la misma. Un ejemplo de ajuste de gaussamasestra en la Figuddl.2 Se
obtienen los parametros mas importantes relacionadosactanlimea: Flujo, Ancho a mitad de
intensidad central (“Full Width at Halfa Maximun”, FWHM peus siglas en inglés) y longitud
de onda central.

Ademas de estas medidas directas, realizamos el calcuts @mthos equivalentes de las
lineas de emision. Dado que estamos midiendo en los espeesiduales, debemos establecer
un continuo de referencia a partir del cual medir el anchivatgnte. Esta referencia resulté de
tomar el valor medio del continuo dentro de sendos rangosrdgtudes de onda (“ventanas”)
sobre los espectrantéticosa cada lado de cada linea de emision. Para cada linea, etegimo
cuidadosamente las ventanas sobre las cuales trazar elumde referencia. Asi, el ancho
equivalente de cada linea se comput6 de acuerdo a la relegiégin, dondeF, es el flujo
integrado de la linea, ¥sint denota el continuo de referencia resultante de computaalet v
medio del flujo en cada ventana de longitudes de onda deltessautético.

Elaboramos Tablas con las mediciones de cada una de lasrdiggilineas de emision:
[OII]A 3727; [OlNAAA 4363,4959,5007; [NAA 5197.9,5200.26; [Nell} 3869; H3 A 4861,
Hy A 4340.46. El camulo de datos obtenidos comprende adlles4 parametros directamente

1 Los elementos surgen de procesos que involucran las particulas de He: QJ§leS, Si, Ary Ca.
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1: center = 5009,38, flux =

Fig. 11.2:Ejemplo de ajustes de gaussianas, con la tarea splot dettealfRAF. En este caso, la linea
ajustada es [OII} 5007, correspondiente a 1.14” del ntcleo de la galaxia NG81 69

provistos por la sintesis y las medidas para las lineas dg@nue cada espectro residual, para
cada una de las 609 extracciones espectrales.

11.2. Lineas de Emision: Resultados Nucleares

Segun vimos en la Figurhl.], los espectros residuales muestran lineas de emision carac
teristicas de galaxias activas; aunque algunas son débdesle intensidades tipicas de los
nucleos del tipo LLAGN.

En la Figurall.3se muestran las distribuciones de anchos equivalentes geiteipales
lineas de emision que detectamos en los espectros residOalas lineas detectadas no contri-
buyen a nuestro analisis y por lo tanto no son mostradas eguiafiEn los paneles superiores
se muestran las distribuciones para los anchos equivaléate3, [Olll] A5007, [OlI]A3727 y
[NI]A5200. Estas lineas seran necesarias en los diagramas déslieg.

Notamos en esta figura es que todos los anchos equivalemtesasmres en los LINERsS
“puros” que en los objetos de transicion. Existen variogtscon EW[OIII] y (especialmente)
EWIJOII] altos mientras que EWB en general es menor quel0, de tal manera que el cociente
EW[OI)/EWI[H 3] es mayor que- 5 para casi la totalidad de los objetos. La linea 200
se comporta de manera similar a [D300 (ver mas adelante), por lo que se esperaria para
[OI] una distribucion similar a la mostrada para [NI]. En lpgneles de abajo se tienen otras
lineas de menor importancia para nuestro estudio. Lalalision de H es similar ala de B
y lo mismo puede decirse de [OIN}959 con respecto a [OIN007, indicando que no existe
una significativa extincién interna. De hecho, ambos pagdméas (para el Hy para el O) pre-
sentan cocientes de flujos muy aproximados a los valoresdsaados por la fotoionizacion
estelar. Se muestra también la distribucion del ancho abpnte de [Nelllh 3869. El cociente
[Nelll] A3869/H3 fue usado en vez de [OIN007/H3 para discriminar entre AGN y regio-
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Fig. 11.3:Histogramas de los anchos equivalentes de las lineas d&emias intensas. Colores como
enla Figl0.12

nes Hll; sin embargo, no tenemos suficientes medidas del[Nalla intentar usarla, por lo
que no utilizaremos este cociente. Se muestra tambiénttédbdigdn del ancho equivalente de
HelA 3888, presente en algunos nucleos.

Una vez que hemos definido el continuo local y realizado ladicienes de las lineas de
emision, contamos con suficiente informacion como parazarda ubicacion de los objetos en
los Diagramas de Diagnostico (Ver secc@B). No contamos con todas las lineas necesarias
en los diagramas que involucran, por ejemplo, el cocient§/[Na, o en general las lineas en
la parte roja del espectro. No obstante, para una gran patgerduestra tenemos otras lineas
de suficiente relacibn SN como para hacer cocientes de flessarios para la construccion
de diagramas de diagndsticos para las regiones nucleatas delaxias de nuestra muestra.
Recordemos que, de la definicion de LINER (ecuaddh se desprende que en un diagra-
ma involucrando estas lineas estos nucleos ocuparianiden r@gperior derecha del diagrama,
mientras que los nucleos Seyfert se ubicarian abajo a ler@(Heckman, 1981). En nuestros
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espectros no contamos con la linea {AB00; sin embargo, notemos que los potenciales de io-
nizacion del [Ol] (13.6 eV) y del [NI] (14.53 eV) no son muy eliéntes, por lo que podemos
intentar ver si el comportamiento de las lineas j®300 y [NI]A5200 son similares, puesto
que esta ultima si fue medida en aproximadamente la mitadielgtnos espectros nucleares.
Para eso usamos las medidas de J\G800/Hx del trabajo de HFS y las comparamos con el
cociente [NIPN5200/H3 a traves de la relacionddHB = 3.08.

Esta comparacion se muestra en la Figltad (izquierda). Vemos que a pesar de la dis-
persién en los datos (pendiente0.9 y r ~ 0.8), debido en parte a que las aperturas corres-
pondientes a cada cociente no es la misma, estadisticaamehtes cocientes son comparables,
como asi también las intensidades de f®300 y [NI]A5200. Teniendo esto en cuenta, grafi-
camos [OIIP3727/[O111]A5007 vs [NIN5200/[Ol111]A5007 (donde [NI} 5200 denota la suma
[NI]AA5197.90+5200.26) en la Figudd .4 (derecha). En general los LINERs presentan va-
lores de log([OI)/[Ol1]) mayores que- 0.2 y log([NI]/[Olll]) mayores que~ -0.8 excepto
para un objeto de transicion, con lineas de baja ionizacioy débiles, y para NGC 6951
(“Sy2/LINER”; ver seccion7.1) en la que la emision en [OIN]5007 es particularmente alta.
Una manera de ver las intensidades de [Oll] y de [Olll] es hiaistogramas de [OIN3727/H3
y de [OIII]A5007/H3, los cuales se muestran en la Figliia5 Aunque existe sobreposicion,
gueda claro que los LINERs “puros” presentan (como un todojeates mayores (en media)
gue en los Objetos de Transicion, siendo que para [£BOP7/H3 la diferencia entre ambos es
mas notable.

