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RESUMEN

En este trabajo se ha analizado las propiedades que presenta una muestra de galaxias
cercanas (con una distancia < 400 Mpc) que tienen una emisiéon en rayos X. Para ello
hemos cruzado un cartografiado de galaxias cercanas, el 6-Degree Galazy Survey (6dF) que
presenta observaciones en el rango 6ptico del espectro con el catalogo de fuentes de rayos X
2XMMi elaborado por el observatorio espacial XMM-Newton (ESA), conteniendo nuestra
muestra un total de 83 galaxias que presentan detecciones en ambos cartografiados.

Para estas galaxias se han aplicado los diagnodsticos clasicos en los espectros 6pticos
para revelar la presencia de un nticleo galactico activo (AGN) o la existencia de formacion
estelar en la galaxia. Estudiando estos diagnodsticos junto con varias propiedades de
estas fuentes, tanto en el rango 6ptico como en la region de los rayos X se deducira qué
fenomenos se dan cita en estas galaxias y cual de ellos domina (la acreciéon de materia por
el agujero negro supermasivo presente en el centro de la galaxia o la formacion estelar),
determinando en cuéles de ellas se tiene un AGN y en cuales éste no existe o presenta
una luminosidad inapreciable frente a los otros procesos.

El resultado de nuestro trabajo sobre la muestra de 83 galaxias indica que un ~ 17%
presenta Unicamente emision en rayos X como consecuencia de formacion estelar; un
~ 48% de ellas presenta un AGN de baja luminosidad, por lo que aunque se tiene eviden-
cias de su existencia a través de algunos diagnosticos, la emision del resto de la galaxia
domina sobre ¢l; y en el ~ 35% restante se observa la presencia de AGNs que claramente
dominan la emisiéon de toda la galaxia.

A lo largo de este trabajo primero se hace una descripcion de las propiedades bésicas
que exhiben las galaxias, tanto su morfologia como los procesos que contribuyen a su
emision Optica, para a continuacion centrarnos en los nticleos galécticos activos, detallando
qué son, como se observan y qué propiedades exhiben, enfocandonos en su emision en rayos
X. Después de esto se presentan los dos cartografiados utilizados aqui, que han servido para
elaborar nuestra muestra, junto con la descripcion de las magnitudes y datos utilizados
para caracterizar la muestra. Finalmente, en los dos ultimos capitulos se detallan los
analisis realizados y resultados para las galaxias consideradas y qué conclusiones se pueden
extraer de éstos.
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CAPITULO 1
Introducciéon a la astronomia de las
galaxias

A lo largo del siglo XX se produjo un gran avance en la comprension del Universo
y de qué estaba compuesto, algo que vino apoyado indudablemente por los avances en el
instrumental utilizado, tanto por telescopios mas grandes y precisos como por nuevas for-
mas de observar el cielo. Asi, la imagen que se tenia de un Universo formado por estrellas,
planetas u otros cuerpos rocosos menores y nubes de gas (conocidas como nebulosas), todo
ello comprendido en un tamaio de unos 17 kpc! de diametro, evolucioné rapidamente con
los descubrimientos de que un porcentaje de esas nebulosas no eran simples nubes de gas,
sino que estaban formadas por un gran ntimero de estrellas y se situaban extremadamente
lejos de nosotros, a distancias mayores de las que se concebian para el propio Universo en
su conjunto.

Esto condujo a la idea de universos-isla, 1o que actualmente se denomina galaxias.
Es decir, que en el Universo existian unas estructuras de gran tamano (tipicamente con
didmetros ~ 103 — 10° pc) que albergaban un ntiimero enorme de estrellas, ~ 107 — 104,
gas y polvo, existiendo un ntimero enorme de galaxias en el Universo observable, del orden
de 10" segtn las estimaciones actuales.

Esto como podemos imaginar, amplié enormemente la imagen y el tamano que se tenia
del Universo, ademas de otras consideraciones en las que no se entrard aqui, pasando a
ser el tamaro estimado de éste 2> 28 - 10° kpc de diametro.

Otro avance importante que se produjo a lo largo del siglo XX fue pasar de observar el
Universo tinicamente en un rango muy pequeno del espectro electromagnético: en la regiéon
visible, u 6ptica, que es la que nos permite ver nuestros ojos, a realizar observaciones a
lo largo de practicamente todo el espectro: desde las ondas de radio y microondas, hasta
los rayos X y gamma, pasando por los infrarrojos y ultravioleta.

Con ello, se pudo obtener un estudio mucho mas amplio de todos los fenémenos que
tienen lugar en el Universo, ya que cada region del espectro nos da una informacion
diferente de éstos, complementandose entre si y permitiéndonos observar fenémenos que
no son observables tinicamente en el rango visible. En concreto, si nos centramos en la
region mas energética del espectro, como son los rayos X o los rayos gamma, estaremos
observando eventos que liberan mucha mas energia que los que emiten tnicamente luz
visible, por lo que se corresponderan con algunos de los fendmenos mas violentos y ener-
géticos que tienen lugar en el Universo, o correspondientes a regiones en donde existe una
temperatura muy elevada.

Asi, centrandonos en los rayos X, que es la region del espectro en la que se ha profun-

'El parsec es una medida de distancia con la equivalencia 1 pc =~ 3.26 ly (afio-luz) ~ 3 - 10'¢ m.
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dizado a lo largo de este trabajo, cabe destacar a modo de introduccién que tinicamente
se conoce su existencia desde 1895, cuando W. C. Rontgen los descubri6 en su laboratorio
en una serie de experimentos que culminaron con la primera radiografia de la historia,
realizada a la mano de su mujer.

Debido a esto es facil imaginarse por qué no fue hasta 1938 cuando se sugirié que el Sol
podria emitir tal radiacion, algo que permitiria explicar en parte (junto con la ayuda de
los rayos ultravioleta) la ionizacion presente en la alta atmosfera, la ionosfera. Pero dado
que cualquier emision que tuviese tanto el Sol como otras fuentes extraterrestres seria
absorbida por la atmosfera, no fue hasta los anos 50 cuando se pudo observar realmente
una emision de este tipo por un objeto externo a la Tierra, utilizando como observatorio
un cohete V2 (los que habian servido en la II Guerra Mundial para el ejército alemén),
instrumento capaz de elevarse lo suficiente para evitar dicha absorcion.

Sin embargo, no fue hasta 1962 cuando se detecté que en el cielo existian mas fuentes
de rayos X, ademas del Sol, algo que ni siquiera nadie se habia planteado hasta entonces.
Esta historica deteccion fue nombrada como Sco X-1, donde Sco se debe a la constelacion
del Escorpién, y X-1 por ser la primera fuente en rayos X detectada.

Como vemos, la astronomia en rayos X es un campo muy joven (practicamente con sélo
50 anos de vida) pero que en este medio siglo ha cosechado enormes progresos a medida
que se iban lanzando satélites cada vez con una precision y sensibilidad mayores, lo cual
culmina con los dos satélites mas avanzados que se tienen en la actualidad observando el
cielo en rayos X: Chandra X-Ray Observatory (perteneciente a la NASA) y XMM-Newton
(perteneciente a la ESA, European Space Agency), complementandose entre si debido a
que XMM presenta una mayor area efectiva pero como contrapartida tiene una resolucion
angular menor que su homoénimo americano.

Ahora bien, se ha dicho que con los rayos X estamos observando fenémenos muy
energéticos en el Universo, pero realmente ;qué sistemas se observan normalmente en
esta region del espectro?. Fundamentalmente se puede resumir en

* Formacion estelar. Cuando se tiene una region en la que se estd produciendo
una intensa formacion de estrellas, el gas circundante se ve altamente ionizado y
calentado hasta temperaturas de millones de grados como consecuencia de la fuerte
emision producida por estas estrellas. Estas condiciones son suficientes para presen-
tar una emision observable en rayos X.

» Remanentes de Supernova. Las estrellas mas masivas (M > M_') al llegar
al final de su vida estallan produciendo una explosiéon de Supernova, cuya onda de
choque puede llegar a calentar el gas circundante hasta temperaturas de 106 —107 K,
provocando que éste emita intensamente en rayos X.

A su vez, si tras la explosion el nicleo resultante presenta una masa mayor que el
limite de Chandrasekhar, ~ 1.4 M, se origina un pulsar o estrella de neutrones,
cuerpo que suele presentar un campo magnético extremadamente fuerte, interac-
cionando fuertemente con los electrones del medio interestelar y emitiendo rayos X
también.

LA lo largo de este trabajo se utilizara M, para referirse a la masa del Sol, i.e. Mg ~ 2-10%° kg. En
general, el simbolo o designa el valor de la magnitud correspondiente para el Sol. p.e. L, se referiréd a la
luminosidad solar, etc.
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* Binarias de rayos X. Cuando se tiene un sistema binario donde estan orbitando
conjuntamente una estrella y un cuerpo compacto, como una enana blanca, una
estrella de neutrones o un agujero negro, se tiene que esta componente compacta
acreta paulatinamente materia emitida por la estrella companera, en un proceso que
ird calentando dicho gas hasta temperaturas muy elevadas e incluso produciendo
explosiones cada cierto tiempo, siendo asi sistemas muy brillantes en observaciones
de rayos X.

* Cuimulos de galaxias. Las galaxias suelen agruparse en cimulos, atrapadas en el
pozo de potencial que crea la materia oscura. El gas que desprenden estas galaxias
queda también atrapado, con una temperatura del virial que alcanza los 107 6 108 K
y por tanto emite copiosas cantidades de rayos X.

* Nucleos de Galaxias Activos. Seran los objetos tratados aqui, por lo que se
explicaran detalladamente en el capitulo siguiente.

1.1. Propiedades basicas de galaxias

1.1.1. Clasificacién morfologica

Uno de los astréonomos que més contribuyé a los avances producidos en la primera
mitad del siglo XX en la astronomia fue Edwin Hubble, gracias al exhaustivo anélisis que
realizé de un gran namero de galaxias. Y una de estas contribuciones fue el estudio acerca
de la forma que presentaban las galaxias. Aqui, E. Hubble pudo definir en 1936 una clasi-
ficacion en las que poder agruparlas, atendiendo tnicamente a su forma: considerando si
se observa alguna estructura o simetria en la galaxia, si presenta una mayor concentracion
de luz o no en su centro, si tiene forma de disco o de elipsoide o si se observan brazos en
forma de espiral a lo largo de la galaxia, surgiendo de su centro. De esta forma definio
la secuencia de Hubble (ver Binney and Merrifield, 1998, pag. 149), que atn hoy en dia
continta siendo una clasificaciéon ampliamente usada, y que a grandes rasgos, divide las
galaxias en 5 tipos principales (ver Figura 1.1):

*x Galaxias elipticas (E). Son galaxias con una forma eliptica. Su distribucion de es-
trellas es bastante uniforme, y decae de forma radial respecto al centro de la galaxia,
de tal forma que no se suele apreciar ningtin detalle o estructura caracteristica en
el interior de la misma.

En general este tipo de galaxias suele tener un color bastante amarillento o rojizo,
indicativo de que presenta una poblacion de estrellas viejas, encontrandose la mayor
parte de éstas al final de su vida, época en la que presentan esta tonalidad rojiza.
En términos generales el 20% de las galaxias observadas se pueden clasificar como
galaxias elipticas, y se clasifican internamente como EO, E1, ..., E7, en donde el
ntmero indica el grado de elipticidad observado, asignando 0 para las totalmente
esféricas y 7 para las més aplanadas (con forma de disco).

* Galaxias lenticulares (SO y SB0). Presentan una estructura en forma de disco
(serian por tanto una continuacion natural de las E7) pero a diferencia de éstas, se
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Figura 1.1. Secuencia de Hubble. Clasificacion de las galaxias en base
a su morfologia ideada originalmente por E. Hubble en 1936. Cortesia de
Wikimedia Commons.

observa una region central (bulbo) claramente diferenciada, con una concentracion
de estrellas mayor de lo esperado. Por tanto, serian semejantes a la imagen de un
“huevo frito”, quedandose a medio camino entre una galaxia eliptica y una espiral.

Galaxias espirales (S). Presentan una region central en donde se agrupa un gran
ntmero de estrellas denominada bulbo, que esta rodeado de un disco muy aplanado
formado por estrellas jovenes en general, gas y polvo, el cual a diferencia de lo
que ocurre en las galaxias lenticulares, no es uniforme, sino que esta distribuido en
brazos, que surgen del bulbo y describen una espiral a medida que se alejan de éste,
por lo que reciben el nombre de brazos espirales.

Se clasifican como Sa, Sb, Sc o Sd, en funcién de como estén de definidos los brazos
y la importancia del bulbo central en comparaciéon con éstos.

Galaxias espirales barradas (SB). Semejantes a las anteriores, con la diferencia
de que los brazos no surgen directamente del bulbo sino que existe una “barra" que
cruza el bulbo, de cuyos extremos surgen los brazos.

La clasificacion es semejante al caso anterior, pero ahora se denotan por SBa, ...,
SBd. Entre espirales y espirales barradas se abarca aproximadamente un 77 % de
todas las galaxias observadas en el Universo local. Es decir, es el tipo més habitual.

Galaxias irregulares (Irr). Por tltimo, se encontraria este tipo, que contiene todas
aquellas galaxias sin una forma definida o altamente irregular, no permitiendo su
clasificaciéon en uno de los tipos anteriores.

Unicamente un 3 % de las galaxias observadas localmente son irregulares, siendo un
porcentaje de ellas el resultado de colisiones entre dos galaxias de los tipos anteriores,
lo que produce deformaciones en la galaxia respecto a la forma original de éstas.
Hay indicios, sin embargo, de que en épocas anteriores este tipo de galaxias era


http://commons.wikimedia.org/wiki/File:Hubblen_luokittelu.png
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mucho més abundante.

La forma en Y tumbada de dicho diagrama se debe a que originalmente E. Hubble
pensé que las galaxias recorrerian éste de izquierda a derecha a lo largo de su vida,
refiriéndose asi a las galaxias early-type (de EO a S0) y a las late-type (de Sa 6 SBa hasta
Sc 6 SBc). Sin embargo, actualmente se conoce que esto no es asi, y que una galaxia
eliptica aislada, por ejemplo, es un sistema estacionario y no evoluciona con el tiempo a
una galaxia espiral.

1.1.2. Magnitudes y luminosidades

Ademas de por su forma, las galaxias se pueden clasificar por otra de sus propiedades
principales fundamentales: su brillo, donde realmente se suele trabajar con la cantidad de
energia emitida por una fuente por unidad de tiempo, denominada luminosidad absoluta,
L. Sin embargo, dado que esta cantidad no se puede medir directamente por encontrarse
dicha fuente a una cierta distancia, siendo imposible medir toda la energia que emitida en
todas direcciones, se suele definir el brillo, ¢, que da cuenta de la energia por unidad de
tiempo que recibe un observador por unidad de area, y que para fuentes no muy distantes’
se relaciona con L como

L
= (1.1)

14

donde d denota la distancia entre la fuente y el observador.
Sin embargo, por razones histéricas es frecuente emplear una escala logaritmica para medir
el brillo de las fuentes, definiéndose asi la magnitud absoluta como

M = —2.5log L + cte (1.2)

y la magnitud aparente
m = M + 5logd (1.3)

donde d estd medida en unidades de 10 pc.

Ahora bien, estas luminosidades dan cuenta de la energia total emitida por una fuente, es
decir la emitida a todas las longitudes de onda (todo el espectro electromagnético). Sin
embargo nosotros no podemos observar todo este rango de luz, si no que tnicamente se
observan determinadas regiones de éste, ya sea en la zona del espectro visible, en la region
de microondas, o de rayos X. E incluso ni siquiera estaremos observando al completo dichas
regiones, ya que por ejemplo en una observacion con un telescopio 6ptico habitualmente
se utiliza algun filtro que tnicamente deje pasar la luz roja, verde o azul.