0.5

05 F : .

log(3x[0I]AB8300/Ha) [HFS]
log([OI1]A3727 /[0l ]A5007)

-0.5

L | L L L L | L L L L | L L L L L L | L L L L | L L L L |
-1 -0.5 0 0.5 -1 -0.5 0
log([NI]A5200/HB) [Este Trabajo] log([NI]A5200,/[ 011 ]A5007)

Fig. 11.4:1zquierda: Comparacién del cociente [®§300/Hx del trabajo de HFS y nuestras medidas
de [NIJA5200/H3. Derecha: [OlIp3727/[OlI]A5007 vs. [NIR5200/[OIIl]A5007. Colores
como en la Figurd 0.6

Precisamente el cociente [OMH007/H3 es usado en los diagramas de diagnéstico en el
eje vertical por estar relacionado directamente con el digeonizacion y la temperatura del
gas ionizado. La Figural.6 muestra 4 diagramas que involucran [OllIfHLos 3 primeros
son los definidos por Veilleux y Osterbrock (1987), que haultado muy utiles para separar
las diferentes clases de AGN (ver secdio8). Puesto que nuestros espectros abarcan la region
azul del espectro, no contamos con [ABBO0, [NI1]A6584, Hx y [SII]AA6716,6731. Sin em-
bargo, podemos usar los datos de los cocientes de estasdiméHS junto con nuestros datos
nucleares de [OlI} 5007/H3. Estos ultimos son mas representativos del nicleo de cgetapb
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Fig. 11.5:Histogramas de [OII}3727/H3 (izquierda) y de [OllIIN5007/H3 (derecha). Colores como
enla Figl0.12

puesto que, como dijimos, nuestra abertura espectralfegeces menor que la empleada por
HFS. Como consecuencia, nuestros datos nucleares de/lHBIesultan algo mayores que
los de HFS. El cuarto diagrama es esencialmente el mismol ggreero, usando la semejanza
estadistica entre [NIJ/B y [OI]A6300/Hx (Fig. 11.4). Las lineas a trazos denotan las para-
metrizaciones encontradas por Kewkyal. (2001) a través de modelos de fotoionizacion, y
distinguen entre regiones HIl y objetos fotoionizados pua tuente central. Los nucleos que
se encuentran por debajo de las curvas definidas por

0,61
log([OI11]A5007/HB) = 1,19+ (Tog(NITA6584Fia) —047) (11.1)
0,72
log([O111]A5007/HB) = 1,30+ (Tog([SITAGT25/Fia) —033) (11.2)
log([Ol11]A5007/HB) = 1,33+ 0.73 (11.3)

(log([O1]A6300/Ha) + 0,59)

se clasifican como regiones HIl normales, mientras que lokas activos mas luminosos
(Seyferts) se encontrarian en la regioén superior derechasdaismos ([OIIIA5007 mas in-
tensa). La mayoria de los Objetos de Trancision se encuepistamente donde uno espera
dada su naturaleza de “LINER + HII”. Los LINERs “puros” caereffa de las curvas y en la
region de LLAGN. S6lo NGC 6951 se encuentra en el borde supaéerecho, es decir, hacia la
zona de Seyferts. Mientras que en los trabajos anteriolee & AGN con esta muestra (Cid
Fernandegtal. 2004, 2005; Gonzalez Delgadobal. 2004) se mantuvo la clasificacion LINER
para este objeto, aqui confirmamos su naturaleza Seyfartgpeggion nuclear. Ademas, es el
unico objeto comprendido en las 2 muestras del present@drabfue tomado como Seyfert 2
en el estudio del CaT (Parte I).

Otros diagramas importantes en la clasificacion de nucletdga involucran, ademas de
[O1l1] A5007/H3, el cociente [OlIp3727/[OllI]A5007. Ambos estan presentes en la Figura
11.7. En el primer panel se grafica [OINPOO7/H3 en funcion de [OlIA3727/H3. Aunque
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Fig. 11.6:Diagramas de Diagnéstico involucrando el cociente [@B07/H3 para las regiones nuclea-

res. Colores como en la Figuif.6
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menos usado que otros diagramas, también es (til paraexstaldiferentes regiones. La linea
[Oll]A3727, al ser originada en regiones extensas parcialmemt&adas, es particularmente
intensa en objetos donde la fotoionizacién es mas interssardgiones HIl quedan por debajo
de la linea a trazos, dada por

0,30
(log([O1]A6300/Ha) — 0,80)
obtenida por Rol&t al. (1997) como resultado del modelo de fotoionizacion.

log([OI11]A5007/HB) = 1,00+ (11.4)

El segundo grafico es el ultimo que consideraremos invahgicréa razén [ONIA 5007/H3,

y muestra la dependencia con el cociente [@8[]27/[OllI]A5007. Este diagrama fue el prime-
ro de los definidos por BPT. A pesar de la diferencia entrelagitudes de onda de las lineas y
su dependencia con el enrojecimiento, BPT propusieronréhpetro [OlIA 3727/[Ol1I]A 5007
como parametro de excitacion. Ambos ejes estan relacisramola excitacion del gas, siendo
aproximadamente inversamente proporcionales. Esto aselangestra la linea a trazos mos-
trada en el grafico, a lo largo de la cual se alinean las regibile mientras que en el extremo
superior izquierdo del grafico se sittan los objetos fotiaeaios por continuo no-térmico (Sey-
ferts) y por ondas de choque (LINERS), segun el analisis d& BR nuestra muestra, casi
la totalidad de los nucleos LINER y Objetos de Transicidnrsgientran arriba de esta linea,
evidenciando mayor excitacién que en las regiones HIl nlsn&ste diagrama ha sido utili-
zado también por varios autores para mostrar que podriégr exia secuencia “continua” en el
parametro de ionizacion (decreciente) desde Seyferta hHSERS.

El cociente [OIIP 3727/[O111]A5007 también fue usado por BPT en la construccion de dia-
gramas de diagndstico en funcion de las lineas de baja maizaomo [NII], [SII] y [OI].
Como dijimos, no contamos con estas lineas en nuestrogespgero podemos intentar com-
parar este cociente con las medidas j)®00/Hx de los datos de HFS y con nuestros datos
nucleares de [NA5200/H3. Los paneles de abajo de la Figurd. 7 muestran ese resultado.
Tomamos como referencia de la separacion entre los distiipims de AGN la parametrizacion
empirica obtenida del trabajo de Matheus (2006) para gadalé SDSS, la cual esta dada por

2
(log([O11]A3727/[O111]A5007) + 1,45)

log([Ol]A6300/Ha) = 0,18— (11.5)

Los objetos abajo de esta curva son regiones HIl normalesitras que la distincion en-
tre Seyfert y LINER se hace a través del valor [Oll]/[Olll] =$egun la propia definicion de
LINER. Nuestro diagrama involucrando el cociente MNSROO/H3 presenta el mismo com-
portamiento para nuestra muestra. Dados los errores gipigolucrados, a partir de ambos
diagramas confirmamos la naturaleza LINER para la mayoti@sdebjetos de nuestra muestra
y la clasificacion de Seyfert 2 para el nucleo de NGC 6951 [@igj([OlIl]) ~-0.6).