Por ello, hubo que definir unas bandas concretas de referencia a lo largo del espectro
electromagnético (tipicamente en la region infrarroja, visible y ultravioleta, por ser las més
utilizadas en astronomia) que permitiesen una comparacion y estandarizacion de todas
las medidas realizadas en diferentes observatorios y con distinto instrumental, ya que de
lo contrario como un mismo objeto presenta una magnitud diferente en una u otra banda,
no se podrian contrastar éstas medidas. Asi, una de las clasificaciones més utilizadas en

ITales que se pueda considerar que el Universo presenta una geometria euclidea y se puedan despreciar
consideraciones cosmologicas, lo cual se puede tomar que se cumple para z < 0.1, donde z es el redshift
de la galaxia (ver Apéndice A.1 para mas informacion).
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la banda optica del espectro es el sistema de Johnson (1965) que establece una serie de
bandas, centradas en una longitud de onda Ay y con una anchura A\, fijada. En concreto,
se puede hablar de la banda R, centrada en Ay = 700 nm y con una anchura A\q = 220 nm.
Para mas informacion ver Zombeck (1990). En rayos X se suele utilizar habitualmente la
banda de 0.2 - 10 keV para medir luminosidades, o las subbandas 0.5 — 2 keV (rayos X
blandos) y 2 — 10 keV (rayos X duros).

1.1.3. Pertfiles de brillo

En relacion a la morfologia tipica que presentan las galaxias, detalladas en §1.1.1, se
ve como, a diferencia de lo que ocurre con las estrellas, las galaxias son observadas como
fuentes extensas en lugar de como fuentes puntuales. Esto hace que se pueda hablar de
magnitudes o brillos superficiales, que dan cuenta de la luminosidad por unidad de angulo
solido emitida por la fuente. Asi, hemos visto como a grandes rasgos cualquier tipo de
galaxia presenta un mayor brillo en su centro, y que éste va decayendo a medida que nos
alejamos de éste, de una u otra forma en funcion del tipo de galaxia (en las espirales méas
lentamente ya que nos encontramos con un disco y en las elipticas esto sucede de forma
méas abrupta).

Por ello, si modelamos una galaxia como una superficie con simetria polar, es decir que
su distribucion de brillo inicamente depende de la distancia al centro de la galaxia, r, lo
cual es adecuado en galaxias elipticas pero que para las espirales esto es una aproximacion
en la que se promedia la contribucién de los brazos espirales y tinicamente se compone
de un disco uniforme, se consiguen funciones que describen razonablemente como decae
el brillo a medida que nos alejamos del centro de la galaxia.

Esto llevo a la elaboracion de varios modelos empiricos, en donde los mas frecuentes
pueden resumirse a través del perfil de Sersic, que es un perfil generalizado que tiene la
forma

I(r) = Iye~ /)" (1.4)

donde I es el brillo superficial en el centro de la galaxia, y a da cuenta de la extension
de la galaxia.

De esta forma, tomando N = 1 se reproduce una exponencial, que se asemeja al observado
en el disco de las galaxias espirales, mientras que N = 1/4 reproduce el perfil de brillo que
se suele observar tanto en una galaxia eliptica como en el bulbo de una galaxia espiral, y
es conocido como el perfil de de Vaucoleurs. El caso N = 2 reproduciria una gaussiana
clasica.

Aunque aqui se ha dicho que el brillo superficial se modela como una distribucién con
simetria polar, realmente se hace necesario introducir una dependencia con el angulo: la
que de cuenta de con qué inclinaciéon observamos el disco (plano) de la galaxia. Ya que
por ejemplo para una galaxia espiral, aunque su disco tiene forma circular en multitud de
ocasiones lo observaremos como un disco con cierta inclinaciéon, asemejandose a una elipse.
Y lo mismo para las galaxias elipticas que no sean EO. Por ello, aunque el mencionado
anteriormente es el perfil generalizado, al aplicarlo a una galaxia hay que tener en cuenta
dicho parametro de inclinacion.
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1.2. Emisién de las galaxias

Hasta ahora se ha comentado como se mide el brillo de las galaxias y qué dependencia
presenta éste con la distancia al centro de la galaxia. Sin embargo, no se ha comentado
como se produce esta emision y qué fenémenos son los que la causan.

En general la mayor parte de la emisiéon de luz en las galaxias se debe a emision
térmica, producida por la luz de todas las estrellas de la galaxia. Y dado que cada una
de ellas emite aproximadamente como un cuerpo negro (BB), el espectro de una galaxia
suelen tener una forma de superposicion de cuerpos negros a diferentes temperaturas
(en un rango que tipicamente abarca desde los 2.000 hasta los 50.000 K, que son las
temperaturas tipicas de las superficies estelares).

Sin embargo, superpuesto a este continuo se suelen observar diferentes lineas, tanto
de emision como de absorcion, debidas a la absorciéon y emision de la luz emitida por las
estrellas al atravesar una masa de gas, ya sea de las atmosferas de las propias estrellas
o de nubes de gas de la galaxia (el medio interestelar). Debido a que no siempre estan
presentes los dos tipos de lineas se habla de galaxias de absorcién (A) si predominan
este tipo de lineas, galaxias de emision (E) en el caso contrario, o galaxias de emisién
y absorcion (E+A) cuando se tiene una mezcla de ambos tipos de lineas.

Aqui, dado que el elemento més abundante en el Universo es el Hidrogeno, es frecuente
que destaquen las lineas producidas por sus transiciones, correspondientes a la serie de
Balmer en la zona 6ptica: Ha, HB, Hd, ..., o a la serie Lyman en el ultravioleta, aunque
también son frecuentes lineas de elementos més pesados como He, O, C, etc, que aunque
se encuentran con una abundancia menor, ésta es lo suficiente como para producir lineas
apreciables.

1.3. Galaxias con formacion estelar

Ademaés de la emision térmica por la fotosfera de las estrellas, las galaxias pueden
exhibir otros procesos por los que su espectro se separa de la emision térmica. En concreto,
en ciertas galaxias (frecuentemente en galaxias espirales, y bastante mas improbable en
elipticas) existen regiones donde se estan formando un gran namero de estrellas a partir
de nubes de gas densas presentes en el medio interestelar, de tal forma que se habla de
brotes de formacion estelar (SF). Estas pueden tener una duraciéon de unos 10 millones
de anos o mas, es decir un tiempo no muy prolongado en la vida de una galaxia. Cuando
estos brotes tienen una importante contribucion en toda la emision galactica, se habla de
galaxia starburst (SB).

En estos casos, dado que las estrellas jovenes presentan una fuerte emision en la region
azul del espectro y estan muy proximas a extensas nubes de gas (las mismas que estan
produciendo la propia formacion estelar), estas ultimas se ven ionizadas fuertemente, de
tal forma que la mayor parte del Hidrogeno neutro pasa a encontrarse como Hidrégeno
ionizado, HII, teniendo lo que se denomina una region HII. Se producen entonces unas
lineas de emision intensas (a destacar las de la serie de Balmer en un espectro 6ptico) que
suelen estar acompanadas por una fuerte emision en la region infrarroja (IR) y ultravioleta
(UV), llegando a tener una contribucion importante en rayos X también. Por ello, las
galaxias SB son uno de los tipos de fuentes que se observan en rayos X, presentando una
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emision importante en la region de los rayos X blandos!. La emisién es menor en la zona
de rayos X duros como consecuencia de que ésta no es lo suficientemente energética como
para emitir apreciablemente en esta region.

1Como se ha dicho, una distincién que se puede realizar en la banda de los rayos X es dividirlos en
dos regiones: rayos X blandos, que presentarian energias inferiores a 2.0 keV y rayos X duros, con energias
superiores a 2.0 keV



CAPITULO 2
Nticleos Galacticos Activos

En el capitulo anterior se han visto los aspectos bésicos que presentan la mayor parte
de las galaxias, centrandonos en el rango 6ptico del espectro. En este capitulo en cambio,
se va a describir lo que ocurre en un porcentaje (~ 10 %) de estas galaxias, las cuales se
separan ligeramente de lo descrito anteriormente y presentan una componente adicional
que en ocasiones puede ser tan brillante o incluso mas que el resto de la galaxia. Nos
estamos refiriendo a las galazias activas, o galaxias que presentan en la regién central,
en su nicleo, una zona de intensa luminosidad (llamada nicleo de galaxia activa o AGN,
Active Galactic Nucleus), que no es producida por los mecanismos “clasicos" sino que
es debida a la acreciéon de materia por parte del agujero negro supermasivo (SMBH,
Supermassive Black Hole) existente en el centro de la galaxia.

2.1. Primeras observaciones y taxonomia

El descubrimiento de los AGN parte de historias diferentes que poco a poco fueron
convergiendo. Por una parte, Seyfert (1943) observo que un cierto nimero de galaxias
presentaban unas lineas de emision extremadamente intensas en su espectro 6ptico, pro-
ducidas por regiones muy ionizadas y con anchuras que involucran velocidades de hasta
~ 103 km s™! por efecto Doppler, lo cual hacia que no pudieran explicarse como regiones
HII. Tampoco podian ser debidas a efectos térmicos debido a que involucrarian tempe-
raturas de 7' ~ 10% K, demasiado alta para cualquier proceso conocido. En honor a su
descubridor, estas galaxias fueron denominadas galaxias Seyfert.

Por otro lado, en torno a 1963 se comenzaron a descubrir objetos que presentaban
una intensa emision en radio, ademas de tener una apariencia estelar (aparecian como
objetos puntuales (Schmidt, 1963)). Pero la caracteristica méas extrana que exhibian
era su distancia: en ese momento se convirtieron en algunos de los objetos mas lejanos
observados. Esto implicaba que estas fuentes emitian una increible energia, mayor incluso
que la emitida por una galaxia entera tipica. Ademaés, la emisién provenia de un espacio
extremadamente pequeno, puesto que se observaban como fuentes puntuales y presentaban
una variabilidad alta, con cambios apreciables en intervalos de semanas o meses incluso.
Esto llevaba a que su tamano debia ser < 1 pc. Debido a su apariencia estelar, pero
a que obviamente no podian ser estrellas, a estos objetos se los llamé cudsares (QSO,
Quasi-Stellar Object).

Con todo esto, y otras fuentes nuevas que se fueron descubriendo en las décadas
posteriores se llegd a tener una amplia clasificacion de estos cuerpos, en donde podemos
destacar los siguientes:

13
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x Cuasar (QSO). Como ya se ha dicho, proveniente de Objeto Cuasiestelar (Quasi-
Stellar Object), debido a que a pesar de ser los objetos mas lejanos que se observaban,
tenfan un brillo increiblemente alto atin permaneciendo con una apariencia estelar,
es decir puntual, por lo que no se les podia clasificar como galaxias. A pesar de ello
presentan una luminosidad increiblemente grande, > 10* erg s=! tinicamente en la
region de los rayos X. Ademés, se observan intensas lineas de emision muy anchas
(con v = 10% km s71).

*x Seyfert 1 (Sy 1). En este caso se observa la galaxia anfitriona en la que destaca un
ntcleo brillante sin resolver (es decir, puntual). Este presenta en la regién optica
del espectro lineas de emisién anchas (con anchuras > 10® km s™!) junto con lineas
estrechas (~ 400 km s™'). Aunque las primeras son producidas por transiciones
permitidas, estas ultimas se ven en transiciones permitidas y prohibidas (por la
aproximacion dipolar eléctrica).

*x Seyfert 2 (Sy 2). Son semejantes a las Sy 1, con la diferencia de que en este caso
no se observan las lineas anchas, aunque siguen siendo visibles intensas lineas de
emision estrechas, tanto de transiciones permitidas como prohibidas.

*x LINERSs (Low-Ionization Nuclear Emission-line Region). Se podria decir que son
similares a las Sy 2, pero con un patrén en las lineas de emisién que indica una baja
ionizacion.

* BL Lacs. A diferencia de los anteriores, no presentan lineas de emision o éstas
son muy débiles, pero si presentan una fuerte emision en el continuo en la regiéon
nuclear de la galaxia, principalmente en la regién de radio o de rayos X, en la cual
se observa una gran variabilidad (variaciones muy réapidas en el tiempo).

Ademas de estos tipos, a los que podriamos anadir subdivisiones como Sy 1.1, Sy 1.5, Sy
1.9 etc, 6 QSO 1, QSO 2, cabe destacar que existen otros no mencionados aqui, como
las radio galazias (galaxias con una fuerte emision en radio), a su vez subdivididas en
radiogalaxias con lineas anchas (BLRGs) o con lineas estrechas (NLRGs), etc

En la figura 2.1 se puede ver una representacion de los espectros tipicos que presentan
los principales tipos de AGNs mencionados, comparandose con el espectro de una galaxia
normal.

2.2. Modelo estandar y unificacién de los AGNs

Todos estos objetos presentan caracteristicas diferentes, pero examinando detallada-
mente éstas se observa como existen rasgos comunes, los cuales hicieron posible una con-
vergencia de los modelos que los describen. Asi, en todos estos objetos observamos cémo
la region causante de toda esta emision es muy pequena, concentrada en el niicleo de
las galaxias (en el caso de los cudsares se pudo deducir observando algunos cercanos que
también se localizaban en el centro de una galaxia).

Ademas, se pueden establecer dos cotas a esta regiéon: por un lado su tamano, tanto
a partir de la resolucion obtenida por imagenes de radio u 6pticas como a partir de la
variabilidad en su emision. Esto ultimo se deduce de que un cuerpo no puede presentar
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Figura 2.1. Comparativa de los espectros 6pticos tipicos de diferentes
tipos de AGN. A destacar la diferencia en las anchuras de las lineas de
emision y la forma del continuo. Cortesia de William C. Keel.

cambios significativos en un espacio de tiempo inferior al que tarda la luz en atravesarlo
completamente. Por otro lado su masa, ya que la luminosidad de Eddington (ver Krolik,
1999, pag. 125) impone un limite inferior al valor que puede tomar ésta como consecuencia
de que un cuerpo de una masa dada no puede emitir una luminosidad arbitrariamente
alta. Esto mostré que dichas regiones tipicamente tenian el tamano del Sistema Solar o
algo mayores, y que contenian masas del orden de 10¢ — 10*® M, (es decir, una fracciéon
entre el 1% y el 1%0 de la galaxia entera), lo cual no podia ser explicado por ningin
objeto conocido.

Estos datos junto con otros condujeron a la conclusion de que este objeto tinicamente
puede ser un agujero negro supermasivo (SMBH), puesto que ningtn otro cuerpo podria
generar tanta emision en forma de radiaciéon en un espacio tan pequeno. A posteriori se
comprob6 esta hipotesis por otros hechos, como el intenso campo gravitatorio que alli
debia imperar para explicar, por ejemplo, las anchuras de las lineas de emision o la forma
relativista de la linea Ko del Fe observada en los espectros de rayos X (ver Fabian et al.,
2008).

Segiin nuestro conocimiento actual, se puede concluir que préacticamente la totalidad
de las galaxias presentan un SMBH en su centro, el cual puede estar “dormido” (sin
materia a su alrededor que pueda caer hacia éste y produzca la emision observada en los
AGN) como ocurre con el de nuestra Galaxia o en la mayor parte de éstas, o “activo”, en
donde se tiene una gran cantidad de materia precipitdndose hacia éste e irradiando una
gran cantidad de energia. En este tltimo caso, que es el més atractivo desde el punto
de vista observacional, se puede hablar de varias estructuras que se forman alrededor del
SMBH (acompanar de Figura 2.2):


http://www.astr.ua.edu/keel/agn/spectra.html
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Figura 2.2. Representacion de un
AGN con sus partes principales: SMBH
en el centro, AD, toro y jets. Vemos
como en funcién de por donde se ob-
serve se tiene un tipo u otro de AGN:
para un QSO 6 Sy 1 se observa la luz
emitida por la BLR, explicando asi la
observacion de lineas anchas, mientras
que para las Sy 2 esta regién queda
absorbida por el toro de polvo, por lo
que Unicamente se observa la luz emi-
tida por la NLR. Las flechas indican las
posibles direcciones de observaciéon. El
tamano tipico de toda la estructura ob-
servada es de ~ 100 pc, mientras que
el disco de acrecién Gnicamente presenta
un tamafno de ~ 0.1 — 1 pc. Cortesia de
NASA/CXC/M. Weiss.

Disco de acrecion (AD) En la region mas proxima al SMBH la materia va formando un

disco delgado que presenta una rapida rotacion, con velocidades v > 103 km s~!. En
este disco la materia pierde paulatinamente momento angular como consecuencia
de la friccion a la que se ve sometida, por lo que describe 6rbitas espirales que van
cayendo hacia el SMBH. Esto produce una fuerte emision radiativa que abarca desde
el IR, visible, UV, rayos X hasta los rayos v a medida que la materia se aproxima
cada vez mas al horizonte de sucesos del SMBH. Este disco suele localizarse en la
region entre 3 — 103 Rg'.