11.3. Luminosidades

Como hemos descripto, nuestro meétodo de ajuste directoitpesastraer la contribucion
estelar y por tanto obtener los flujos de las lineas de entigigas”. A partir de éstas, podemos
obtener las luminosidades de cada una de ellas. Aunque reeigioi podemos calcular las
luminosidades de cuanta linea de emisién podamos medirseeslzectros nucleares, en el
estudio de los LINERs resulta de gran interés sélo algunafias por ejemplo, las usadas en
los diagramas de diagndstico. Por otro lado, a través deasgelaciones empiricas obtenidas
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Fig. 11.7:Diagramas de Diagnastico involucrando el cociente [8I27/[OllI]A5007 para las regiones
nucleares. Colores como en la Figaa
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LINERs Objetos de Transicion
N Rango Mediatrms N Rango Media rms
logL o) [Le] 14 (4.3,6.6) 52£0.6 22 (2.9,5.9) 43 0.7

logLy(> 10kev [Le] 5 (5.4,8.2) 7011 8 (4.2,7.1) 5.6: 0.8

Tab. 11.1Estadistica de lass distribuciones de Luminosidades dij \B0D07 y X[2-10 keV].

de las medidas de las luminosidades de lineas de emisidamuoadinferir las luminosidades
bolométricas de los objetos de nuestra muestra.

Calculamos en particular las luminosidades de [@BIQO7 y de HB. Ademas contamos
con las luminosidades dedHdel trabajo de HFS y, para algunas galaxias, las luminosglex
X (2-10 keV) del trabajo de Gonzalez-Martin (2009). Los fiujie las lineas de emision fueron
corregidas por extincion, por lo que las distribucione®piatas corresponden a luminosidades
intrinsecas. Las luminosidades en X estan corregidas gorebn y corresponden a flujos ob-
servados por los satélitedM-Newtony Chandra Mas de la mitad de nuestra sub-muestra
tomada de Gonzalez-Martin (2009) corresponde a dat@Shaadrg en donde las aberturas
usadas incluyen los 3” centrales; el resto correspondeos daXMM-Newton donde la aber-
tura es de 25"

Las distribuciones se muestran en la Figlita8 HistGricamente, se ha intentado encontrar
alguna luminosidad (en alguna banda o linea) que resultéindicativa de la actividad nu-
clear. Las luminosidades erty Ha sufren de posible contaminacion debido a la contribucion
de regiones de formacion estelar. Es por eso que, como tn&zade la actividad en AGN, se
han usado preferentemente las luminosidades en [Olll]Kiaoet al.2004) y la emision en X
en la banda 2-10 keV (Ho, 2009). Los datos sobre las distobes de. (g y Lx Se muestran
en la Tablall.1 En general las luminosidades son mayores en los LINER®%gue en los
Objetos de Transicion, notablementelen en donde la emisidn es marcadamente no-estelar.
Esto indica que para los LINERs “puros” la emision es debidaracion en un agujero ne-
gro, diferenciandose en ese sentido de la emisidén (suatareite menor o inexistente) en X
de Objetos de Transicion o ndcleos normales, donde la emésigproduce mayormente en el
UV-Optico-IR.

Aunque la determinacion de las luminosidades en distiraaslds o lineas puede ser in-
teresante, mucho mas importante para el estudio de los LLASPbder determinar las lumi-
nosidades bolométricds,, . Estrictamente hablando, éstas deberian ser obtenidatiradpa
conocimiento exhaustivo de las SED (Spectral Energy Digtion, o Distribucion Espectral de
Energia) de cada objeto. Sin embargo, se han determinads f&bDs en forma completa, por
lo que generalmente se busca alguna cantidad que sea pooyabeclaly,,, a través de calibra-
ciones de dicha(s) cantidad(es) dag, previamente bien determinadas. Tanto las magnitudes
en el Optico como en el UV no pueden ser tenidas en cuentaglatdarl o debido a que estas
bandas pueden mostrar varianzas relacionadas con la tasaed#n. Es por eso usualmente
se busca alguna Luminosidad debida a lineas de emisionntdaek al. (2004) realiza una ca-
libracion para Seyfert 1s 'y quasars, obteniebglp~ 3500x L g}, mientras que Green y Ho
(2005, 2007) establecen qugy ~ 220x Ly 4. Sin embargo, en el caso de [Olll], la calibracion
no esta basada en LLAGNS, por lo que para nuestra muestragsa@onalidad marcaria un
limite superior de ld_,. Por otro lado, Ho (2009) advierte que lo mas confiable es wsar
calibracion basada drx y no en [Olll] (debido al amplio rango de ionizaciones préssren
los LINERS) 0 en Hr (con posible contaminacion nebular y por la tanto una sashtireacion de
Lhol)- Usando las calibraciones de Ho (2009) encontramos q@elhakGNSs Lo ~ 16 x Lx.
Usando las calibraciones basadad. gfjy; y Lx, las luminosidades bolométricas dan valores
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Fig. 11.8:Histogramas de Luminosidades de [OAIH007, H3, Ha (de HFS) y de X[2-10keV] (de
Gonzéalez-Martin). Colores como en la Hig.12
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de alrededor de,20* y 5,10*! erg/s para Objetos de Transicion y LINERs, respectivamente
Estos valores son consistentes con determinaciones prgaavleyetal. 2006; Ho, 2009) y
son sustancialmente menores quellgg determinadas para AGN de mayor actividadl(0*2
para Seyferts).

Ademas de las determinaciones de luminosidades bolomgtgae resultan utiles a la hora
de determinar las tasas de acrecion en el agujero negrogeardiaterés la comparacion tgy,
conlLgqq, la luminosidad de Eddington. Recordemos que, dado unmégéérico simétrico, en
el que tanto la gravedad como la presion de radiacion estédepies, se mantiene en equilibrio
si satisface la condicion de Eddington (Osterbrock, 1989)

L < LEdd:A'n’C’G—‘mH’M =1,26x% 103

UT ®
dondeoT es la seccion transversal de Thomsop,es la masa del H Mgy denota la masa
del agujero negro. En términos te se debe satisfacer que

gMen (11.6)

Mg
Mo
Para calcular lakg 4q debemos conocer las masas. Estas se obtienen a travésmieralgaion

0, — Mgn. Para ello, utilizamos la relacion de Tremaeteal. (2002):

L/Ls < Lgqd/Lo = 3,22x 10 (11.7)

log(MgH/Mg) = o + .10g(0./0o) (11.8)

Podemos adoptar, como en Tremagnal. (2002),a=8.13 yB=4.02, parag,=200 km/s’. Para
las dispersiones de velocidades estelares tuvimos eredasrdorrecciones por ensanchamien-
to instrumental y por diferencia de resolucion espectraladease utilizada en la sintesis, a
través de la ecuacion (Cid Fernandes, 2007):

0-3 = vd — O-i%st + O—gase (11.9)

dondea, es la dispersion de velocidades “verdadera”, vd es la qubtgne de la sintesis,
Oinst €S la resolucion instrumental, en nuestro cast0 km/s (correspondiente a 2.5 A, calcu-
lada en la mitad del rango espectkah4550 A: ver seccioif.1), y opasees la resolucion de la
base, en nuestro caso84 km/s (correspondiente a MILES+Martins; B4). Como resultado,
las dispersiones de velocidades verdaderas son levemenmnigrés que las calculadas por la
sintesis (tipicamente menos guel0 km/s).

Luego de estas consideraciones, calculalgQg de la ecuaciéril.7y normalizamos las
Lpol Obtenidas previamente. Las distribuciones gg/Leqq Se muestran en la Figud.9 En
los paneles de arriba y de abajo a la izquidrgia esta calculada a partir degy | (Lpor,join])
mientras que en el Gltimo es obtenida a partir de la propoatidad corLx (Lpol x). En todos
los casod gq4q Se obtuvo a través de la ecuacitih8 En el primero y el ultimo, utilizamosy,
mientras que en los otros utilizamos la dispersiones deidzldes del gas ([Olll] arriba a la
izquierda y HB abajo a la derecha) mediante la relacion FWHM = 2:355ver secciorb.1)
corregidas por ensanchamiento instrumental.