Region de Lineas Anchas (BLR, Broad Line Region). En torno al SMBH y al AD

existe una region que se extiende a una distancia de ~ 0.01 — 1 pc en la que hay
burbujas de gas denso (con una densidad p 2 10° ecm™ y temperatura 7' ~ 10* K)
orbitando a una gran velocidad, tipicamente de > 1.000 km s~! y que puede llegar
hasta los ~ 30.000 km s~!. Asi, esta regién es la causante de las lineas anchas
observadas en los QSO y Sy 1, debidas a efectos Doppler por la alta velocidad y
turbulencia del gas.

Region de Lineas Estrechas (NLR, Narrow Line Region). Mas lejos del SMBH (10 —

10% pc) se localizarfa una region con burbujas de gas de una densidad mucho menor,
p ~ 10> — 10% ecm™3. Debido a la distancia a la que se encuentra presenta una

'Rs es el Radio de Schwarzschild, que delimita el radio por debajo del cual ya ni la luz puede escapar

2GM

de dicho cuerpo, y toma el valor Rg = =7~ con G la Constante de la Gravitaciéon Universal, M la masa
del agujero negro y ¢ la velocidad de la luz.
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Core of Galaxy NGC 426l

Hubble Space Telescope
Wide Field / Planetary Camera

Ground-Based Optical/Radio Image HST Image of a Gas and Dust Disk

Figura 2.3. Region central del LINER
NGC 4261 observado por el Hubble
Space Telescope (HST) en 1992. Se
distingue claramente una estructura os-
cura en forma de toro con un tamano
~ 100 pc que concuerda con el toro

predicho por el modelo estandar alrede-
dor del SMBH. Cortesia de Hubble Site
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velocidad claramente inferior (~ 100 km s™!) y una menor turbulencia. La baja
densidad facilita que se puedan producir transiciones prohibidas, de tal forma que
se observa emision de lineas estrechas prohibidas (también permitidas) en esta zona.

Esta es la region en la que se produce la emision de las lineas estrechas como son
[NII| u [OILI].

Toro (Obscuring Torus). Con las regiones vistas hasta ahora se podria explicar la emision
observada, pero no se explicaria por qué en algunos tipos se observa la BLR pero en
otros no. Y para ello el mecanismo maés plausible actualmente (ver Almeida, 2009,
§1.5) es que en torno al SMBH, entre la BLR y la NLR, existe un toro de gas frio
y polvo de unos 10 — 100 pc de tamano.

Este toro es opaco a la luz visible, y oculta parcialmente los rayos X, por lo que en
ciertas direcciones oculta al SMBH central, el AD y la BLR. Esto es precisamente
lo que causa que en algunos tipos de AGNs se vean lineas anchas y en otros no: la
direccion en la que se estd mirando al AGN. Y tal y como vemos en la Figura 2.2
tnicamente en los cuésares y el las Sy 1 se observa por encima del toro, por lo que
se observa tanto la BLR como la NLR, i.e. lineas anchas y estrechas. Sin embargo
en las Sy 2 la linea de visién atravesaria el toro, impidiendo la observacion de la
BLR.

Otros de los hechos que apuntan a la existencia de dicho toro es que en algunos
sistemas proximos se ha podido observar una estructura similar a ésta directamente,
a partir de imégenes de alta resolucion del Hubble Space Telescope (HST). En la
Figura 2.3 se ve un ejemplo de esto, en donde aparece una estructura oscura en
forma de toro en torno al SMBH de ~ 100 pc de diametro, lo que concuerda con los
tamanos estimados para este toro.

Jet. Por iltimo, una de las partes mas significativas, aunque no directamente relevantes
en nuestro trabajo, son los jets (chorros) que se producen en algunos AGNs. Estos
se producen debido a que el campo magnético residual que presenta el SMBH se ve
altamente colimado sobre el eje de rotacion de éste como consecuencia de su rapida
rotacion. Debido a este campo magnético, los electrones del medio se aceleran


http://hubblesite.org/newscenter/archive/releases/1992/27/image/b/
http://hubblesite.org/newscenter/archive/releases/1992/27/image/b/
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hasta velocidades relativistas (con energias ~ TeV), y emiten en todo el espectro
electromagnético (desde las onda de radio hasta los rayos gamma) a través de emision
sincrotréon y Compton inverso.

Por ello, en estas direcciones se tiene un chorro de particulas relativistas y radiaciéon
muy colimado que puede extenderse hasta llegar a distancias de ~ kpc o superiores
en casos extremos.

2.3. Emision en rayos X de un AGN

Ademés de por su increible luminosidad, los AGNs se caracterizan por presentar un
espectro continuo extremadamente plano, que va desde las ondas de radio hasta los rayos
gamma (de ~ 10® — 10*” Hz). Es decir en todo el rango electromagnético se emite un
flujo similar de energia en cada década de frecuencia, lo cual da cuenta de que se estén
produciendo diferentes mecanismos de emision, ya que cualquier mecanismo (como puede
ser por ejemplo la emisién térmica de cuerpo negro) emite inicamente en una region
especifica del espectro.

Por ello deben de existir diferentes procesos de origen no térmico que expliquen toda
esta emision. A energias bajas (radio) el mecanismo que domina es la radiacion Sincrotron,
mientras que a alta energia (rayos X y ) no hay un mecanismo que domine claramente,
sino que hay un conjunto de ellos responsables de la emision producida: efecto Comp-
ton inverso, Bremsstrahlung o aniquilacion electréon-positron (para més informacion ver
Jiménez, 2003). Aqui nos centraremos en una descripcion fenomenologica de la emision
que presentan en la region de los rayos X y qué diferentes componentes tiene ésta.

2.3.1. El continuo: ley de potencias

La region entre 0.2 y 100 keV presenta una componente continua subyacente que se
puede modelar como una ley de potencias, de tal forma que la luminosidad especifica
tendra la forma

L(v)=Av~" = L(E)=KE™" (2.1)

ya sea en funcion de la frecuencia, v, o de la energia, F. Esta tltima es la mas utilizada
en rayos X. Aqui se supone que el indice I' es constante, y tipicamente se observa que I'
toma valores entre ~ 1.5 — 2.5.

Este continuo se produce en la region caliente (corona) localizada en torno al AD,
donde los electrones de muy alta energia que llegan hasta aqui (tanto emitidos por los jets
como por la corona) ceden energia a los fotones emitidos por el AD que presentan una
energia menor, tipicamente en el rango ultravioleta, produciéndose asi un efecto Compton
inverso.
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2.3.2. Linea Fe Ko

Superpuesto al continuo normalmente se observan lineas de emisiéon o absorcién pro-
ducidas por los elementos que haya en el medio. Sin embargo, las lineas de emision
presentes en la region de los rayos X son mucho mas escasas que las existentes en la
region optica, debido a que involucran necesariamente elementos mas pesados. Estos se
encuentran en unas cantidades muy pequenas y por tanto las lineas son bastante débiles
o inexistentes. Entre las excepciones (lineas de Hg, O, C, Ne, Fe y otros) destaca la
producida por la transicion Ka del Fe, que aparece a una energia de 6.4 keV para Fe
neutro y hasta 6.9 keV para Fe muy ionizado. Se trata de una linea claramente visible y
destacable en los espectros en rayos X de muchos AGNs por el hecho de que se encuentra
relativamente aislada.

Esta intensa linea se ve posibilitada debido a que el hierro suele presentar una abun-
dancia moderada: su abundancia relativa frente al H es de ~ 3-107°, que aunque es baja
tnicamente esta un orden de magnitud por debajo de las abundancias de C; N u O. Asi,
esta transicion se produce cuando se tiene un atomo o i6n de Fe al que se le arranca un
electron 1s, ocurriendo la transicion Ka entre los niveles més bajos: 2p — 1s.

Este fenémeno se conoce como fluorescencia, y en el caso de Fe se produce mucho
mas frecuentemente que el efecto Auger. En el entorno de un AGN se puede producir
una linea de emision Ka del Fe tanto cerca del SMBH, cuando el Fe esta muy ionizado
y el campo gravitatorio y los movimientos son relativistas, o cuando el Fe esta en estado
neutro lejos del AD. En el primer caso tenemos una linea ancha, resultado de distintos
efectos de ionizacion y de la relatividad, mientras que en el dltimo tenemos una linea
estrecha a 6.4 keV.

Ademas de su gran intensidad, otro de los hechos que hacen a esta linea mas intere-
santes es que debido a la emision producida en el AD (muy cerca del horizonte del SMBH,
donde existe un intenso campo gravitatorio) ésta presenta varios efectos relativistas, de tal
forma que su perfil se aleja del perfil tipico de una linea de emisiéon, no siendo simétrico,
y en el que se encuentran efectos debidos tanto a la relatividad especial como a la general
(ver Fabian et al., 2008).

2.3.3. AGNs oscurecidos

En la estructura de un AGN hemos mencionado que existe un toro de gas y polvo
alrededor del SMBH, el cual es opaco a la radiacion 6ptica, y presenta cierta opacidad para
los rayos X, afectando en mayor medida a los rayos X blandos que a los duros. Esto hace
que siempre que se observe al AGN con este toro de por medio no se esté observando toda
la radiacion emitida, sino que una buena parte de ésta esté oscurecida por esta estructura,
hablandose en estos casos de AGNs oscurecidos.

Esta absorcion, que en un espectro tipico de rayos X se refleja en una emision inferior a
la esperada en la region mas blanda del espectro (como veremos méas adelante en la Figura
3.7) puede caracterizarse determinando la columna de Hidrégeno, Ny, que ha tenido que
atravesar la luz desde que es emitida hasta que la observamos. Esta columna se mide
como una densidad superficial, en la que se integra todo el H presente a lo largo de la
trayectoria del foton. Se utiliza tnicamente la cantidad de H como referencia, y para el
resto de elementos se suponen unas abundancias quimicas estandares.
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A su vez, la magnitud que nos da informacién de qué interaccion se produce entre los
fotones y las particulas cargadas del medio (tipicamente electrones) es la seccion eficaz de
Thomson, que representa un area hipotética (es decir no fisica, solo existe matematica-
mente) alrededor de las particulas del medio para la cual los fotones son factibles de sufrir
una interaccion y ser dispersados. Asi, considerando colisiones elasticas entre fotones y
electrones, donde la energia de los primeros es claramente inferior a la energia en reposo
de los electrones (algo que se verifica en la region estudiada, ya que hv ~ keV mientras
que la energia en reposo del electron es 0.5 MeV), se obtiene la seccion eficaz de Thomson:

or ~ 6.65- 107 cm? (2.2)

Con esta seccion se puede predecir que en el momento en que se tenga una densidad
columna superior a o, ! todos los fotones se veran dispersados por el medio, por lo que la
emision del AGN se vera atenuada fuertemente por efecto Compton. Por ello, una division
natural a hacer en los AGNs oscurecidos es ver cuiles de ellos presentan una densidad
columna de H, Ny, inferior a ésta o mayor, encontrandose la division en

Ny =o0;'~1.5-10* cm ™2 (2.3)

Asi, si la densidad observada es inferior a este valor, Ny < N%, no todos los fotones se
veran dispersados, y nos referiremos a estos AGNs como AGNs Compton-thin, mientras
que en caso contrario se habla de AGNs Compton-thick.

Aunque en este punto cabe destacar que la densidad columna medida directamente
no sera tnicamente debida al toro del AGN, sino que también tendra en cuenta la posible
absorcion producida por la galaxia anfitriona donde se encuentra el AGN y la absorcion
producida por nuestra propia galaxia. La densidad columna de gas a través de nuestra
Galaxia es del orden de 102! — 10?2 cm~2 (fuera del plano de la Galaxia es en promedio
8-10% cm—?).

2.4. Identificacién y caracterizacién de AGNs

Hemos visto coémo el signo més directo de la presencia de un AGN es un exceso en
la emision de la galaxia en la region de los rayos X (tipicamente medido en la banda
de 0.2 — 10 keV), de tal forma que cuando se tiene una luminosidad en dicha banda
Lx 2 10*2 erg s7! siempre existe un AGN. Y si ademas Ly > 10* erg s7!, se tiene una
probabilidad muy alta de estar ante un QSO. Estos limites se deben a que el otro tipo
de fuente que puede presentar una emision similar en rayos X (las galaxias con formacion
estelar, SF, junto con las fuentes estelares como binarias de rayos X) no es capaz de
producir una luminosidad mayor de 10*? erg s~! por limitaciones en cuanta SF se puede
generar en un volumen dado o niimero de cuerpos y el tamano de una galaxia tipica.

Otra de las magnitudes a tener en cuenta y que da una idea de cuanto de importante es
el AGN frente a la galaxia es el cociente entre el flujo en rayos X frente al del rango 6ptico,
X/O (también llamado el X-ray fluz to Optical ratio). En la definicion que utilizaremos
aqui el flujo del rango 6ptico vendré dado por el de la banda R.

Esta cociente es importante porque suele diferenciar bastante bien entre AGNs y SFs,
ya que en los primeros suelen dominar los rayos X frente al 6ptico, verificando —1 <
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log X/O < 1, mientras que en las galaxias SF, aunque existe una emision en rayos X, ésta
suele ser claramente inferior a la presente en la region optica, por lo que log X/O < —1.
El caso log X/O > 1 suele ser menos frecuente, y daria cuenta de fuentes que emiten
una energia muy superior en rayos X que en el 6ptico, lo cual suele interpretarse como
AGNs oscurecidos, de tal forma que dado que los rayos X se ven menos atenuados al
atravesar el gas absorbente que los fotones 6pticos, se observa una diferencia mayor de la
que realmente existiria si no se produjese esta absorcion.

En relacién a esto, una magnitud que se ha observado (ver por ejemplo Della Ceca
et al., 2004) estar relacionada con la absorcion existente en rayos X es la Hardness Ratio,
HR, definida como

H-S
H~+S

donde H es el flujo medido en una banda “dura” de rayos X y S una banda “blanda’.
Para estas bandas realmente existe un abanico de posibilidades de elecciéon, pero aqui
se ha escogido una frecuentemente utilizada, HR2, en la cual S se refiere a la banda
0.5 —2.0 keV y H es la banda 2.0 — 4.5 keV para los datos de XMM-Newton (debido a
que dicho flujo se mide en cuentas por unidad de tiempo, éste depende del instrumental
usado).

De esta forma, se ve como HR € [—1,1], de tal forma que valores negativos de HR se
corresponden con dominio de la emisién blanda, mientras que valores positivos implican
dominio de la emisiéon dura. Valores elevados de H R pueden revelar la presencia de
oscurecimiento, debido a la absorcién fotoeléctrica de los rayos X blandos.

HR = (2.4)

2.4.1. Lineas de emision 6pticas y diagrama BPT

Uno de los rasgos distintivos que presentan los espectros 6pticos de AGNs es la pre-
sencia (en general) de fuertes lineas de emision. Y dado que éstas lineas estan relacionadas
con la emision producida en diferentes partes de los AGNs (BLR y NLR), un estudio de
las propiedades de estas lineas nos da una informaciéon directa de estas regiones.

Existen varias relaciones importantes que se pueden utilizar para determinar si la
fuente de ionizacién de la NLR es un AGN o no. En este trabajo nos vamos a centrar en
una relacion encontrada por Baldwin et al. (1981) a partir de los cocientes entre los flujos
de varias lineas presentes habitualmente en los espectros 6pticos: [OIII]A5007, [NIIJA6584,
HaX6563 y HGA4861, donde los corchetes indican que se trata de lineas prohibidas.

Asi, realizando un diagrama en el que se representan los cocientes [OI11]5007 /H 54861
frente a [NII]6584/Ha6563 (y que en honor a los autores del mencionado articulo recibe
el nombre de Diagrama Baldwin-Phillips-Terlevich, o abreviadamente diagrama BPT) se
observa coémo se establece una clara diferencia entre los AGNs (y dentro de éstos los Sy.
de los LINERs) y las SFs, con formacion estelar. Asi, estas ultimas regiones presentan
siempre unos cocientes mucho més reducidos, existiendo una curva que consigue dividir
ambas zonas con cierta precisiéon, como se puede observar en la Figura 2.4. Aunque hay
distintas versiones de esta curva, una de los méas utilizadas es la de Kauffmann et al.
(2003)

0.61

log [OI11]/HB = fog NI /Ha 005 * 13 (2.5)
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Este diagrama tiene una gran importancia debido precisamente a que permite diferen-
ciar rapidamente galaxias con formacion estelar (SF) frente a AGNs.
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Figura 2.4. Diagrama BPT (Baldwin-Phillips-Terlevich) en el que se
muestran los cocientes entre los flujos de las lineas [OIII]A5007 / H5A4861
frente a [NIIJ]A6584 / HaA6563. En verde se han representado galaxias
con formaciéon estelar; en azul Sy. 2 y en rojo LINERs. Se observa
c6mo se obtiene una distincién empirica entre ambos tipos, que permite
diferenciarlas a través de la curva continua, ecuacion (2.5). La linea
punteada representa un limite tedrico a los valores producidos por SFs, y
las galaxias presentes entre ambas curvas se suelen denominar composites,
con alta probabilidad de tener tanto un AGN como SF. Imagen extraida
de (B A Groves and Kauffmann, 2006).