Como explicamos, las distribucionesldg, o) Y Lx son mas confiables que las de iy
HpB. Realizamos el computo de las mabésy a través deg,, por lo que solo analizaremos las
distribuciones mostradas en el primer y en el ultimo pandadégurall.9 Los datos sobre
Lbol’[o”,]/LEdd,g* Y Lol x/LEddo, S€ muestran en la Tabldl.2 Las distribuciones muestran
una superposicion entre un tipo y otro de objetos. Sin enohaigtematicamente los LINERs

2 La adopcion der=8 y B=4 conduce a la ecuacidi[M. ] = (g, [km/s]/2)*, que constituye una buena aproxi-
macion a la ecuaciohl.8
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Fig. 11.9:Distribuciones dé o /Legqd (ver texto por los detalles). Colores como en la Figl2

LINERs Objetos de Transiciéon
N Rango Mediat rms N Rango Media rms
logLom [Lel 14 (-5.5,-3.3) -4.6-0.6 22 (-7.2,-4.0) 5.2 0.7

IOg LX[Z*lOke\ﬂ [L@] 5 (-61,-46) -5.0+ 0.6 8 (-71,-52) -6.3: 0.7

Tab. 11.2Estadistica debol,[Olll]/LEdda* y de Lb0|7X/LEdd70'*.
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Fig. 11.10109(Lgoi/Ledd) VS HB/HYy (izquierda) yo, (derecha). La flecha denota el enrojecimiento
interno inferido a partir déi3/Hy > 2.13 (ver texto). Colores como en la Figu@.6

puros se encuentran desplazados hacia valores mas aliias. [&s distribuciones muestran un
rango del/Lgqq entre~-3 a -6 para LINERs y- 1 orden de magnitud menor para Objetos de
Transicion. Los nucleos de mayor actividad (Seyferts y auegsy se encontrarian comprendidos
enlogl/Lgqqg) ~ -4 a -1 (Kewleyet al.2006). Nuestos valores son cuantitativamente similares
a los obtenidos por Ho (2008) para la muestra de HFS, quiéenabiogl/Lgqq) ~ -5.9, -5.2

y -3.9, para Objetos de Transicion, LINERs y Seyferts, retiggmente { -5 para la totalidad

de las muestras).

Investigamos el valor de/Lgqq €n funcion de algunas de las propiedades de la galaxia.
Mediante un analisis similar con galaxias del SDSS, Kewta}. (2006) encuentran que, muy
probablemente, todos los LINERs de su muestra sean AGNtaatgnen el sentido de que
las distribuciones de/Lgqq Son casi idénticas para LINERs y para Seyferts para cad@prop
dad de la galaxia. Consideramos los parametros relacisramola edad media y la masa de
las regiones nucleares para nuestra muestra de LINERs yoSlje Transicion. Para la gran
mayoria de pardmetros considerados, no encontramosamdrelalguna con ninguno de ellos
para los objetos de transicion. Solo se ve una cierta relagitre el cociente BIHy'y L/Lgqq
para Objetos de Transiciony LINERs, ilustrado en la Fidurd O(izquierda), y entré /Leqq Y
g, (misma Figura, derecha). No vemos valores bajos @A+ ni dispersiones de velocidades
altas cuando la tasa de acrecion es grahdedyq) (~ -3 a -4). Aunque la muestra es pequefia,
el comportamiento de/Lgqq en funcion de B/Hyy o, es analogo al encontrado por Kewley
etal. (2006) para galaxias de SDSS. Es de tener en cuenta quesvadteaores del cociente
HB/Hy son generalmente debidos a un enrojecimiento interno lolgmas de errores de me-
dicion de flujo. Por otro lado, valores deBHHy mayores que 2.13 (valor tedrico dado por la
fotoionizacion estelar) son la consecuencia de una mayiwrcen.

Tanto la luminosidad bolométridas, como el cocienté gy /Leggq han sido utilizados re-
cientemente para condicionar de alguna manera la posiidteegia de la BLR. EI modelo
unificado (Antonucci, 1993) daria cuenta de la existenciandeBLR que, augnue no sea Vvisi-
ble directamente, si seria detectable mediante espelarivpetria. Sin embargo, muchos de los
LLAGN podrian no contar con una BLR, en el sentido de que reatemno existiria una BLR
en ellos (ver Ho, 2009). Se especula que en estos objetosstiniaxina region de ocultamiento
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Fig. 11.11109(Lgoi/Ledd) VS. Leol (izquierda) yLgo Vs. 0, (derecha). Las lineas de trazos denotan el
limite de la presencia de una BLR (ver texto). Colores comia &iigural0.6

toroidal (“toroidal obscuration region”, o TOR, por suslagen inglés), dentro de la cual se
encontraria la BLR Por consideraciones de conservacion de masa, Elitzur &B1@9) notan
gue una consecuencia directa del escenario “TOR/BLR” eedapghricion de la BLR patas

muy bajas (y por lo tanto, bajas tasas de acrecion). Dentestdeescenario, las nubes de gas se
moverian hacia el exterior del disco de acrecion. Como aueseia, se produciria una expan-
sion de las mismas y una disminucién en su columna de dendigéelmecanismo no podria
sostenerse abajo de un cierto limite, dado por:

Lgol = 5,10°(Mgp/10"M,,)? 3erg/s (11.10)

Teniendo en cuenta la ecuacidh.8 podemos convertir esta ecuacion a una dependencia
Leol-0x. Por otro lado, el limite dado elil.10puede converirse también en un limite en el co-
cienteLgq|/Legq €n funcion dd_gy. En la Figurall.11se graficarige/Legq VSLeol Y Lol VS
o, para los LLAGN (LINERs y Objetos de Transicion) de nuestrastia. Las lineas de pun-
tos reflejan la luminosidad minima arriba de la cual puedsgtiexina BLR dentro del escenario
TOR/BLR. Dentro de este escenario, casi todos los objetosi@gtra muestra presentarian una
BLR, aunque en muchos casos puede estar oculta. Puesto linéelen la ecuacioril.10
depende de la constante obtenida en el modelo (en nuesto5H3® erg/s; Elitzur & Ho,
2009), la linea de la Figurhl.11puede ser algo conservadora: al menos 3 (posiblemente 6)
Objetos de Transicion no tienen la luminosidad minima redaepara la existencia de una
BLR, mientras que casi todos los LINERs de nuestra muespeeséntarian una BLR. Cabe
acotar que este analisis no es riguroso y se encuentra aio aujesultados en muchos casos
particulares, como puede ser la existencia de una BLR o@dtblemente revelada a traves
de espectropolarimetria. Ademas, en muchos casos no sstageade un nucleo activo como
mecanismo de ionizacién, como veremos en el capftBlalonde analizaremos en detalle un
modelo de ionizacion estelar para explicar las lineas dsiémde los LLAGN.

3 La separacion TOR/BLR no es un limite perfecto; esta dadaxapadamente por la distancia a la fuente
central a la cual se sublima el polvo~{1700 K)
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Fig. 11.1210//Lggdq €n funcion de la edad mediBn4000,xq4 (porcentaje de la contribucion de po-
blaciones estelares de edades mayores qug® afios) YW\cak, sOlo para LINERS.