Por otro lado, y recordando que uno de los rasgos que diferencian los distintos tipos
de AGNs son las anchuras de las lineas de emision observadas en el espectro 6ptico, la
clasificacion de éstos se puede realizar atendiendo a la anchura a media altura (Full Width
at Half Mazimum, FWHM) que presenta una de las lineas que esta presente practicamente
siempre: HpA3. Asi, lineas con anchuras < 400 km s=! se consideran lineas estrechas,
de tal forma que se deduce la observacion de una Sey. 2. En cambio, la presencia
de lineas anchas (FWHM > 1000 km s™!) denota la presencia de una Sey. 1 o QSO.
Velocidades intermedias (de entre ~ 400 — 1000 km s™!) suelen revelar la presencia de
un tipo intermedio de AGN, que se denomina Narrow Line Seyfert 1 (NLS1), ya que no
presentan lineas anchas pero tampoco son lineas estrechas como para clasificarlo como
una Sey 2.



CAPITULO 3
Observaciones y método de trabajo

3.1. Cartografiados astronémicos utilizados

Una de las caracteristicas de la astrofisica (y la cosmologia) frente a otras ramas
de la fisica es que en ésta no se trabaja con sistemas fisicos que pueden manipularse,
simplificarse o en los que se puede fijar unas condiciones adecuadas para facilitar los
fenémenos en estudio, sino que aqui hay que estudiar sistemas muy distantes (ya sean
estrellas, galaxias,...) con los que no se puede interaccionar. Unicamente podemos
estudiar los efectos que nos llegan de ellos, lo que observamos. Esto hace que sea mas
complicado la distincién de los diferentes fenémenos que alli tienen lugar, pues siempre
observaremos todos mezclados.

Por ello, una de las formas que resultan mas eficaces de cara a analizar lo que ocurre
en estos sistemas (en las galaxias, por ejemplo) es realizar estudios estadisticos, en los
que en lugar de trabajar aisladamente con cada galaxia, se intenta estudiar lo que ocurre
colectivamente en un gran nimero de ellas. Asi los fendémenos particulares de cada una
de ellas quedan atenuados y tinicamente emergen las propiedades comunes a todas ellas.
En concreto, en este trabajo se han utilizado principalmente dos catalogos de fuentes
extragalacticas, uno con observaciones de espectros de galaxias cercanas en la region
optica del espectro (4000 — 7500 A), el 6-degree Field Galaxy Survey (6dFGS), y otra con
las observaciones efectuadas en la region de los rayos X (0.2—12 keV, es decir, 1—50 A) por
el telescopio espacial XMM-Newton (X-ray Multi-Mirror Mission, construido y operado
por la ESA, European Space Agency). Utilizamos la ultima version de su catéalogo, el
XMM-Newton Serendipitous Source Catalogue (2XMMi).

3.1.1. 6dFGS: Six-Degree Field Galaxy Survey

El 6dF Galaxy Survey (6dFGS) es un proyecto (Jones et al., 2004) iniciado en 2001
y finalizado en 2006 para medir las distancias y velocidades de més de 100.000 galaxias,
obteniendo a su vez las masas y movimientos de éstas, consiguiendo un mapa de una buena
parte de nuestro Universo cercano (hasta z ~ 0.15), aunque inicamente del hemisferio sur.
Estas observaciones se realizaron a través del UK Schmidt Telescope (UKST), telescopio
de 1.2 m operativo desde 1973 y situado en el Observatorio Anglo-Australiano (AAO),
en Australia. Los datos de dicho cartografiado estan disponibles piiblicamente en http:
//www-wfau.roe.ac.uk/6dFGS/.

Para realizar este cartografiado (survey), se empleo6 el instrumento 6-Degree Field,
que es un espectroscopio multi-objeto que permite tomar 150 espectros simultaneos a
través de sus 150 fibras opticas, abarcando un campo de 5.7° en conjunto. Cada fibra
obtiene la luz de un area de 6.7 arcsec de ancho, por lo que para nuestros intereses se
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Imagen del UK Schmidt Telescope. Detalle del espectrometro 6-Degree Field.

abarca toda la region nuclear de la galaxia mas una importante parte de la emision de la
galaxia anfitriona. En su tercera y final version, 6dFGS DR3 publicada en 2009, se cuenta
con un catalogo de 125.000 galaxias, abarcando un area observada de ~ 17.000 deg?,
convirtiéndose asi en uno de los catalogos de galaxias més completos que hay del hemisferio
sur.

3.1.2. 2XMMi: XMM-Newton

Telescopio Espacial XMM-Newton. Cortesia de ESA.

Como ya se ha mencionado, y en contraste con la astronomia éptica, la observacion
en la region de los rayos X presenta una historia mucho maéas joven, y claramente ligada al
desarrollo de la astronomia en el espacio. Es por esto que el observatorio espacial europeo
XMM-Newton, el mayor satélite cientifico construido en Europa, ha traido un increible
aumento en la comprension del Universo a altas energias.

Ya que la idea es observar el cielo en rayos X, no se puede pensar en la imagen tipica
de un telescopio 6ptico, con un espejo que a través de una reflexion “normal” focalice
la imagen al detector, puesto que los rayos X no se reflejarian sino que atravesarian el
espejo. En su lugar se construyen unos espejos tangentes a la direcciéon de incidencia de
los rayos X, de tal forma que se maximiza la reflectividad de éstos haciendo que el angulo
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de incidencia y reflexién sean pequenos. Asi, se va focalizando el haz de rayos X hacia el
plano focal, donde se sitiia el detector.

Pero esto trae consigo varios problemas, uno de ellos es que al colocar los espejos de
esta forma la superficie efectiva que recoge realmente luz es muy pequena, con la necesidad
de hacer unos espejos extremadamente largos, tanto para aumentar el area colectora como
para conseguir focalizar la luz incidente. Y para conseguir aumentar el area colectora, se
“anidan" los espejos disponiendo muchas laminas concéntricas, de forma que cada una de
ellas focaliza parte del haz incidente. Este sistema se puede ver en la Figura 3.1.

Parabaloid

Hypertaloid

Newton mirrors during integrat

Inagecoutaoy of Do Sttt G-

(b)

Figura 3.1. En (a) se puede ver un esquema de coémo funciona un
telescopio de rayos X, en donde el mayor cambio respecto a un telescopio
optico se produce en la colocacion de los espejos. En (b) se observa una
imagen de la parte frontal de los espejos de XMM-Newton. Se distingue
el gran nimero de laminas existentes (58), entre las cuales pasan los rayos

X. Cortesia de ESA

Y aqui es donde se produce la principal diferencia entre este telescopio y otros como
Chandra X-Ray Observatory. En este montaje es necesario sopesar dos aspectos que a
grandes rasgos son: construir unas laminas més gruesas y rigidas, ddndonos una mayor
resolucion, o construirlas mas delgadas, obteniendo una resolucion inferior, pero a cambio
permiten la inclusiéon de un mayor ntimero de laminas en el mismo espacio, permitiendo
que hayan maés rayos captados, es decir una mayor superficie colectora.

Para XMM-Newton se eligi¢ esta segunda via, llegando a presentar unas 58 laminas
delgadas (con menos de 1 mm de grosor), fabricadas de Niquel y con una capa reflectante
de Oro. Para nuestro estudio de galaxias cercanas la resolucién angular, o calidad de
imagen no es fundamental; pero si lo es el obtener el mayor niimero de fotones, motivo
por el cual hemos utilizado datos de XMM-Newton.

Como detalles técnicos', es significativo mencionar que este satélite tiene unos 10
metros de largo, pesa casi 4 toneladas, el area colectora de los 3 telescopios coalineados
es en total de 0.43 m? y presenta una resolucion de ~ 12 — 15 arcsec?, observando en la

!Para mas informacién acerca del telescopio y la misién, ver http://sci.esa.int/science-e/www/
area/index.cfm?fareaid=23

2En astronomia de rayos X se suele utilizar la Half Energy Width (HEW) para caracterizar la calidad
de imagen. Esta considera el diametro que incluye la mitad de la luz en una imagen de un punto.
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region de rayos X desde 0.2 —12.0 keV. La misiéon comenzo en 1999, y tras una extension
aun se encuentra operativo, continuando hasta 2014 por lo menos. Sus instrumentos son:

* EPIC (tres Furopean Photon Imaging Cameras). Las cdmaras principales, obte-
niendo una imagen en rayos X del cielo con un campo de 30 arcmin y una resoluciéon
de ~ 15 arcsec. Una de ellas utiliza un tipo de CCD (PN) diferente a las otras dos
(MOS), presentando una mayor sensibilidad y eficiencia, por lo que tnicamente se
utilizaran los datos relativos a esta cAmara. Registran también tanto el tiempo de
llegada de cada fotén como su energia, por lo que los espectros utilizados en este
trabajo estan extraidos de estos datos.

* RGS (dos Reflection Grating Spectrometers). Son los espectrometros con los que se
consiguen los espectros de alta resolucion en rayos X para las fuentes detectadas, en
el rango de 0.33 — 2.5 keV.

* OM (Optical Monitor). Acompanando a las observaciones en rayos X, el XMM-
Newton presenta un pequeno telescopio éptico con el que poder realizar observaciones
simultaneas (de las mismas fuentes que se estan observando en rayos X) en el rango
6ptico y ultravioleta.

XMM-Newton ha generado un catélogo de detecciones de fuentes de rayos X que en
su version mas reciente, el 2XMMi-DR3, con observaciones desde el 2000 hasta el 2009,
contempla mas de 350.000 detecciones, pertenecientes a més de 260.000 fuentes tnicas,
cubriendo un area del cielo ~ 500 deg?, de las cuales la gran mayoria (todas salvo 30.000)
pertenecen a fuentes puntuales.

Figura 3.2. Observacion de la misma region del cielo (en torno a la galaxia AM
1211-465) en la banda azul del espectro optico a través del UKST (izquierda)
y en rayos X a través del XMM-Newton (derecha). Vemos como la imagen
obtenida difiere en funcion de en qué regiéon del espectro se observe.
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3.2. Metodologia y construccion de la muestra

3.2.1. Construccion de la muestra

Como se ha mencionado en el resumen, en este trabajo se ha llevado a cabo un
estudio de galaxias cercanas, para lo cual se han cruzado los datos existentes de galaxias
cercanas observadas en el rango 6ptico a través del 6dFGS con las observaciones en rayos
X efectuadas por XMM-Newton.

Por ello, el punto de partida fue obtener las fuentes que se encontraban en ambos cata-
logos, para lo cual se ha partido de las observaciones de 6dFGS y utilizando la herramienta
proporcionada por el XMM-Newton Survey Science Centre (SSC), FLIX', se determiné si
en las posiciones en las que en 6dFGS existia una galaxia habia en 2XMMi una deteccion,
ésta no existia o XMM no habia observado en dicha zona. Para ello se dejé una tolerancia
inicial para dichas coincidencias de hasta 30 arcsec (es decir, se consideraba que habia
una correspondencia si entre ambas detecciones existia una distancia menor de 30 arcsec).
Con ello se obtuvieron inicialmente 627 fuentes detectadas por 2XMMi correspondientes
a observaciones del 6dFGS. Un ejemplo de estas fuentes se tiene en la Figura 3.3.

(a) F02581-1136. (b) MCG -1-24-12.

Figura 3.3. Algunas galaxias de nuestra muestra, en donde se han superpuesto curvas
de nivel pertenecientes a la emisién en rayos X sobre la imagen Optica de la galaxia.
Se observa cémo en general el flujo de rayos X obtenido cubre toda la galaxia optica,
debido a la baja resolucién de XMM-Newton.

Distribuciéon esperada

Sin embargo, en este punto era necesario analizar la estadistica de estas correspon-
dencias. En principio, con lo anterior se ha obtenido un listado de las fuentes que se
encuentran en una posicion similar en ambos catalogos, pero esto no asegura que efectiva-
mente pertenezcan ambas a la misma fuente, sino que habria cabida para fuentes espurias
que fisicamente no tienen ninguna relaciéon con las galaxias presentes en el 6dFGS.

Un mecanismo efectivo para discriminar dichas fuentes es tener en cuenta las separa-
ciones entre las posiciones de las fuentes en ambos catédlogos con sus respectivos errores.

'El servicio FLIX determina para una posicién dada limites superiores para los flujos en rayos X
efectuados por XMM-Newton, encontrandose disponible en http://www.ledas.ac.uk/flix/flix.html.
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Esto puede cuantificarse a través de una variable adimensional de la forma z = %,

donde Ar es la separacién de la posicion de la fuente entre los dos catalogos y o es el
error estadistico en la posicion de ésta (que es una suma cuadrética de las desviaciones
tipicas en ambos catdlogos). Con ello, se espera (Watson et al., 2009, pag. 358) que
el nimero de fuentes para un x dado tenga la forma de una distribuciéon de Rayleigh,
N(z)dx < ze™*2dx.

Esto permite comparar la distribucién obtenida en nuestra muestra con la esperada
(Figura 3.4). Observando a partir de qué valor de = el nimero de fuentes obtenido es
mayor del esperado, nos da un valor 6ptimo en el que cortar las correspondencias puesto
que éstas tendran una alta probabilidad de ser asociaciones espurias. En nuestro caso, este
corte se realizo para x = 2.5, puesto que en torno a dicho valor se obtenia la separacion
respecto a los valores esperados, consiguiendo una muestra de 440 correspondencias, y
una distribucion como la de la Figura 3.5.
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galaxias N obtenido en la muestra inicial para
cada valor de = = %, donde Ar es la separa-
cion entre las posiciones dadas por ambos sur-
veys y o el error total de dicha separaciéon. La
curva roja es la distribuciéon esperada segin la
distribucién de Rayleigh: N(z) oc ze ™" /2dz.
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Figura 3.5. Analogo a la Figura 3.4 pero en
esta ocasion se muestra la distribuciéon de las
galaxias una vez eliminadas las que presentaban
x > 2.5.

Fuentes puntuales

Por otro lado, se ha mencionado en §2 que los AGNs se observan como fuentes pun-
tuales debido a su distancia y su tamano extremadamente pequeno. Por ello, de las
fuentes detectadas con 2XMMi tnicamente nos quedamos con aquellas que son debidas
a una fuente puntual (nuestro interés se centra en los AGNs). Este dato es facilitado
directamente por el catalogo. Asi, las 440 correspondencias que se tenian se redujeron a
368. Es decir, ~ 17 % de nuestras detecciones iniciales se correspondian con fuentes ex-
tensas, un porcentaje ligeramente superior al exhibido para todo el cartografiado 2XMMi
(~ 11 %) pero que no presenta ninguna desviacion significativa. Es probable que en estas
fuentes extensas en rayos X se encuentren grupos y cumulos de galaxias alrededor de las
observadas por el 6dFGS.
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Errores en los flujos de rayos X y distancias

A continuaciéon analizaremos otra cantidad fundamental en nuestra muestra de rayos
X: el flujo que presentaban dichas fuentes. En un gran ntmero de éstas se tenfan unas
mediciones con un error demasiado elevado como para poder utilizar éste con cierta fia-
bilidad. En concreto, en ~ 1/3 de las fuentes el error relativo en el flujo era mayor de
un 100 % incluso, asi que se escogio abandonar las muestras que presentaban un error
demasiado elevado, mayor de un ~ 20 %. Esto condujo a quedarnos tinicamente con 92
fuentes, pero nos aseguraba trabajar con unos valores del flujo en rayos X razonablemente
precisos.

Y por ultimo, fue necesario eliminar algunas de estas fuentes debido a que presentaban
un z demasiado alto, lo cual conducia a que parte de las lineas de emisién estudiadas aqui
no fueran visibles en los espectros 6pticos, con lo que finalmente nuestra muestra se quedo
en 83 fuentes, que son las que se analizaron en profundidad.