Seguidamente, exploramos la dependencia/tie 44 con las propiedades relacionadas con
la edad de las poblaciones estelares, sé6lo para LINERsnS=Emablecimos efh0.1, algunos
indices espectrales son sensibles a las poblaciones mas. \&@ la Figurall.12se grafica
L/Lgqqen funcion de la edad median4000,xq14 (porcentaje de la contribucion de poblaciones
estelares de edades mayores quel®® afios) y el ancho equivalente de Call K. Debido a la
gran dispersion de los datos, no puede asegurarse existamakcion entré /Lgqq Y la edad
de las poblaciones estelares nucleares. Sin embargogpaaber una tendencia de menores
tasas de acrecion hacia mayores contribuciones de lascpmi#a mas viejas.

11.4. Lineas de Emision: Perfiles radiales

Ademas de estudiar las poblaciones nucleares, la grarjaeletaontar con espectros extra-
nucleares es la posibilidad de analizar los espectrosuasisl de cada extraccion, a fin de
estudiar el estado del gas ionizado fuera del nucleo, endatacion de la ranura utilizada en
cada caso.

Obtuvimos perfiles radiales dg,g, Fao20 (brillo, obtenido del flujo de los espectros) y
(en los casos donde teniamos significativa emision de Neal®s cocientes [OIN3727/H3
y [Olll] A5007/H3. Estos se muestran en las Figulds13a11.16 11.17a 11.20y 11.21a
11.24 para LINERs, Objetos de Transicion, y Nucleos HIl + Norrsalespectivamente. En
todos los graficos siguientes, los colores son los adop&dtzsFigural 0.6
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Fig. 11.13:Perfiles radiales deyg para LINERs.
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Fig. 11.14:Perfiles de Brillo para LINERS.
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La luminosidad en I8 se obtuvo a partir del flujo de BHen las extracciones espectrales
donde existia esta emision, y se presenta en las figurasreiméérde la luminosidad solar.
Comunmentel.;g aumenta hacia el nlcleo de la galaxia. En algunos casosiéeidar no es
tan “ordenada”; en otros, la emision es alta fuera del nyclemo es de esperarse en zonas de
formacion estelar como el anillo de NGC 6951.

El perfil de brillo se obtuvo a través del flujo espectral enddB2n cada extraccion, y se
normalizé al brillo en el pixel central, de tal manera que sestra la variacion deozdFloy
Esta cantidad nos da una idea de la concentracion de luz. €spavado, el brillo disminuye
fuera del nucleo, con algunas variaciones en corcondaanitos perfiles dég.

Los cocientes de flujos de linea [OAB727/H3 y [Olll] A5007/H3 reflejan las variaciones
internas del estado de ionizacion del gas en cada objetos Bsiestran perfiles con cierta
dependencia radial y, en algunos casos, diferencias sggivis con respecto al valor central.
Ejemplo de ello son NGC 1052 (en [Oll}H, NGC 4826, NGC 6951 y llamativamente los
Nucleos HIl + Normales, en los cuales el perfil es generalengom un “valle” (valores centrales
mas bajos que el entorno). Como ya vimos, [QI8P07/H3 es una medida de la excitacion
del gas. En ese sentido, algunas galaxias presentan urnradto de excitacion nuclear (NGC
6951, quizas NGC 315 y NGC 4826) mientras que en otras ocuaentrario. En general, los
LINERs presentan valores levemente mayores que los depués &iun fuera del nucleo.
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Fig. 11.17Perfiles radiales deyz para Objetos de Transicion.
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Fig. 11.18:Perfiles de Brillo para Objetos de Transicién.
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Fig. 11.19:Perfiles de [OlIA3727/H3 para Objetos de Transicion.
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Fig. 11.20:Perfiles de [OIIIN5007/H3 para Objetos de Transicion.
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Fig. 11.21:Perfiles radiales dey;g para Nucleos HIl + Normales.
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Fig. 11.22:Perfiles de Brillo para Nucleos HIl + Normales.
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Fig. 11.24:Perfiles de [OIIIN5007/H3 para Nucleos HIl + Normales.
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11.5. Lineas de Emision: Diagramas de Diagndsticos Extreldsdres

Vimos en la secciod1.2la utilidad de los Diagramas de Diagnadstico en la clasifimacie
ndcleos segun la actividad. Un punto muy importante a temeuenta en este tipo de analisis es
el hecho de que estamos incluyendo informacién de los flgdagdineas de emision en donde
éstas se originan: si las mismas corresponden a extrasaiicgeares de las galaxias, los dia-
gramas asi construidos representan la actividad en diegeses. Si podemos determinar los
flujos de las lineas de emision en las extracciones extrizames, podremos confeccionar Dia-
gramas de Diagnostico para estas regiones y analizar iamégscespaciales, como mostramos
en la seccion anterior.

Enlas Figurad1.26a11.28se muestra el diagrama de [OAB007/H3 vs. [OII]A3727/H3
para LINERs, Objetos de Transicion y Nucleos HIl + Normalespectivamente. En las Figuras
11.29a11.31se muestra [N} 5200/H3 vs. [OIll]A3727/[Ol111]A5007, también para LINERS,
Objetos de Transicion y Nucleos HIl + Normales.

Los puntos llenos indican los valores obtenidos a la “dextdRl nucleo (ver Figuras de la
seccion anterior) mientras que los puntos huecos se refel@nvalores a la “izquierda” del
nuacleo.

Como en los diagramas anteriores, la linea a trazos deliasiteegiones fotoionizadas por
estrellas tempranas de las activas. En la mayoria de losR$N&S extracciones extra-nucleares
muestran cocientes que caen aproximadamente dentro dekrede actividad LINER. Algu-
nos casos limite pueden ser debidos a incerteza en la de&&ign de la linea de separacion.
Por otro lado, se destaca NGC 6951, en donde se percibe uaaiflrencia de cocientes: la
actividad esta concentrada exclusivamente enddKpc, con cocientes tipicos de regiones
HIl en zonas vecinas.

En los Objetos de Transicion y Hll la diferencia de cociemt®snayor, como vimos en los
perfiles radiales. En algunos casos, como NGC 4826 y NGC @&b0i3drencia es notable. En
NGC 4569 llama la atencion que, mientras el nucleo estéfickdd como Hll, las regiones
extra-nucleares presentan cocientes atipicos para gsteetinicleo.

En estos Diagramas, el punto verde indica el valor de la@itia central. La cruz verde
en cada diagrama es el valor obtenido de espectros resdyatesimulan una extraccion del
SDSS: como la abertura usada por SDSS es de BYVeces nuestras extracciones (1" x 1.14"),
contruimos espectros mediante la suma de la extraccidearuglla suma de las extracciones
inmediatamente vecinas, de la forma “sdss’="nuc”+a‘mM06"+"p06”) 4.