Asi, una vez fijada la muestra con la que se va a trabajar se hace necesario conocer qué
magnitudes van a ser ttiles en el analisis posterior, ya que esto es lo que define la mayor
parte del trabajo realizado. Y para ello se puede hacer una distinciéon fundamental: los
datos pertenecientes al rango 6ptico (obtenidos a partir de 6dFGS) y los pertenecientes a
los rayos X (2XMMi).

3.2.2. Propiedades 6pticas

Para el caso de los datos 6pticos, se contaba con los siguientes datos observacionales:
posiciones en el cielo, espectros 6ptcos, redshift de cada galaxia, nombre del objeto (como
era conocido en catélogos importantes) y las magnitudes en distintas bandas (R, B)
obtenidas a través del SuperCOSMOS Sky Survey!, asi como imégenes en dichos fil-
tros, aunque en ambas propiedades tnicamente se utilizaron los datos pertenecientes al
filtro R.

A partir de las magnitudes se pudo obtener el flujo de la fuente en cada banda, usan-
do las conversiones presentes en Zombeck (1990, pag. 100), y dado que conociamos su
distancia a través del redshift, se pudo obtener su luminosidad absoluta por medio de las
ecuaciones (1.2) y (1.3).

Espectros dpticos

Ademaés de esto, se contaba con los espectros tomados por el 6dFGS, que abarcan un
rango espectral de 4.000 — 7.500 A (es decir, la region optica). Es importante remarcar
que estos espectros no estan calibrados en flujo: tnicamente dan las cuentas obtenidas
durante la observacion en cada longitud de onda.

Este hecho, y dado que la calibracion de estos espectros no es trivial, siendo preciso
para ello la realizacion de nuevas observaciones astrondémicas, hizo que estuviéramos obli-
gados a trabajar con espectros sin calibrar en flujo. Esto nos limita a tnicamente poder

IE] SuperCOSMOS Sky Survey es un programa de digitalizacién sistematica de placas pertenecientes
a observaciones efectuadas por diferentes observatorios, como el UK Schmidt telescope (UKST), el ESO
Schmidt, y el Palomar Schmidt. Se encuentra disponible en http://www-wfau.roe.ac.uk/sss/.
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usar cocientes entre lineas proximas, sin poder obtener luminosidades de estas lineas por
ejemplo. Esto es debido a que la respuesta de los detectores no sera constante a lo largo
de todo el rango medido (4.000-7.500 A), como tampoco lo es la transparencia del cielo.

Teniendo esto en mente, se pudieron obtener los cocientes entre las lineas cercanas
[OIIT] A5007A y HBA4861, v entre [NIIJA6584 v HaA6563, lo cual nos permitia obtener
diagramas BPT (recordar §2.4.1). Afortunadamente el diagrama BPT permite una clasi-
ficacion entre los sistemas que cuentan con un AGN y los que no. Estos cocientes no se
veran influenciados de una forma apreciable por los espectros sin calibrar debido a que
involucran lineas que se encuentran muy proximas (4861 y 5007 A, 6584 y 6563 A), lo
cual hace que la respuesta del detector y la transparencia del cielo para ambas lineas sea
esencialmente la misma, por lo que aunque en términos absolutos hace que no se puedan
conocer los flujos de éstas, sus cocientes seran correctos (puesto que ambos guardan la
misma proporcion entre flujo y ntimero de cuentas).

Para medir estas lineas se uso el programa QDP (Quick and Dandy Plotter), propor-
cionado dentro del paquete FTOOLS del HEASARC (High Energy Astrophysics Science
Archive Research Center) de la NASA| con el cual se puede representar graficamente los
espectros y ajustar diferentes modelos sobre éstos o a una region de éstos. En general se
aplicé una recta para modelar el continuo en el entorno de cada linea a la que se anadian
componentes gaussianas que ajustaban a las lineas. QDP permite extraer la contribucion
de cada linea, e incluso las componentes anchas y estrechas de cada una de ellas cuando
las hubiera, obteniendo su flujo en cuentas. El modelo aplicado dependia obviamente de
lo que se encontraba en cada linea, dependiendo fuertemente de qué forma se observaba,
cuantas lineas estaban presentes y con qué anchuras.

También se utilizé el paquete splot del programa iraf para obtener anchuras equiva-
lentes de algunas lineas observadas, concretamente HF, Hé y Hy. Un ejemplo de estos
espectros se puede ver en la Figura 3.6.

Imagenes 6pticas: calculo de la PSF

Por dltimo, la informacion en el rango 6ptico se completaba con las imagenes de
las galaxias. Aunque éstas tuvieron un papel menos relevante durante la mayor parte
del trabajo, finalmente se utilizaron para poder testear si realmente en el rango O6ptico
se observaba o no el AGN. Para ello, se aplic6 lo que se ha visto en §1.1.3 sobre los
perfiles de brillo superficial que presenta una galaxia tipica, y que un AGN es una fuente
puntual. De esta forma, y utilizando el software Galfit, se pudo ajustar a cada imagen
diferentes perfiles de brillo, de tal forma que se pudo descomponer cada fuente en varias
componentes y observar si realmente se observaba o no una componente puntual en el
centro de la galaxia, que seria la correspondiente al AGN.

Para ello hubo que realizar varios pasos. Primero, y puesto que las imagenes estan
tomadas con un telescopio terrestre (el UKST), éstas estaban afectadas por la turbulencia
atmosférica, haciendo que un objeto puntual (una estrella o el AGN) no se vea puntual
en la imagen, sino que se presenta como un objeto extenso, resultado del promedio de
las diferentes aberraciones que introduce la atmosfera en cada instante, formando asi la
llamada PSF (Point Spread Function). Asi que el primer objetivo necesario es reducir
lo maximo posible este efecto y tenerlo en cuenta en los perfiles aplicados, ya que en las
imagenes reales una fuente que tuviese un perfil exponencial, ya no se vera exponencial,
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Figura 3.6. Ejemplo de algunos espectros opticos (4000 — 7500 A) de las fuentes
consideradas. En (a) se observa un espectro de absorcion de una galaxia normal; en (b)
se observan lineas tipicas de un LINER; en (c) se tiene claramente un Sey 2, con lineas
de emision estrechas intensas propias de un AGN; y en (d) se tiene un Sey. 1/QSO
debido al perfil del continuo y las anchuras de las lineas observadas.

sino que el resultado serd una convolucién de dicha exponencial con la PSF.

Esto en realidad se reducia a calcular la PSF que presentaba cada imagen, ya que una
vez conocida, Galfit podia utilizarla automaticamente para convolucionar los diferentes
perfiles y ajustar el resultado en la imagen. Y para ello, se trabajo con los paquetes de
daophot de Iraf, que permitian seleccionar un nimero suficiente de estrellas, obtener
de éstas una PSF promedio y guardar dicho resultado. Esta seria la PSF aplicada a los
ajustes de perfiles de brillo superficial para la galaxia de dicha imagen. Dado el campo
de las imagenes y las estrellas presentes en ellas, se utiliz6 un niimero de entre 5 y 10
estrellas para realizar el cilculo de la PSF.

Imagenes 6pticas: ajuste de perfiles

Una vez obtenida ésta para cada imagen, se comenzd por aplicar un tnico perfil de
Sérsic a las galaxias, dejando el indice n (recordar ec. (1.4)) a ajustar. Con ello, se pudo
determinar a qué tipo de perfil ajustaba cada galaxia, observando si ésta tiende a un perfil
de de Vaucoleurs o exponencial, lo cual da una idea de si se trata de una galaxia espiral o
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una eliptica. Esto decidira el siguiente paso, puesto que una galaxia espiral presenta un
perfil exponencial en el disco pero un perfil tipo de de Vaucoleurs para el bulbo, el cual
hay que introducir también. Una vez ajustados ambos perfiles para la galaxia, queda por
ver si existe una componente puntual en el centro, que daria cuenta del AGN. Para ello
se ha optado por aplicar un perfil gaussiano, el cual para una fuente puntual tenderia a
un radio cercano a cero, o como mucho del orden de la anchura de la PSF.

Ahora bien, en este punto cabia preguntarse hasta qué punto la introduccién de esta
ultima componente tiene sentido fisico o tinicamente ajusta mejor a la imagen por el mero
hecho de anadir mas grados de libertad al ajuste. Para decidir si la inclusion o no del
ntcleo mejora el ajuste hemos usado el algoritmo conocido como F-test, que utiliza dos
magnitudes fundamentales en un ajuste: el nimero de grados de libertad de éste y el valor
de x2.

Lo primero es es el nimero de datos independientes menos el de parametros ajustados.
Lo segundo es una cantidad que da cuenta de cuanto se alejan los datos del ajuste obtenido,

y esté definida como
N yobs yteo 2
2 i Y
= == 3.1
X ;1 [ p } (3.1)

donde N es el ntimero de datos, " es el valor observado para la magnitud i, 3!

7 (2
valor teérico dado por el modelo y o; es la desviacion estandar del valor de .

En principio puede parecer que un modelo con un x? menor se ajusta mejor a los datos
observacionales, y aunque estrictamente hablando esto es asi, realmente no implica que sea
un modelo mejor, entendiendo como tal uno que represente de una forma mas probable lo
que fisicamente esta sucediendo. Esto es asi porque siempre se tendra que para un ntmero
suficientemente grande de parametros, el ajuste describira perfectamente cualquier con-
junto de datos, pero esto sera a base de introducir contribuciones que careceran de un
sentido fisico. Y aqui es donde donde interviene el F-test. Este algoritmo permite saber,
dado un ajuste que consideramos vélido con Ny, x? y otro modelo candidato distinto con
Na, X3, qué probabilidad tiene este segundo de ser estadisticamente significativo, y por
tanto de tener una relevancia fisica real. En este trabajo se han considerado los mode-
los que presentaban una probabilidad mayor a un 95 % (es decir, aproximadamente un

margen de confianza de 20).

teo o5 el

3.2.3. Propiedades de rayos X

En el caso de los datos de rayos X, se ha contado con todos los pardmetros obser-
vacionales medidos por XMM-Newton, imagenes de las fuentes y sus correspondientes
espectros en la mayor parte de ellas. En todo momento se utilizaron tinicamente los datos
correspondientes a la camara PN del XMM-Newton, debido a la mayor sensibilidad que
presenta y para uniformidad de todos los datos utilizados.

Entre las magnitudes a destacar se encuentran los flujos en varias bandas (en donde
aqui, salvo donde se indique lo contrario, se ha trabajado con el flujo medio total integrado,
el llamado SC_EP_8_FLUX dentro del 2XMMIi, que abarca todo el rango de 0.2 —12.0 keV).
Con estos flujos, y dado que se conocia la distancia a las fuentes (por medio de z), se
pudo determinar su luminosidad Ly en dicha banda. A su vez, como se tenian las cuentas
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separadas en las bandas que mide el XMM-Newton, se pudo calcular también los valores
de HR2, ecuacion (2.4), para cada fuente.

Espectros de rayos X

En cuanto a los espectros, obtenidos a partir del XSA (XMM-Newton Science Archive),
se pudo ajustar a éstos diferentes componentes tipicas de AGNs. Para esto se trabajo
con la herramienta Xspec (X-Ray Spectral Fitting Package) facilitada por HEASARC y
enfocada para trabajar con espectros de rayos X (Arnaud, 1996).

Para empezar se necesitaba conocer la columna de Hidrogeno, Ny, que existe entre
la fuente y nosotros, ya que ésta nos da una idea de cuanta absorcién ha sufrido la luz
emitida por la fuente. En este caso se puede hablar de dos columnas de Hidrégeno. Por
una parte tendriamos la absorcion que ha producido el gas de nuestra Galaxia, debido a
que en cualquier direccion hay que atravesar una columna Ny hasta salir de la Galaxia
(entrar, para el caso de la luz proveniente de otras galaxias). Sin embargo, estos valores
para cualquier direcciéon estan bien determinados y tabulados en bibliografia. Aqui usamos
la aplicacion nh del paquete FTOOLS ya mencionado con anterioridad para obtenerlas para
cada fuente.

La otra columna de H interesante es la que sufre la luz al atravesar el gas de la propia
galaxia donde se encuentra el AGN. Esta columna es desconocida obviamente, por lo
que es uno de los parametros libres en nuestros ajustes, pero indispensable de considerar
debido a que en varios casos esta absorcion es crucial (AGNs oscurecidos por ejemplo,
donde précticamente la totalidad de dicha columna se debe al toro existente en torno al
SMBH).

A continuacion se fue realizando el ajuste del espectro para cada fuente, para lo cual
inicialmente se consideraba tnicamente una componente de ley de potencias, a la cual
en caso de no dar una buena descripcion del espectro se anadian otras componentes:
absorcion de la galaxia anfitriona, una absorciéon parcial de la ley de potencias o una
contribuciéon debida a una posible emisiéon de formacion estelar de la galaxia, lo cual
se modelaba mediante una componente mekal (emision de un plasma transparente a su
propia radiacion) del Xspec, y que observacionalmente se distingue como un exceso de
emision de rayos X en la regiéon entre 0.5 — 1.0 keV. En algunos espectros también se
observaba la linea de emision de Fe Ko, por lo que se hacia un ajuste a ésta con una com-
ponente laor (perfil de emision de una linea emitida por material orbitando alrededor de
un agujero negro en rotacion). Aqui, al igual que se realizo con los perfiles del Galfit, se
tuvo en cuenta los valores reportados por el F-test en cuanto al x? para considerar si una
contribucion al modelo era factible de ser considerada o no.

Con estos datos, ademas de obtener qué componentes existian en la emision de rayos
X de cada fuente, nos permitié tener unas medidas mas precisas de la luminosidad (en
rayos X) real de cada fuente. A partir de estos ajustes pudimos establecer la absorcion
que se ha producido en dicho espectro, por lo que eliminando esta contribucién se tenia
una medida maés realista de la luminosidad total emitida por la fuente. Ademas de poner
ésta en el rango 0.2—10.0 keV y separar qué contribucion se debe a formacion estelar (que
serfa la contribucion mekal del espectro) o cuél se debe a emision por parte del AGN. Un
ejemplo de cémo eran estos espectros se puede ver en la Figura 3.7.
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Figura 3.7. Representacion de los espectros de rayos X pertenecientes a algunas de
las fuentes consideradas y su correspondiente ajuste. La parte inferior de las graficas
representa el valor de Ax? (residuos) en cada punto, es decir, cuanto se separa el valor
observado del ajuste.

3.2.4. Analisis de la muestra

Una vez obtenidos todos estos datos para todas las fuentes de nuestra muestra (o al
menos para todas las que estaban disponibles en su caso), se pas6 a caracterizar en pro-
fundidad dicha muestra, observando qué relaciones y similitudes presentaban las fuentes
y si por las diferentes vias se obtenifan conclusiones similares.

Para esto, la ruta a seguir fue empezar por ver qué ocurria en las galaxias con absorcion
(tipo A), donde obviamente no habia ningin AGN intenso al menos. Se trata aqui de
observar si por los valores involucrados, por ejemplo el X/O, se puede intuir o no la
presencia de un AGN oculto.

Respecto a las galaxias espectroscopicamente calificadas como E+4+A o E, ahi ya pode-
mos usar el diagrama de diagnoéstico BPT para inferir o no la presencia de un AGN. Esto
nos conducia a una division natural entre SF y AGN de nuestra muestra, por lo que se
paso a tratar ambos grupos de forma independiente aunque siguiendo los mismos pasos.
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Primero se subdividié dichos grupos en funcion del cociente X/O que presentaban,
separando log X/O < —1 de log X/O > —1. Y en cada grupo de éstos se analiz6 qué
propiedades exhibian las diferentes fuentes, como la luminosidad en rayos X, HR2, si
existia emision de SF o no, I' y la FW HM de la linea HB. Con todas estas magnitudes,
de encontrar que en un mismo subgrupo se tenian valores similares, se podia interpretar
que todas las galaxias involucradas exhibian unos procesos similares, pudiendo describir
y encontrar éstos (si se trataba de una galaxia SF, o existia un AGN obscurecido, o en
cambio se estaba observando la BLR...).
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CAPITULO 4
Resultados y analisis

4.1. Caracterizacion de la muestra

Como se ha visto en §3.2 nuestra muestra estd compuesta por 83 galaxias selec-
cionadas por su emisiéon Optica pero que también emiten en rayos X. Las distancias a
estas fuentes se representan en la Figura 4.1, donde podemos ver como la mayor se loca-
lizan en z < 0.1, y solo unas pocas (5) presentan un z ligeramente mayor que éste. A su
vez, observando las magnitudes de las galaxias observadas (medidas en la banda R), que
es lo que se muestra en la Figura 4.2, se ve como nuestra muestra presenta una magnitud
promedio mp ~ 14 barriendo un rango 10 — 17.