Un ejemplo se muestra en la figurd.25 En algunos casos los espectros simulados “sdss”
presentan diferencias con respecto a las extraccionesanes| reflejando naturalmente la con-
tribucion de las regiones circumnucleares. Debido a quertoses involucrados en la determi-
nacion de los flujos de las lineas de emisién sor-dE) %, en los diagramas tendremos un
error en cada eje menor que0.1 dex, por lo que consideramos que los cocientes deteldosna
para las extracciones nucleares y para “sdss” son diskifegsolo si la diferencia es del orden
de 0.1 dex o mayor. En ese sentido, se ve que en aproximadalaenitad de las galaxias se
aprecia una diferencia. Generalmente la diferencia es t@sizonas delimitadas por regiones
HIl en los diagramas. Sin embargo, en algunos casos ocuc@nkoario: las extracciones cir-
cumnucleares revelan cocientes tipicos de una mayor @adiypor lo que el espectro “sdss”
se encuentra viciado hacia esas regiones. Ejemplo de elltéN&L 6500 y NGC 4569. En
los Nucleos HIl + Normales las lineas [OI3727, [Ol11]A5200 y [NI]A5200 son mas inten-
sas en las regiones circumnucleares, como evidenciaropesfiles radiales. En NGC 4569,

4 El factor 2.7 surge como resultado de darle diferentes pekassextracciones extra-nucleares.
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Fig. 11.25Ejemplos de espectros simulados de una abertura del tip®s S&¥8ba: espectros obser-

vados correspondientes a las extracciones nuclear (pameghkizquierdo), extra-nucleares

(paneles superior e inferior izquierdos), y espectro “sfizanel central derecho) como ex-

plicado en el texto. Abajo (centro): idem pero para los remdesultantes luego de aplicar
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[lamativamente algunos cocientes caen en la region LINER.

Este simple test pretende mostrar que para algunas de aftagg, si formaran parte de
SDSS, posiblemente se verian afectadas en la clasificagj@tteal y en la determinaciéon de
algunos parametros extraidos de esos hipotéticos espectro
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Capitulo 12

lonizacion Estelar en LLAGN

Exploramos en este capitulo la contribucion de estrellag emalucionadas al continuo de
ionizacion de LLAGN.

12.1. Mecanismos de lonizacion en LLAGN

Es ampliamente aceptado, a través de las observacione$isisada los ultimos 20 afios,
gue existe una clara conexion entre formacion estelar ynéinieno AGN. Ambos escenarios
son posibles, en el sentido de coexistir tanto la preseraig Ggujero negro acretando material
circundante como la formacion estelar reciente en sus imtiedes. Un ejemplo de ello se
mostro en la Figurda1.12 donde el eje verticalto/Leqq) €S proporcional a la tasa de acrecion
MBH/MBH y el horizontal esta relacionado con la edad media (o caitg&l@roporcionales a
ésta). Estos trazadores son completamente independipatde que efectivamente existe esa
conexién, aunque sus causas todavia no se expliquen erakditot

En secciones anteriores mostramos que los LINERS se difarerentre otras propiedades,
en el cociente [OlI} 5007/H3 (Figurall.5 derecha) y edad media (paneles superiores de la
Figural0.12. Aungue la diferencia no es muy marcada, estadisticarsemteta que los valores
medios de cada distribucion son distinguibles. Por otro,ladta establecido que el flujo dgH
sera mayor en sistemas donde la formacion estelar es inteiggdras que no es significativa en
donde la poblacion estelar predominante no sea muy jovénifittica que, dependiendo de la
intensidad de [OI111A 5007 (ver los dos paneles superior izquierdo de la Figjurd, el cociente
[Ol111] A5007/H3 puede estar relacionado con la edad de la poblacion estetandnte en cada
caso. En la Figurd2.1se muestra que los comportamientos de [@QBIPO7/H3 y edad media
se encuentran relacionados; tanto en ésta como en las $idufsy 10.12demuestran que las
poblaciones dominantes no son de estrellas jévenes en LdNERizas tampoco lo sean en los
Objetos de Transicion.

Surge asi la necesidad de explicar el espectro de lineas id®erde los LLAGN: ¢son
el resultado de la fotoionizacion del gas debido a la acreg@®materia en el agujero negro?,
¢hasta qué punto la formacion estelar puede ser reponsalal@nhision del gas?

Para examinar esta cuestion, analizaremos la contribuiolas estrellas tardias como
mecanismo de ionizacién en LLAGN. La idea, propuesta piamente Trincheri y di Sere-
go Alighieri (1991) y Binettestal. (1994), se basa en el hecho de que en galaxias tempranas
las estrellas post-AGBproveen al medio interestelar suficientes fotones ionésaoomo para
explicar los anchos equivalentes observados delh estas galaxias, para las cuales la contri-

1 Al respecto, recordar lo explicado en la secdi®.2
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Fig. 12.1:Relacion de log([OllIA 5007/H3) con la edad media de las poblaciones estelares, teniendo en
cuenta todas las extracciones espectrales.

bucion de estrellas jovenes es minima, las poblacionesrietiias & 5x 108 afios; Taniguchi,
2000) pueden dar cuenta de la ionizacién requerida par&cakfis lineas observadas.

Las galaxias denominadas “rojas” o “pasivas”, sin lineasrdision evidentes, no presentan
formacion estelar reciente: en realidad, la formacionlasse ha detenido hace varios cientos
de millones de afios). Por otro lado, existen galaxias candoion estelar “actual”. Como nota
Stashskaetal. (2009), debe haber una categoria de galaxias con formastétaeetenida
recientementeconteniendo de esa manera una no despreciable cantidedreldae del tipo
enana blanca o post-AGB. Estas estrellas producen un campadécion aun mas intenso
gue el de las estrellas masivas, por lo que en los Diagram&sag@ostico estos objetos se
encontrarian arriba de las regiones delimitadas por regiblfl. Stagiska llama a estos objetos
“retired galaxies™: galaxias “retiradas” o “jubilad&s”

12.2. Computo de Fotones lonizantes en LLAGN

La posibilidad de la contribucion de estrellas muy evoloaias al continuo de los LINERs
ha sido explorada recientemente por Stsisaet al. (2009), Vale Asaretal. (2009) y Cid Fer-
nandes (2009). Siguiendo esa linea de trabajo, nos pregostsi estas poblaciones estelares
evolucionadas pueden explicar las luminosidades obsas\aunuestros objetos.

Realizamos este ejercicio haciendo uso del cOSMRLIGHT y teniendo en cuenta nuestros
datos de I8 y los de Hx extraidos del trabajo de HFS. Necesitamos calcular pamgadxia
la luminosidad prevista en Hpor las poblaciones de estrellas muy evolucionadas, del tip

2 El término es opuesto a “activa” en lo que se refiere a la foidnagstelar; se evité usar el término “pasivo”,
debido a que éste sugiere la ausencia de lineas de emision.
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enana blanca o post-AGB. Para ello, no tenemos en cuentan##baciones de poblaciones
estelares joévenes, de la forma

LR = Q% x hva /(3% 2,226 (12.1)

donde el supraindice 8 se refiere a las poblaciones estelares con edades mayergé& qu
aﬁos,Qﬁ8 es el niumero de fotones ionizantes del H que provienen pandegle estas estrellas
mas evolucionadabyy es la energia del fotondd y el factor 3x 2,226 en el denominador se
refiere a que séle- 1 de cada 3 fotones ionizantes responsables de la emisiéo teddra de
HB y al hecho de que 1 de cada2.226 fotones ionizantes del H producira un foton deéh
la cascada de recombinacién, asumiendo que no existe ededpwnes ionizantes en el gas
de la galaxia. El nt]mer@ﬁ8 se computo de

Qf® = Mrotx 3 Hj.OH,| (12.2)
J

dondeMrq; es la cantidad de masa, en unidades solares, que ha sidotmanga estrellas a
lo largo de toda la vida de la galaxia (ver secclén3.9. El indice en la sumatoria representa
una poblacion de eddg y metalicidadZ; (SSP), por lo quey_ j son los numeros de fotones
por segundo y por masa solar con energias >13.6 eV produpa@ogna poblacién simple
(obtenidos de los modelos de BCO03), y estan sumados conrpropesy;j (fracciones de por
unidad de masa).