Fijandonos en los espectros ¢pticos da todas las fuentes, se pudo catalogar a 10 de
ellas como galaxias de absorcion (A), 47 de ellas como galaxias de emision (E) y las 26
restantes eran E-+A, es decir, presentaban lineas tanto de emision como de absorcién.
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Figura 4.1. Histograma con las distancias de Figura 4.2. Histograma de la magnitud en la
las galaxias medidas en funcién de su redshift, banda R, mg, que presentan las galaxias con-
z. Casi la totalidad de la muestra se encuentra sideradas. Se observa como la muestra presenta
a una distancia menor de z < 0.1, es decir una una magnitud promedio mpr ~ 14, aunque con
distancia ~ 400 Mpc. un abanico de +4 magnitudes.

De todas estas galaxias se tenian medidas de los flujos en rayos X con una precision
razonable (recordar que se habia cortado la muestra en las fuentes que aqui presentaban un
error inferior a un 20 % respecto al valor absoluto), por lo que los calculos de la luminosidad
en rayos X y de la H R2 presentaban unos errores del mismo orden también. Asi, para estas
dos cantidades se obtuvieron unos valores como los representados en los histogramas de
la Figura 4.3 y de la Figura 4.6, respectivamente. En lo relacionado con la luminosidad
en rayos X, se observa como ésta se encuentra en el rango 10*° < Ly < 10* erg s !,
mientras que para la H R2 se observa que la mayor parte de las fuentes presentan un valor
entre -0.6 y 0.2, aunque un numero relevante de fuentes presentan valores fuera de este
rango también (con HR2 > 0).

Ademés de esto, para todas las fuentes se dispone de una imagen 6ptica con el filtro
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Figura 4.3. Histograma con la luminosidad
en rayos X obtenida para cada fuente a partir
del flujo recibido en la banda 2.0 — 12.0 keV y
su distancia. Por lo tanto esta luminosidad es
inferior a la emitida realmente por las fuentes
como consecuencia de la absorcion de la luz
por el medio interestelar (de nuestra galaxia,
de la galaxia anfitriona y del toro cuando co-
rresponda).
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Figura 4.4. Histograma con los valores de
la H R2 obtenidas para todas las fuentes de la
muestra. Se observa coémo existe una concen-
tracion en la region entre —0.5 y 0 (es decir,
pequenia dominancia de los rayos X blandos o
igual flujo de ambos), aunque también existen
varias fuentes donde dominan la banda dura,
sefial de una gran absorcién como consecuencia
seguramente del toro alrededor del SMBH.

R y un espectro o6ptico, por lo que era posible colocar a todas en el diagrama BPT
(salvo las galaxias de absorcién debido a que estas lineas o estaban absorbidas o no
eran apreciables frente al ruido en el espectro) y realizar un ajuste de perfiles de brillo
superficial. Sin embargo, aunque todas estas fuentes estaban detectadas en rayos X,
no todas ellas contaban con senal suficiente para extraer un espectro, algo que sucedia
tnicamente para 26 fuentes (es decir en 57 de ellas tenfamos un espectro de rayos X).

Esto hizo, por una parte, que no se pudiera estimar una luminosidad sin absorcion
(luminosidad total emitida por la fuente, sin la absorcion sufrida durante su viaje hasta
nosotros) para todas las fuentes, por lo que esto unicamente se tiene para una parte de
la muestra. Asi, en la Figura 4.5 se observa la luminosidad obtenida para cada fuente,
para todas aquellas para las cuales se tenia espectro, eliminada la absorcion causada por
el medio. Y en la Figura 4.6 se observa el cociente X /O resultante con estos datos.

4.2. Discriminando las fuentes por sus propiedades

4.2.1. Galaxias con lineas de absorcion

En 10 de las 83 fuentes de la muestra se tenia un espectro 6ptico de absorcion (A).
Los datos més destacables de estas fuentes se muestran en la Tabla 4.1, en donde se
observan varios rasgos interesantes: primero, ninguna de ellas presenta un flujo en rayos
X mayor de ~ 10*2 erg s7!, por lo que ninguna de ellas podria clasificarse univocamente
como un AGN. Ademés de esto, todas ellas presentan un dominio de la emision 6ptica, ya
que X/O < 0.1 para todas ellas. Y por las HR se observa como existe una dominancia
de la emision blanda en rayos X (se tienen valores negativos o practicamente nulos).
Es decir, ninguna de estas fuentes presenta una luminosidad mayor de 10*? erg s=1
que claramente sea responsable de un AGN, ademés de estar dominada por la emision
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Figura 4.5. Histograma de la luminosi-

dad en rayos X, L((gi)w, medido en la banda
0.2—10.0 keV en la que se ha eliminado la ab-
sorcion producida por el medio interestelar de
nuestra Galaxia y por el material absorbente
de la propia galaxia para todas las fuentes en
las que se tenia un espectro de rayos X (~ 70 %
del total). Las fuentes con log Lé?gi)lo > 42 in-

dican con total seguridad la presencia de un
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Figura 4.6. Histograma del cociente X /O en-
tre L(()‘.lgi)lo y Lg (i.e. luminosidad en la banda
0.2 — 10.0 keV corregida de absorciéon y lumi-
nosidad en la banda R). log X/O < —1 indica
una dominancia clara de la componente 6ptica,
lo que indica que o bien se trata de una SB, o de
un AGN débil (domina la galaxia). Valores con
log X/O < —1 normalmente indican la presen-

cia de un AGN.

AGN.

en rayos X blandos y ésta es claramente inferior a la emision o6ptica. Por ello, se puede
concluir que estas fuentes tinicamente presentan emisiéon en rayos X como consecuencia
de SF o de fuentes estelares, sin que haya indicios en los datos analizados de la presencia
de un AGN.

Por ello, estas 10 fuentes no seran consideradas en los pasos siguientes, permaneciendo
tnicamente 73 fuentes que exhiben espectros ¢pticos de emisiéon o combinados con lineas
de emisiéon y de absorcion.

4.2.2. Galaxias SF segun el diagrama BPT

Ya se ha mencionado que el diagrama BPT resulta ser un protocolo ttil para discernir
entre galaxias SFs y AGNs. Por ello este diagnostico se ha utilizado como primer paso
para interpretar nuestra muestra, mostrando el diagrama BPT obtenido en la Figura 4.7.

A partir de este diagrama se observa que no podemos establecer ninguna relacién en
funcion de las galaxias E y las E-+A, puesto que ambas se muestran entremezcladas en
las dos zonas en las que se divide dicho diagrama. A parte de esto, observamos cémo la
mayor parte de nuestras galaxias caen en la region de AGNs, por lo que esto evidencia
un sintoma de que al menos la mayor parte de estas fuentes efectivamente presentan un
AGN.

Asi, se puede realizar una primera divisiéon en nuestra muestra separando las galaxias
que deben presentar un AGN en su centro evidenciado por el diagrama BPT de las que
presentan cocientes de lineas tipicos de galaxias SF. Centrandonos en las galaxias que se
localizan en la region de las SF, en donde se localizan 10 fuentes, y subdividiéndolas en
funcion del X/O obtenemos unos grupos en los cuales las fuentes exhiben unas propiedades
similares.
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P log Lo.o—12/ log Lé‘?é’i)m log Lyyekal/
uente i) - X/0 HR2 ) r
erg s erg s erg s
UV Ceti 41.5 - 0.010  —0.240.2 - -

IC1860 Group 414 41.3 0.018  +0.240.2 39.9 2.0215°5
A3266 f5 42.2 42.3 0.032 —0.39 £ 0.04 41.4 2.157079
NGC 3585 39.4 40.0 0.00023 —0.34 +0.16 - 2.05+0.2

A3558 41.4 - 0.0036  —0.4+0.3 - -
ES0325-G004 41.1 414 0.0014  —0.59 £0.17 41.0 1.2240.3
RXJ1347-1145 41.4 - 0.0049  —0.9+0.4 - -

HD 197890 41.8 - 0.058  +0.09 +0.08 - -

ARP93 39.9 - 0.00027 —0.11 £0.05 - -

AX J2315-592 42.0 42.0 0.036  +0.07 £ 0.02 40.9 1.161013

Tabla 4.1. Propiedades de las 10 fuentes que presentaban un espectro 6ptico
de absorcion. El subindice 0.2 — 10 indica que es la luminosidad en la region de
0.2 — 10 keV obtenida a partir del espectro en rayos X, corregida la absorcién.
Los huecos en blanco se deben a que para dichas fuentes no existia espectros en
rayos X, o éstos no presentaban una componente de formacion estelar (Lpekal)-

log[OI11]/Hp

1.5

0
o

<
QY

0.0 0.5 1.0

-0.5

.LLA Ay [AY yA'AY [AY 2.
A.
°
o
L .o ° AAA °
°
°
°
A A
°
°
°
°
I I
0.0 0.5
log[NTI] /Ha

Figura 4.7. Diagrama BPT para nuestra muestra de 73 galaxias (eliminadas
las galaxias de absorcion). Los e representan las galaxias con lineas de emision
tinicamente y A representan las galaxias E+A. La linea roja establece la sepa-
racion observada por Kauffmann (ecuacion (2.5)), de tal forma que lo que cae
en la region superior derecha son AGNs y lo que esta encerrado bajo la curva
serfan posibles galaxias SFs. Todos los puntos que caen sobre el eje superior
representan cocientes divergentes a consecuencia de absorciones o ausencias de

HpA.
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log X/O < —1.

De la muestra de las 10 galaxias clasificadas como SF por el diagnostico BPT, 4 de
las fuentes presentan log X/O < —1 (ratio que de hecho es inferior a log X/O < —2).
Estas mismas presentan las luminosidades en rayos X méas bajas, en el rango Ly =
1040 — 10" erg s7!. Ademas de esto, estas 4 fuentes también presentan una linea Hp3
estrecha, FWHM < 100 km s™! (que como veremos més adelante, tiene su importancia
a la hora de caracterizar la muestra). Aunque tnicamente se tenian espectros en rayos X
en 3 de ellas, en 2 de éstas se tiene una componente de SF (gas caliente) que contribuye
hasta un ~ 10 y un 34% de toda la luminosidad emitida en rayos X. Y algo significativo
en todas las galaxias que se localizan en esta region de SF en el diagrama BPT es que la
HR toma siempre valores negativos o muy préximos a cero.

Es decir, este grupo presenta lineas propias de SF, sus luminosidades son claramente
inferiores a 1042 erg s~! y existe un predominio de la emisién blanda en rayos X, a menudo
dominada por una componente térmica. Por lo tanto, esto nos lleva a concluir que estas
galaxias tampoco contienen un AGN en su centro, y que la emisiéon en rayos X viene
dada por otros procesos galacticos y de formacion estelar. En la Tabla 4.2 se listan estas
galaxias.

(abs) /

abs IOgL 2
Fuente Luetal/ LS5, r ergo 2400 X/Ospec X/O HR2
NGC 7252 0.33 2.147047 40.8 0.0023  0.0018 —0.64 =+ 0.09
X1.88J022404.0-04132 0.11 1.5+0.3 40.7 0.0037  0.0027 —0.2040.12
SDSS032525-060837 - 24+0.3 414 0.0055  0.0030 —0.6+0.2
1C1623 - - - - 0.0081 +0.26 + 0.18

Tabla 4.2. Propiedades de las 4 fuentes que presentan lineas de emision
tipicas de SF, segun el diagrama BPT y que su log X/O < —1. Los huecos en
blanco significa que no habia datos, debido a que no existia espectro en rayos
X (ultima fuente) o que no existia componente de SF (antetltima). X/Ogpec
es el X/O realizado con Lg'lgi)m, en lugar de la de 0.2 — 12 keV, que ademas

tiene eliminada la absorciéon producida por el medio.

log X/O > —1.

En este caso se contaba con las otras 6 galaxias, cuyas propiedades se muestran en
la Tabla 4.3. Es destacable indicar que X/O toma los valores desde 0.1 hasta 2.4, y que
practicamente se cumple que a mayor X /O se tiene mayor Ly, la cual va desde 10*? hasta
10% erg s7!. Ademas, salvo en dos casos en los que se tenia una HJ3 estrecha, que coincide
con las dos tnicas galaxias E+A de este conjunto, el resto presentan esta linea con una
anchura superior a 200 km s—!, para las cuales en 4 de ellas tenemos 200 < FWHM <
500 km s

Asi, para estas 6 galaxias se tienen luminosidades superiores a 1042 erg s™!, cocientes
X /O donde la emision en rayos X se hace relevante frente a la 6ptica o incluso es superior,
y FWHM destacables. Aunque lamentablemente no se tenian espectros en rayos X de la
mayor parte de éstas.

Sin embargo, con estos datos ya se puede intuir la existencia de un AGN en dichas
galaxias, que si bien no es lo suficientemente intenso como para presentar lineas de emision

1



42 4.2. Discriminando las fuentes por sus propiedades

tipicas de un AGN y hay dominio de la galaxia anfitriona, si existen sintomas de su pre-
sencia, probablemente de un AGN de baja luminosidad, lo cual explicaria por qué no
emergen lineas propias de estos sistemas. La explicacion mas plausible es que las lineas
de emision que intervienen en el diagrama BPT estén severamente contaminadas y muy
posiblemente dominadas por los brotes de formacion estelar, mas que por el AGN.

Fuente FWHM Hp/ r log Loa12/ x6 HR2
km s erg s

PG 1011-040 390 2.80 £ 0.08 42.4 0.11 —-0.43+0.06
Fornax dSph 54 - 42.7 0.13 —0.09+0.03

PKS B1334-127 0.0 - 42.3 0.22 40.5%+0.5

RXJ 095208.7-014818 200 3.7 42.2 044 —-05=£0.3
S689 420 1.44 4+ 0.10 43.0 0.81 +40.09 £0.02
MRK 1044 480 - 43.1 241 —0.434+0.02

Tabla 4.3. Propiedades de las 6 fuentes que presentan lineas de emision tipicas
de SF, segun el diagrama BPT y que su log X/O > —1. Los huecos en blanco
de nuevo significan que no hay datos, debido a que no existia espectro en rayos
X o que no existia componente de SF.

4.2.3. Galaxias con AGN segtn el diagrama BPT

LO Auu- L J L A J L J WU |
0]
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T o |

— N

=

O A

o0

°

I I I
0.2 04 0.6
log[NTI] /Ha
Figura 4.8. Diagrama BPT para las galaxias clasificadas como AGNs, pero
esta vez separadas en funcion de su X/O. Los e indican fuentes con log X/O <
—1 mientras que A indican las que presentan log X/O > —1.

A continuaciéon nos centramos en las fuentes que estén clasificadas como AGNs
a través del diagrama BPT (Figura 4.8). Aqui se localiza la mayor parte de la muestra,
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63 galaxias, y procederemos como en el caso anterior para poder discernir propiedades
similares entre las diferentes fuentes.

log X/O0 < —1.

En este grupo se tienen 34 galaxias (de las 61 presentes en esta region del diagrama
BPT), todas ellas presentando una linea Hf estrecha (FWHM < 150 km s™!) y lumi-
nosidades bajas: Lya_12 = 8- 103 — 5-10* erg s7'. Aunque no se tienen espectros de
rayos X para todas ellas (inicamente para 22), si se observa que para una destacable
fraccion de éstas (para 8 de las 22) existe una componente térmica atribuible a SF, que
salvo en dos casos representa una fraccion ~ 10 — 30 % de la emision en rayos X. A su
vez, v salvo para una de las 22 fuentes, la absorcion que ha sufrido el presunto AGN es
baja (Ny < 3-10%* em™?), por lo que no altera significativamente las luminosidades y los
X/O.