Las luminosidades observadas efi Han sido obtenidas y corregidas por extincion para
cada galaxia como hicimos en secciones anteriores. Por, &8tamos en condiciones de obte-
ner el cociente de la luminosidad prevista dé &ue proviene de las poblaciones con edades
mayores que Tafios con respecto a la luminosidad observada@n H

Un histograma dda'ore“>8/LObs se muestra en la Figufi2.2(arriba a la izquierda). A pesar
de que la muestra es pequena esté claro que la mayoria dgdtssse encuentran entte).5
dex: 8 de los 11 LINERs y 10 de los 16 Objetos de Transicion cBrdetectada estan dentro
de estos limites. Es decir, este resultado demuestra quteg die un factor 3, los LLAGN son
consistentes con el modelo de galaxia “retirada”.

Repetimos el codmputo de la luminosidad prevista por pobiess viejas, esta vez para la
linea Hx. El célculo para la luminosidad prevista es similar al dedaagion12.1 pero sin
el factor 3 en el denominador; los datos observacionalesigdtFS. El resultado se muestra
en la misma Figural@.2 arriba a la derecha). Al igual que corBHpara mas de la mitad de
los datos en cada tipo, las luminosidades se explican cosuitado de la ionizacion debida
a estrellas tardias. Ademas de las luminosidades, podesabzar una comparacion de los
anchos equivalentes deBHorevistos y observados. El resultado (la misma Figura,oles
esencialmente el mismo que en el primer grafico: explicao®arnchos equivalentes dgide
la mayor parte de los datos (cocientes mayoresgu&) como consecuencia de la contribucion
de estrellas tardias.

Por ultimo, exploramos la dependenci e“>8/Lﬂ%°' con varios parametros, como mos-
trado en la Figurd2.3 Algunos nucleos (con cocientes-1) son los que presentan un mayor
rango en metalicidad y masa estelar. Sin embargo, para larfaale los Objetos de Transicion,
los graficos relacionados con la edad media muestran quelitecpnes estelares dominantes
son viejas, sin necesidad de estrellas jovenes para explicaaturaleza. Para estos objetos,
la prevision de estrellas muy evolucionadas como mecan@@rionizacion es la mas consis-
tente con lo observado. Esto resulta quizas mas evidentefgural2.4 donde se realizo el
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Fig. 12.2:Arriba: (Izquierda) Distribucion de cocientes de la lunsitad en H8 prevista por la sintesis
para poblaciones estelares con edades mayores §agd®y luminosidad en Blobservada;
(Derecha) Distribucion para el cociente de luminosidadeda, usando los datos observados
de HFS. Abajo: Distribucion de cocientes de anchos equitedede HB prevista por la sintesis
para poblaciones estelares con edades mayores §a#idd y medido de nuestros espectros.
Colores como en la Figurk0.12
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computo de la contribucion al ancho equivalente de las pabias con edades mayores que
10° afios comparada con los anchos equivalentes observadég.deste grafico merece un
analisis similar al anterior, teniendo en cuentwﬁge“’%/wggs es mayor o menor que la uni-
dad. Por ultimo, en la Figurd2.5se realiza el mismo calculo que 8.2y usamos los datos
observacionales de HFS, aunque la dispersion resultanteys quel2.3

Para los LINERs de nuestra muestra el comportamientﬂgé%/Lﬂ%S en la Figural2.3
es compatible con lo establecido en secciones anteri@&4:INERs tienden a existir como
tales en nucleos galacticos masivos, de alta metalicidedpcoblaciones dominantes de edades
mayores que 1Dafios, y pueden ser explicados en su gran mayoria dentro aeiae® de
galaxia “retirada”.
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Conclusiones

La presente Tesis estuvo dedicada al estudio del fenOmenoaiko galactico activo me-
diante la observacion y modelizacion espectroscopicaohasrvaciones comprenden dos con-
juntos de datos: una muestra estuvo enfocada principateraemicleos del tipo Seyfert y la
otra a los llamados nucleos activos de baja luminosidad.

En una primera Parte analizamos los espectros de nucletertSsyemas de algunas ga-
laxias Starburst y Normales. Las observaciones estuviggntradas en el rango espectral del
Triplete del Calcio en 8498.02, 8542.09 y 8662.14 A (CaT) fad&ea nebular [SII} 9068.9.

En la segunda Parte la muestra espectroscopica abarcé meayernicleos del tipo LI-
NER y Objetos de Transicion, ademas de algunos Nucleos Hbnmislles. El andlisis estuvo
centrado en el rango espectral dptico, en 3400-5400 A.

13.1. Seyfert 2

Elaboramos un atlas espectroscépico de 78 galaxias eniéamrdgl CaT + [SIIIP9068.9.
Mediante el método de ajuste directo, y tomando como refeaaim conjunto de estrellas
estandares observadas, determinamos los anchos eqtegatksh CaT y [SIIIA9068.9 y las
dispersiones de velocidades estelar y gaseosa a traves eesianchamientos de estas lineas.
Ademas de estas medidas, utilizamos de la literatura las diai ancho equivalente de la linea
Ca I1 3933 A (CaK).

Las conclusiones sobre el estudio de los ndcleos Seyfadtae & continuacion:

1. Los anchos equivalentes del CaT y de [189D68.9 estan diluidos en los Seyfert 1 debido
a la presencia de una componente no-estelar, mientras dog ayfert 2 no hay signos
de dilucion.

Este resultado es consistente con el escenario del modétadn para Seyferts. En este
esquema, el continuo no-estelar nuclear es visto directiznes los Seyfert 1, por lo que
los anchos equivalentes de las lineas de absorcion y enssiorran afectados por la
presencia de este continuo. Obtenemos también un rangtedsiotades del CaT similar
para Seyfert 2 y nucleos normales, lo cual es indicativo deejicontinuo no-estelar
dispersado en Seyfert 2, si es que el mismo se encuentranfress demasiado débil
como para producir un efecto detectable en el 6ptico-IR.

Mostramos ademas que la dilucién nuclear de las lineas dele@dos Seyfert 1y la
no-dilucién en los Seyfert 2 se mantiene espacialmentexapadamente dentro del kpc
central. A esta distancia los efectos desaparecen, lo quiecargue las lineas estelares
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son diluidas debido al continuo no-estelar directamerst® el nicleo de los Seyfert 1,
confirmando una vez mas la compatibilidad con el modelo @uific

2. La intensidad del CaT no es una buena trazadora de lasseganetalicidades medias
de poblaciones estelares ricas en metales. De todas magecasnbinacion con la linea
CaK da un condicionamiento a la naturaleza de la emisiénaigiraio desde longitudes
de onda 6pticas hasta cercano IR.

3. Realizamos modelos de sintesis en el plano CaT-CaK,drmasido (a) combinaciones
de poblaciones estelares y leyes de potencia (estas Ulemasentativas de un continuo
ionizante no-estelar, proveniente del nlcleo activo) flerelites indices espectrales, (b)
combinaciones de poblaciones estelares simples de vagtadicitdades, computadas de
los modelos de Bruzual y Charlot (2003), (c) combinacionegadblaciones estelares
viejas con poblaciones estelares jovenes extinguidas iferetes magnitudes, ambas
de diferentes edades y metalicidades, y (d) formaciénastentinua, de metalicidad
solar y diferentes edades.

La hipétesis de que los Seyfert 2 estén compuestas de urecpoblieja y una fuente
central del tipo ley de potencias no puede explicar la maydei los datos, por lo que
descartamos definitivamente ese esquema.

Mostramos que la localizacion de los Seyfert 2 en el plancCal{ puede ser explicada
satisfactoriamente por medio de los modelos de sintesisngakicran combinaciones
de una poblacion estelar de®@fios y una joven de £@afios extinguida sélo 1 o 2
magnitudes, con metalicidad sobresolar.

4. Encontramos una lexarrelacionentre el ancho equivalente del CaT y la dispersion de
velocidades estelares para una submuestra de ndcleost®eyfenayor proporcion de
poblacién estelar jéven. Esto contrasta con la correlagliienida para nucleos de ga-
laxias elipticas normales. Este tema merece ser exploradwgor detalle, y establecer
hasta qué punto las historias de formacion estelar pueelgar lh explicar estos compor-
tamientos.

5. Exploramos la cinemética estelar y gaseosa de los niSkfert, y encontramos que
existe una correlacién entre los valores nucleares,dg ojg;;, como asi también una
anticorrelacion entreyjs /o, y 0., ambas con sustancial dispersion. Esto significa que
se debe tener especial cuidado cuando s@ga como un sustituto de,.

13.2. LLAGN

Analizamos en detalle los espectros de 53 nucleos activiogjdéuminosidad. Esta muestra
comprende nucleos LINER, Objetos de Transicion, HIl y ndesiay fue extraida del catalogo
de HFS. Los espectros corresponden a extracciones especitecleares y extra-nucleares,
contabilizando en total mas de 600 espectros individu&ipBcamos el codigo de sintesis
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espectraBTARLIGHT a estas extracciones. Este codigo ha resultado una excékemamienta
de sintesis de poblaciones estelares, y ha sido de fundanapbrtancia en este trabajo a
la hora de determinar tanto parametros estelares como debgaado en esta muestra de
LLAGN.

Las conclusiones sobre este estudio son las siguientes:

1. Realizamos la sintesis espectral BDARLIGHT a las regiones nucleares y extra-nucleares
de nucleos activos de baja luminosidad. Algunos trabajterianes han utilizado esta
muestra para el estudio de los LINERS; sin embargo, con diéHo la técnica resulta
mas refinada y por tanto obtenemos una mayor cantidad de @@odnque en anteriores
trabajos.

2. A partir de los indices relacionados con la edad, obtesejue las poblaciones estelares
de los LINERs son de mayor edad media que en los Objetos dsidi@m mientras que
en estos Gltimos la edad media presenta un rango de valores>de® a 10° afios, los
LINERs son preferentemente “viejos”, acotados a edadesamedtre~10° y ~5x10°
afos. Similar comportamiento derivamos para la metakibdedia, dev1-2.5Z. y ~2—
2.5Z; para Objetos de Transicion y LINERSs, respectivamente.

Encontramos una leve relacion directa entre la masa (astoev/kas dispersiones de velo-
cidades estelares) con la edad y metalicidad media nuclear.

3. Hallamos que el cociente [QI300/Hx es alto en sistemas donde la edad y la metalici-
dad media son altas. A la vez, en los sistemas donde derivataoles o metalicidades
medias elevadas, este cociente adopta valores bajos ¢®bjetTransicion) o altos (LI-
NERS).

El hecho de que los objetos débiles en KB00 sean mas jovenes que los de emision
intensa en [ON 6300 es compatible con un escenario en el cual el brote deatddm
estelar nuclear decrece temporalmente, con lo que la bootdin estelar a la intensidad
en Ha disminuye consecuentemente, haciendo que el cocienta §300/Hx sea ma-
yor con el tiempo. Parece ser asi que los nucleos con B3)0/Hx bajos (Objetos de
Transici 6n) evolucionan hacia nucleos con BB00/Hx altos (LINERS). En el caso
de los nucleos Seyfert 2 existe un escenario similar, psipygor Cid Fernandest al.
(2001) y Storchi-Bergmanatal. (2001), en el cual los Seyfert 2 compuestos (Starburst
circumnuclear + nucleo Seyfert 2) evolucionan hacia nisceyfert 2 “puros” a medida
gue el Starburst se debilita.

4. Calculamos los indices relacionados con la edad medianendh de la distancia al nu-
cleo. Los liners presentan edades mayores en cercaniaslabmon gradientes hacia
edades menores fuera de estos. En los Objetos de Trandit@remos, al contrario, una
tendencia hacia edades medias algo menores hacia el nadérdras que en Nucleos
HIl y Normales los perfiles son generalmente mas “planos”.

Los aumentos de edades medias en las zonas centrales deiesé corresponden con
aumentos en las metalicidades medias, al igual que las restsares derivadas direc-
tamente de la sintesis espectral. De ella también obtendimezsamente los valores de
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extincion, asociada a la presencia de polvo, a su vez reladéocon la edad de la po-
blacion estelar. Los perfiles radiales muestran compoetatos variados en el caso de
sistemas con poblaciones estelares jévenes, mientrasiqpigetos de mayor edad me-
dia los perfiles de extincién son mas planos y de valores nas al

5. Investigamos el gas ionizado en los ndcleos y regionea-aexicleares. Aunque el objeti-
vo primordial de la aplicacién de la sintesis GIARLIGHT fue el estudio de los parame-
tros estelares, la directa obtencidn de los espectrosuadsil(diferencia de los espectros
observados y sintéticos) nos permitiod investigar el estigas ionizado a través del
ajuste de gaussianas a las principales lineas de emision.

Construimos Diagramas de Diagndstico para los nucleosimitiinos en ellos la zona
gue ocupa cada tipo de objeto. Sin embargo, estas regioadsmpuariar de acuerdo a las
regiones espectrales consideradas. Aunque esta vanac@smuy fuerte, denota perfiles
radiales de cocientes de lineas muy dependientes de |amgi@-nuclear considerada.

6. Dentro del concepto de galaxia “retirada”, examinamgmkibilidad de la contribucion
de estrellas post-AGB y enanas blancas al continuo de [oSANLAA partir de los re-
sultados de la sintesis, computamos las luminosidade$Ben i provenientes de las
poblaciones de estrellas muy evolucionadas. Mediantentgacacion de éstas con las lu-
minosidades observadas encontramos que las poblacidetses con edades mayores
que 16 afios pueden explicar gran parte de los datos.

Estos resultados muestran que las estrellas muy evolutasnael tipo post-AGB y
enanas blancas, contribuyen significativamente al confionizante de los LLAGN, por
lo que en la mayoria de los Objetos de Transicidn no se naakslias estrellas tempranas
como mecanismo de excitacién. Aun asi, cabe la posibilidaplé las estrellas post-AGB
se encuentren a muy poca distancia de un posible nucleo agiincluso puedan coexis-
tir estrellas tempranas en sus inmediaciones en algunos.@&a&lo observaciones de alta
resolucién angular pueden llegar a discernir definitivalmenefectivamente el mecanis-
mo de ionizacion es debido a un nucleo activo o si es la corse@ide la fotoionizacion
debido a estrellas muy evolucionadas, como mostramos @anayoria de las galaxias
de nuestra muestra.
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