Asi, en este grupo se tiene un conjunto de fuentes en las que se observan lineas de
emision tipicas de AGNs, pero la emision total estd dominada por la propia galaxia (co-
cientes X/O muy bajos), siendo la emision en rayos X bastante débil (por debajo de
5-10% erg s71). Esto evidencia que efectivamente existird un AGN en estas galaxias,
pero que éstos son de baja luminosidad (no esta acretando mucha materia por lo que
no radia una energia notable). Si bien el espectro 6ptico estd dominado por el AGN, la
emision en rayos X es baja y en una fracciéon de casos con una contribucién de formacion
estelar. Los datos de estas galaxias se presentan en la Tabla 4.5.

log X/O > —1.

Aqui se localizan las 29 galaxias restantes (ver Tabla 4.6), presentando cocientes
0.1 < X/O < 8. Aunque en practicamente todas ellas se tenian espectros de rayos
X (salvo en 5), unicamente en 2 se ha observado una componente de SF, la cual en
ambos casos representa un porcentaje inferior al 1 % de la emision en rayos X total. El
espectro en rayos X estd en todos los casos dominado por una componente no térmica
tipica de los AGNs. A su vez, aqui ya si se observan luminosidades mucho mas elevadas,
encontrandose practicamente todas entre 1042 — 10* erg s~'. Por lo tanto, aqui no cabe
duda de la presencia de un AGN, y aunque en algunas coexista con formacion estelar,
ésta es despreciable frente a la potencia del AGN.

Observando la FWHM de la HS vemos que nos encontramos que ésta cubre todo
los valores desde lineas estrechas (< 100 km s™!) hasta anchuras de ~ 1.200 km s~
Hay 4 galaxias con FWHM > 1.000 km s™!, las cuales presentan una luminosidad entre
~5-108 y ~ 2.10* erg s7, lo cual, acompanado de sus espectros (dos de los cuales se
muestran en la Figura 4.9) evidencian la posible presencia de un QSO.

Ademés, en 12 de las 29 se ha observado que en el espectro de rayos X existe una
absorcion parcial considerable, debido posiblemente al toro de gas y polvo que rodea
la fuente central. Es decir, que el toro estda absorbiendo una parte de la emision del
AGN, pero otra parte (~ 5 — 10 % segtn lo observado en general) lo atraviesa sin verse
absorbida. Para estos AGNs, se obtienen columnas de H de Ny ~ 102 — 10%* ¢cm ™2 (son
AGNs Compton-thin), salvo en una de las fuentes para la cual se tiene Ny > 10** cm~2,
es decir se tratarfa de un AGN potencialmente Compton-thick.
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Figura 4.9. Espectros 6pticos de dos de las galaxias candidatas a ser QSO. Se
observa la presencia de lineas anchas (FWHM > 1000 km s~!) y un espectro
tipico de un QSO (con un continuo creciente hacia longitudes de onda cortas).

Candidatas a Narrow Line Seyfert 1

Especial atencion merecen también las 5 galaxias diagnosticadas como AGN segiin el
diagrama BPT y con X/O > 0.1 y que presentan FWHM HA3 ~ 400 — 1000 km s™!, es
decir con velocidades intermedias (no son lineas estrechas pero tampoco se las puede con-
siderar anchas, de mas de 1.000 km s™!). Estas fuentes ademés presentan luminosidades
elevadas (~ 10*® erg s71), y un espectro pendiente (I' ~ 2.3) ademés de H R muy similares
en torno a HR ~ —0.25. Estos datos muestran una evidencia de estar observando gala-
xias Narrow Line Seyfert 1 (NLS1). Este tipo de AGNs surgen como un tipo intermedio
entre las Sey 1 y las Sey 2, en las que se observan lineas con anchuras intermedias, entre
~ 400 — 1000 km s~!. Las NLSI se interpretan como AGNs con muy elevadas tasas de
acrecion, motivo por el cual la BLR so6lo sobrevive a distancias relativamente alejadas del
centro (y por tanto la linea Hf presenta menos turbulencia). A la vez, el valor elevado
de I' > 2 es también consistente con una elevada tasa de acrecion, cercana al limite de
Eddington.

Ademas de estas 5 fuentes también existe una con una FWHM ~ 400 km s~! que se ha
diagnosticado como SF en el diagrama BPT, con un flujo similar a estas 5 (~ 10%% erg s71)
pero de la que no se tiene espectros en rayos X, por lo que no se puede determinar su I'.

Con todo esto, de todas las 29 fuentes con log X/O > —1 podemos considerar que
20 de ellas son Sey 2 (las que presentan lineas estrechas, con velocidades < 200 km s71),
otras 4 que son Sey 1 o candidatas a QSO, puesto que exhiben velocidades mayores
a 1.000 km s~! y presentan luminosidades ~ 10* erg s™!, y las otras 5 restantes son
candidatas a ser NLS1.

4.2.4. Galaxias con absorciéon y emisién en H3

Independientemente de la clasificacion realizada anteriormente, se ha observado como
4 de las galaxias de nuestra muestra exhiben una linea de HB peculiar. En estas galaxias
dicha linea presenta una region de absorcion ancha, y superpuesta a ésta se observa una
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Figura 4.10. Representacion del valor de I' en funcién de la FWHM de HB. Se
observa como para las galaxias con lineas estrechas I' tiene valores bastante dispersos,
pero para las galaxias candidatas a NLS1 ésta se encuentra siempre I' ~ 2. Los puntos
azules cuadrados son valores de I' para los cuales no se pudo estimar su error debido a
que la calidad del espectro no era lo suficientemente bueno.

linea estrecha de emision, tal y como se muestra en la Figura 4.11, que son los espectros
de estas galaxias en la region de HS.

Estas galaxias estan localizadas todas ellas en torno a la curva que separa los AGNs
de las SFs de Kauffmann en el diagrama BPT, por lo que aunque estrictamente 2 caen
en la region de SFs, se puede considerar a las 4 como galaxias en las que conviven ambas
componentes. Ademas de esto, las 4 presentan luminosidades muy bajas (~ 10 erg s71)
y X/O < 0.01.

Lamentablemente solo de la mitad de éstas se tiene un espectro en rayos X, pero
para estas 2 se observa que existe una contribucion térmica atribuible a formacion estelar
importante (~ 25 y 34 % de la emision en rayos X).

La combinaciéon de una absorcién ancha y superpuesta una emision estrecha en la linea
de Hp suele ser tipica de galaxias que presentan o han presentado en un pasado reciente
una intensa formacion estelar, clasificindose como galaxias starburst o post-starburst,
respectivamente. Una de las diferencias que se observa entre uno y otro grupo es la
relevancia de la absorcion frente a la emision, ya que la absorcion se hace mas dominante
cuanto més tiempo haya pasado desde el brote de formacion estelar, dominando en general
para edades mayores a ~ 8 Myr. Esta absorcion es menos acentuada en el caso en que se
haya tenido una SF' continua, en lugar de un brote casi instantaneo.

Con esta informaciéon y junto con las anchuras equivalentes (ver Apéndice A.2) de
otras lineas como Ho y H~, las cuales también se relacionan con la formacion estelar
que ha tenido lugar en la galaxia, presentando (a grandes rasgos) unas anchuras mayores
cuanto mas tiempo haya transcurrido desde el brote (un estudio exhaustivo se hace en
R. M. Gonzélez Delgado and Heckman (1999)), se ha podido reconstruir de una forma
aproximada que la formacion estelar en estas galaxias es muy reciente o que continda
actualmente. Esto se debe a que estas anchuras (ver Tabla 4.4) son demasiado pequenas
como para que haya transcurrido un tiempo apreciable (< 4 A), ademés de que en estas
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Figura 4.11. Espectros de las 4 galaxias que presentan una linea ancha de absorcién
superpuesta sobre una linea estrecha de emisiéon en HB A\4861.

galaxias se observa que la emision de HB domina sobre la absorcion. En la tnica fuente
que esto puede estar mas igualado, en AM 2040-674 (ver Figura 4.11b), las anchuras de
las otras lineas siguen siendo muy estrechas, por lo que no dejan muchas dudas al respecto
de que debe seguir existiendo formacion estelar.

Fuente Ho H~ Hp
NGC 7252 3.6 0.87 4.1
AM 2040-674 2.6 1.7 1.5
NGC 1407 Group 2.3 0.22 5.7
1C 1623 2.6 0.6 3.1

Tabla 4.4. Anchuras equivalentes medidas en A de tres de las lineas de la serie
Balmer del H. Hé y H~ se corresponden con lineas de absorcion, mientras que la de
Hp se corresponde con la linea de emision observada.

4.2.5. AGNs observados en las imagenes 6pticas

Como se ha comentado, a partir de las imégenes o6pticas de las galaxias se trato
de ajustar diferentes perfiles de brillo superficial con el fin de saber si se detecta o no
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el nucleo galactico activo como una fuente puntual y brillante en el centro de la galaxia.
Unicamente en 8 galaxias de nuestra muestra se ha observado una componente puntual en
su centro que pueda ser interpretada como el AGN. Ademas para estas 8 galaxias, aunque
todas ellas se encuentran en la region de los AGNs (una de ellas en la de los composites
realmente) segun el diagrama BPT, no guardan muchas mas propiedades en comun, ya
que mientras algunas presentan log X/O > 0.1, otras tienen lo contrario, estando de hecho
en una proporcion de 50 — 50 %; y las luminosidades en rayos X también presentan una
amplia gama de valores, desde 10%° hasta 10%3 erg s~

Por otro lado, en la mayor parte de estos ajustes se observé como el modelo méas
eficaz era un disco exponencial més una componente gaussiana ancha o de de Vaucoleurs,
senal de que se trataba de galaxias espirales junto a un bulbo central. Una componente
gaussiana estrecha (de hasta ~ 3 arcsec, considerando que la PSF normalmente tenia un
tamano de 2 — 3 arcsec) que podria ser considerada como el AGN tnicamente se obtuvo
en las 8 galaxias mencionadas. Un ejemplo de estos modelos y qué se obtenia se puede
ver en la Figura 4.12.

g0013547-193345prod.fits_1 g0013547-193345prod.fits_2 g0013547-193345prod.fits_3

DEC (pixels) (pixels)

400 400 — e

-19:32
3004 |
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100 — . L
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I I I I I I I I I
0h14m05s 0h14m00s 0h13m55s 0h13m50s Oh13m4Ss 200 300 100 200 300 400
RA (pixels) (pixels)

Figura 4.12. Ejemplo del perfil de brillo superficial ajustado a una de nuestras ga-
laxias. En este caso se ajustdé un disco exponencial més una componente gaussiana a
nuestra galaxia y un perfil de Sérsic a una galaxia cercana para mejor ajuste. A la
izquierda se observa la imagen original; en el centro nuestro modelo; y a la derecha
la imagen original con el modelo restado, viendo como el modelo se ajusta lo suficien-
temente bien como para que no sea apreciable nuestra galaxia, ni tampoco el nucleo
activo.



4.2. Discriminando las fuentes por sus propiedades

48

61=8°0r7 op 1e8ny ue 91 €0~ opuezin 9JUSIN0D [0 so °°ds “RUOLIIJUR RIXR[RS B[ P UQIDIOSqR
T °P [ 7 opuezin O/ x 00O | O/X LIjgue eIXeres B op UQIosq

(sqv)

op X soAel op so130adse so] ue sjusuodurod euUN OPRAISSGO B oS ou onb eoyruss Hy; e[ ered x -opipaw ey os ou ojue} 1od £
RYD91)59 djusuoduiod run RIJSIXs anb owod sojrejerdisjur onb Ay gH NHAM ©[ U SO[NU S8I0[RA SO “ S op 9jusuodurod eIIsIxo
ou onb 0 Y soArl uo 01300dso ©I)SIXo ou onb © opIgep ‘sojep Ary ou onb UROYIUSIS 0AdONU Op 0OUR[Q US $0d9NY SO ‘T— > ()/X 90]
ns onb A 1,4 ewerdep [0 unges ‘sSNHY op seord) uoisiwo op seoul] uejuosold onb sojueny y¢ se[ op sopepordoid °G'F B[QRT,

700°0 F 0T0°0— 8G0°0  ¥L0°0 v'oy ¢Th 8T 00 00 a4l CLVST6ISY UL
90°0 F S¢°0— 1100 800 6T 6T P10 F 6£°C 00 00 0v1 8CTL DON
C0F €0+ - T€0°0 - A - - - €01 eeX0d
LOF L0+ 7900 0F0°0 e a4 70FGCT 00 Pl 101 6567 DON
c00 F 00— G600 LL0°0 jiara V'oy POF8C 01°0 00118 63 9¢TT-185G0
61°0 FFE0— - 0800 - 8T - - - L. PI-8FEVISVHI
IT°0F LS 0~ 0600 8300 LTV oI 6C 00 00 ) 02€T DON
IT°0 F S9°0+ €1 18070 VY (oA ¥ 00 ¥ () GOP-T1GT NV
L00F ET°0— P100 2100 6°0% 6°0% eT 00 00 0L 8967 DON
COFF0—  ¥L000  ¥L00°0 9°0% 9°0¥ CoarT Al 00 89 dnoxp LOFT DON
800 F 0¥'0—  ¥100°0 600070 0¥ 00 noert LT0 00 L9 €L0S DON
80FC0— - 9800 - LTv - - - L9 ¢ 0SS SANX
810 F I¥°0— - 98000 - 80F - - - 99 ¥L9-0v0¢ INV
PT0°0 F 650°0— 9200 ¥20°0 80F 80F “9F0T 00 00 19 8% DOH
COFS0— L9000 650070 L0V L0V €0F9C 00 00 L8 0689 DON
90F 01— - GE000 - a4 - - - €g L10 D F¥¢ OSH
CTFS0+ - 8600 - 0'ch - - - €g 95 T9sev
COF G0~ LFO00 950070 T'1¥ oIy e 00 00 I¢ 8GET DON
9TF 60+ - GL00 - a7 - - - 87 ¢l SST-ININX
700 F L0°0— 6200  S€0°0 9T LTV 61°0 91°0 00 0€ $620-901€0 SV I
60°0 F 160~ 9.00  T80°0 (a4l a4 9T 00 00 00 ¢ WOSAINX
G1°0 F 80+ cI'0 G600 8Tk LGy €0FTT 00 56 00 GeTE-9'LFS0rOXd
TOF 90+ €L00 28070 €Ty rara A A 00 G091 00 CP-L6EV0r XU
60°0 F 90°0+ - €L00 - V'Gy - - - 00 ¢€-6290 SMd
CTF L0+ - 0800 - 61 - - - 00 LAIMS 219 DON
70F S0+ - G800 - 0'ch - - - 00 (31%9M) ¢S DON
€0F 60— 03000  &I00°0 0°0% 6'6¢ 90F T 50 00 00 dnoxp 009T DON
€00°0 F 0200~ 6500 TF00 9T LTV B0 6oT 190°0 ¢0°0 F 60°0 00 ZETT DON
700 F 01°0+ - 8300 - V'ey - - - 00 LLSY ZIN
E0F 70— 0800 8200 ST ¢TIy 7e 00 00 00 G667D1
€0°0 F v 0— 8100 9T0°0 0°gy 0'ch GO0 F LT'G §1°0 00 00 16T DI
TOFC0— €80°0 01070 6TV 0'T¥ ey 00 EFe 0 00 8D-¢9¢ 0OSH
800 F6T0—  GE00°0  TE000 &1y oIy €0FE6'T 110 200170 00 asvsvy
€0F g0+ - 9800 - V1Y - - - 00 T00-1€0
s 310 s 319 _z ow _um _sw
CqH *Po/X OIX jolzog g ei-vogsol a1 g T/ E \mma JOH I mws r OjuaT

(sqv)



49

4.2. Discriminando las fuentes por sus propiedades

.EA\,@ m%@ owg@NzﬂsQ\N‘@E@Booﬁwmoo&mQ\N.Mmow@pgo:ogioumbwﬁw
ou anb 0 ¥ soAel us 0130adse eIISIXe Oou oanb ® OpIqap ‘sojep Ay ou onb WROYIUSIS 0ANU O 0DUR[( U S009NY SO "T— < ()/X 30]

ns onb £ 149 ewelidelp (o undes ‘SNOY op seordl) uorstwe op seaul| urjusssld onb seojueny gz se| op sepepoidoid ‘9% B[qRL

L00°0 F LOT'0— €T 61 Ley 9'ey 700 F 68T 0°0 00 0L2T €Vee-L70C81rOX Y
600°0 F L99T°0— L9 87 (841 Cy FOOF VTG 00 00 0F1T 98L-9F8TH
¢100°0 F 97050~ - 8¢ - (81 - - - 0ETT 02T 31y
200 F ST0— - 68T - 6'cF - - - 021T 8T0T NMIN
L00°0 F L3& 0~ - 6T - 0 - - - L66 9TTT [reare
70°0 F LT 0— vLoLT ¥y 6'cF 700 F €€°C 00 00 181 0L SST-ININX
800°0 F TET0— z90 8V eep s R erar 00 00 6£9 600-71-50- DO
T1°0 F8¢°0— ¢z ST Ley Gey GorLeT 00 00 evry L10 D -#¥¢ OSd
010 F 8€°0— ce LT 9°er LEy EA N0 ard 00 00 67 ¢7 SST-ININX
70°0 F G€0— 9% 0%0 LEy iai G 00 70 9¥e L291-L6TEISV I
P10 F 360~ €0 910 9T LT C0FET 00 00 091 61-200T[ X4
8000°0 F 20£0°0— 960 60 Ley Ley LT 00 00 291 GSTT MUV
91°0 F ¢ 0+ LT0  9T°0 65 6'ch eorlT €100 ey 0aT LAIMS FF1T DON
8T'0 F €670+ € Tl ver T'ep A 00 BOTLS 66 ¢1-¥2-1- DON
¢1°0 F S6°0+ 00T 9% 9'e 0'er P 00 S0L061 L6 ¢eD-€0TOSH
0100°0 F ¥120°0— 620 0€0 8Tk cay €00 F LIT 00 00 8L 609 1N
00°0 F 8000+ 8€°0  LFO 8T 65y 0099 T 00 00 9) SPIT-LFETLXY
600°0 F L8S°0+ €y 0¢ ¢ey eey 6P T 00 01T 2 V92S DON
Z0F S0+ 9¢  CT 8Ty At T T 6100°0 OLTLLT 9 8TD-€8¢ OSH
LOF L0+ - 120 - 0'€er - - - 0°0L 1068V
900°0 F GGT'0— Al A 8Tk LGy LGE6L'T 00 00 $6°T9 LTTT-1S002SV I
€0F 80+ € L1 vey cer PeI8S'T 00 9¢6°C €19 03§ ¢
C0FLTO+ 00 V10 LTy a4k P180°G 00 0°000% 19 L-86-6-DDIN
€0F L0+ g0 T1o a1 (a7 CoiTT 00 Al 6¢ YOUVHS
g10°0 F 0510~ ¢e0  Ge0 A 9'ch CO0FI6T 00 00 Ly LEST Y
€0°0 F 9670+ e 070 ¢er 8 G0°0F S9'T 00 &oi08 00 CLIL DON
¢0F 80+ - TP0 - 6'ch - - - 00 ©GEEY DI
LOF 90+ 880 630 oer CNai COFET 0°0 158 00 LAIMS L30D-90¢ 0SH
L0°0 F 9F°0+ 990 ¥S°0 eey oey oo LY T 00 oo 19°0 00 OI'TdY €1V
s 310 s 319 _z eSO _uo _sw
CdH PRO/X OIX ol g0 Jel-z07 S0 I Uegm I/ 1T E \mMS JOH I mv.ws r ouan

(sqv)
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4.2.6. Resumen

Todo el anélisis anterior se puede resumir en la Figura 4.13, donde se separan los
diferentes tipos de galaxias observados en nuestra muestra. Asi, se puede observar como
las 4 galaxias que univocamente se han clasificado como SF caen en la misma region, lo
mismo que ocurre con las post-starburst que se localizan en la region al borde entre AGN
y SE. Y para todas aquellas galaxias que se han clasificado por sus lineas como AGNs,
de las cuales distinguiamos dos grupos: los que seguian dominados por la galaxia y en
los que dominaba el AGN, se observa que estdn mucho mas mezclados, sin diferencias
resenables entre ellas.
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Figura 4.13. Diagrama BPT donde se muestra con o las galaxias clasificadas como
SB por lineas y también por el resto de propiedades (es el grupo con log X/0 < —1);
con e se muestran las galaxias en la region de SB pero que presentan log X/O > —1,y
que evidencian la posible existencia de AGNs de baja luminosidad. Con 4 se muestran
los AGNs por lineas pero que su emisiéon no es dominante en la galaxia, por lo que
seguirian siendo AGNs de baja luminosidad; y con + se muestran las galaxias en donde
no existe ninguna duda de la presencia de un AGN dominante. Con rombos azules se
ha senalado las galaxias post-starburst de las que hemos hablado anteriormente y con
rombos rojos los candidatos a cuésares (o Sy 1 en su caso).

En la siguiente pagina se muestra un esquema con los diferentes conjuntos de galaxias
obtenidos y sus propiedades comunes. Asi como el nimero de fuentes que hay en cada
grupo, mostrando entre paréntesis el numero de fuentes de las cuales se tenfa un espectro
en rayos X.



ﬁ SOS®) ®© sojepipued § A TSIN ® SOJePIpPUEd G

_

SNOV

|
_

NIEO wmo.ﬁ - HND._” ~ N.NZ

%%6 — 06 ~ “°f

\

eATjeOyTUSIS TemIed UQLIOSqR Fg /31

J

Te[9)SO UOIORUILIO} +

ﬁ
_

pepisourum| feq op SNOY

a
J

TSIN ® oyeprpued |

Te[9)S9 UQTORULIO} +

peplsourum| eleq op SNOV

ﬁ Ie[9)So uoIdRULIO] O[0§

— SNDV 4eq oN _

eoruLIR) “dwiod uod §g/g

eOTULIR) durod Wod gg/8

'OTULIR) dwIod Wod ¢/

eoTULIR) durod wod ¢/g

1—8 W] 00ZT — 00T ~ gH INHMA

(=S Wy 06T S gH IWHMA

1S u{ 00S — 00T ~ gH INHMA

(=S wy 00T S gH WHM A

operreA ¥y if

operres ¥ fj

opeLIeA i

opuelq § H

18 810 ;0T — ;0T ~ X7

\.

ﬂlw 810 NﬂOH 0§ = o%OH ~ VN\N

J

1-8 819 0T — ;0T ~ X7

\

ﬁlw 310 ﬁﬂ@ﬁ - OﬂOH ~ VN\N

J

— soyuany (¥¢) 6¢ a

— T0<0/X _
_

— soyuany () 7€ a

— 0> 0/X _
|

ﬁ sequang (9%) €9 a
_

ILdg 0dnsouderp [o 1od SNOV _

sojuany (¢) 9

soquony (g) 7

SNOV 4eq oN

1

_ T0<0/X _
_
_

saquany (9) 01

BOTILIYY ueuodurod Wod G /¥

-

_ 10>0/X _
|
a

opuelq § H

— Idd odo1sougerp [9 10d sqg _

10> 0/X

— soyuany (G) €L a
_

uQISIW® 9p SeaU]] U0 ) _

-8 310 0T > X7

_

soyuany (g) 0T

F:Emmsm op seau][ UIg

|
_

% soquony (LG) €8 a
_

[BIOTUI ©IISONA _




52

4.2. Discriminando las fuentes por sus propiedades




CAPITULO 5
Conclusiones

Del analisis de nuestra muestra de 83 galaxias cercanas del catdlogo 6dFGS que
presentan emision en rayos X obtenemos la siguiente distribucion:

* 10 (12 %) de ellas no presentan lineas de emision y no poseen ningtn indicio de albergar
un AGN.

* En las 73 (88 %) galaxias cuyo espectro 6ptico presenta lineas de emision, concluimos
que la utilizacion conjunta del diagrama de diagnostico BPT realizado con lineas 6pti-
cas, y del cociente de luminosidades entre rayos X y optico, se distinguen 3 clases de
fuentes:

— Galaxias con formacion estelar (4), que aparecen como tales en el diagnoéstico BPT
y para los que X/O < 0.1.

— AGNs de baja luminosidad (40), eventualmente combinados con formacion estelar: 6
que aparecen como SFs en el diagnostico BPT y X/O > 0.1 y 34 que aparecen como
AGNSs en el diagnostico BPT, pero con X/0O < 0.1.

— AGNs luminosos (29), clasificados como tales en el diagnostico BPT y con X/O > 0.1.
Practicamente la mitad de estas fuentes presentan un espectro en rayos X que muestra
absorcion elevada (Ng ~ 10%2 — 105 cm™!) con cobertura parcial (90 — 95 %).

Adicionalmente, entre la poblacion de AGNs hemos descubierto 6 candidatos a Narrow
Line Seyfert 1, que presentan una linea de emision HS de anchura intermedia (entre 400 y
1200 km s71) junto a un indice espectral en rayos X bastante pendiente (I' = 2). Ambas
caracteristicas indican unas elevadas tasas de acrecién, posiblemente cercanas al limite de
Eddington.

Finalmente, 4 de nuestras galaxias, en la zona de diagnéstico BPT fronteriza entre SF
y AGN, muestran un aspecto de galaxia “post-starburst", cuyo brote de formacion estelar
es reciente o todavia continia.

Con todo lo dicho hasta ahora, se ha observado como en funciéon de si una galaxia pre-
senta formacion estelar (SF) o un nicleo galactico activo (AGN) exhibe unas propiedades
diferentes, que pueden usarse para poder distinguir uno de otro. Sin embargo, se ha visto
como parte del diagrama BPT presenta ciertas galaxias que atun presentando evidencias
de un AGN (aunque éste de baja luminosidad), se localizan en la region de las SF.

Esto nos lleva a la posible conclusion de que al estar observando un espectro 6ptico que
no cubre tinicamente la region nuclear de la galaxia si no que cubre la mayor parte de ésta,
la luz proveniente del resto de la galaxia esta ocultando las lineas de emisién producidas
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54 5. Conclusiones

por un AGN de baja luminosidad, de tal forma que al final éstas no se muestran visibles y
predominan las de la propia galaxia anfitriona. Esta contaminacién del AGN por parte de
la galaxia que lo alberga se podria minimizar obteniendo espectroscopia ¢ptica del nicleo
con una rendija estrecha, pero siempre existird una componente residual de la galaxia
anfitriona.

Por contra, todas las fuentes presentes en la region de los AGNs mediante el diagrama
BPT presentan evidencias de que efectivamente cuentan con un AGN en su niicleo, el cual
en algunos casos tiene una luminosidad suficiente como para dominar sobre el espectro
optico de la galaxia y en otras no, siendo en éstas de baja luminosidad y quedando oculto
por el resto de la galaxia. Aqui se observa como la gran parte de nuestra muestra se
compone de Sey 2, LINERs y otros nucleos galacticos activos de baja luminosidad, pero
también algunas candidatas a NLS1s y a QSOs. Por ello, parece que a pesar de estar
trabajando con galaxias cercanas, y en las cuales se encuentra contaminada la luz del
AGN por la de la galaxia anfitriona, el test clasico del diagrama BPT sigue resultando
eficaz en los casos en que se tiene AGNs intensos, quedando més confusos los casos en
los que se cuenta con un AGN de baja luminosidad, puesto que ahi depende de qué otros
procesos exhiba la galaxia anfitriona.

A su vez, en lo referente a las fuentes (12 galaxias) en las que se ha observado una
absorcion parcial del continuo en rayos X, este hecho se puede interpretar de dos for-
mas: bien que el toro no estd tapando totalmente la regiéon de emisiéon de rayos X y por
tanto existe una parte de ésta que se ve absorbida y otra parte que se ve directamente
(~5—10 %), o bien que estamos observando el AGN en una direccion que el toro nos
oculta toda la BLR, pero parte de la emision de ésta que se aleja del SMBH por las
regiones polares se ve reflejada y dispersada hacia nosotros. Las dos explicaciones de la
cobertura parcial y reflexion son indistinguibles con nuestros datos de rayos X.

Por contra, un factor que si podria interferir a la hora de contrastar lo observado en
la region de los rayos X con lo observado en el 6ptico es que para estos dos rangos se
tienen observaciones independientes, las cuales pueden haber sido tomadas con anos de
diferencia. Esto para una galaxia no es relevante, puesto que la posible variabilidad que
tenga (obviando que se puedan producir explosiones de supernovas que si tuvieran un
efecto apreciable) es del orden de edades galacticas (> Gyr) por lo que el tiempo entre
observaciones es inapreciable. Sin embargo, ya se ha visto cémo los AGNs son cuerpos
muy compactos, y que en ocasiones presentan una alta variabilidad (con cambios incluso
de dias), por lo que en algtin caso podria ocurrir que las observaciones 6pticas y en rayos
X hubieran “cazado” el AGN en un estado distinto.

Y por tltimo otro tema a considerar es el hecho de que en algunos de los subgrupos
obtenidos finalmente en nuestra muestra se contaba con un ntmero limitado de galaxias.
Sin embargo la coherencia de los resultados obtenidos atin con las pequenas muestras
tratadas aqui indica que nuestras conclusiones pueden ser robustas.



APENDICE A
Apéndices

A.1. Ley de Hubble

A raiz de un exhaustivo estudio de las distancias de diferentes galaxias llevado a
cabo por E. Hubble en la década de los anos 20 pudo identificarse una relaciéon entre
la velocidad a la que se alejaban dichas galaxias de nosotros y la distancia a la que se
encontraban. Hubble se di6 cuenta de que cuanto mas lejana era una galaxia a mayor
velocidad se alejaba de nosotros, como publicé en su articulo (Hubble, 1929). A pesar de
que el namero de galaxias no era suficientemente elevado y existia una gran dispersion en
los datos, Hubble pudo intuir que existia una relacion lineal entre estas magnitudes, de tal
forma que la velocidad v a la que se alejaba una galaxia era proporcional a su distancia
d,

donde Hj es la constante de proporcionalidad, conocida como constante de Hubble, que
él estimé en Hy ~ 500 km s~! Mpc™!, y que actualmente se conoce con un valor de
Hy =724 3 km s~ 'Mpct.

Para las medidas de las velocidades, normalmente se utiliza el hecho de que para
cualquier cuerpo que se aleje de nosotros y emita una onda de cualquier tipo (en especial
la luz), veremos ésta con una frecuencia inferior a la que emitio el objeto, y esta diferencia
es més acusada cuanto mas rapido se aleje de nosotros. Es decir, se produce un efecto
similar al efecto Doppler en la luz emitida por esta galaxia. Sin embargo esto no es un
efecto Doppler estrictamente debido a que este desplazamiento de la frecuencia de la luz
no es debido a que la galaxia realmente se esté alejando de nosotros a esta velocidad (de
hecho si asf se interpretase se llegaria a la conclusion de que muchas galaxias se alejan de
nosotros a velocidades superiores a la de la luz), sino que esto ocurre como consecuencia
de que el propio Universo se esta expandiendo. Por ello, a este efecto observado en que
la luz de las galaxias se desplaza hacia frecuencias méas bajas (desplazamiento al rojo) se
lo conoce como redshift.

Asi, se define una magnitud que es el redshift (o corrimiento al rojo) de una galaxia
como \

obs
z= N 1 (A.2)
donde Ayps es la longitud de onda observada para una linea espectral dada y Mgy es la
longitud de onda medida en el laboratorio para la misma linea, que serd idéntica a la
longitud con la que se emitié dicha linea en la galaxia observada. Interpretando dicho
corrimiento como una velocidad de recesion (alejamiento) de las galaxias se obtiene que
z = v/e, con ¢ la velocidad de la luz. Y que por lo dicho en la ecuacion (A.1), es
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directamente proporcional a la distancia, luego su valor refleja distancias también, solo
que en otras unidades.

Por ello, el redshift es la forma més comin y utilizada de medir distancias a otras
galaxias, debido a que su valor se puede conocer a través de una medida de la luz emitida
por éstas: observando su espectro y calculando la longitud de onda a la que se observa
una linea de emisiéon o absorcién conocida.

A.2. Anchuras equivalentes

La anchura equivalente para una linea (ya sea de emisién como de absorcién) es una
medida del area contenida bajo esta linea respecto al continuo, de tal forma que determina
la anchura que tendria un rectangulo que presentase el mismo area que contiene dicha
linea (ver Figura A.1). Asi, formalmente se define como

EW = / (1 - %) A (A.3)

donde Fj es la intensidad del continuo en torno a la linea, y F'(\) es la intensidad observada
en dicha A, siguiendo el perfil de la linea.

o

contimuum level

mtensity (I)

line profile

ek iy (W)

wavelength (jl.)r

Figura A.1. Interpretaciéon del concepto de anchura equivalente para una linea de
absorcion dada. Cortesia de Wikimedia.
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