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Resumen

En este trabajo se presentan los fundamentos bBésidwe el fendmeno de actividad

nuclear en galaxias. Se hace un particular énéasiss nucleos activos del tipo Narrow

Line Seyfert 1 (NLS1). Se describen los métodopatithles para calcular la masa de

los agujeros negros centrales, responsables d#ivadad nuclear. Estos conceptos son
utilizados para calcular la masa de los agujergsasecentrales de una muestra de 14
NLS1, con dos métodos distintos: masas virialesagan basadas en la correlacion de
Tremaine. Para ello, se realizaron observacionpsc®scopicas en el optico desde
Casleo. Un analisis detallado de los perfiles dditeeas de emision nucleares muestra
la presencia de componentes anchas de las lingagigas, las cuales nos permitieron

calcular masas viriales. Para aproximadamente tadnde la muestra estas masas
resultaron ser menores que las obtenidas por ebdméte Tremaine. Se discuten

posibles causas de esta discrepancia.

Clasificacion: 98.54.Cm - Active and peculiar galaxies and relagstems (including
BL Lacertae Objects, Blazares, Seyfert, Markarialaxjes, and Active Galactic
Nuclei).

Palabras clave:Galaxias: Activas - Agujeros negros: masas - Espgobpia optica.
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1 - Galaxias

1.1 - Introduccidén

Las galaxias son los agregados simples de mateitagrandes del universo. Estan
formadas principalmente por gas, polvo, estreli@teria oscura, etc. Originariamente
se pensaba que eran nebulosas, similares a la déabule Orion, hasta que
posteriormente, con la mejora de los telescop@msstablecio que se trataban de objetos
extragalacticos, con sus respectivas poblacionestiellas, polvo y gas. Primeramente
fueron morfolégicamente clasificadas en eliptica&spirales. Luego surgio el esquema
de clasificacion morfolégica de galaxias conocidono “secuencia de Hubble” (ver
Figura 1.1), propuesto por Hubble en 1926 y luegimrmado por Sandage y de
Vaucouleurs en 1961.

Es posible distinguir dentro de las galaxias algutlas siguientes subestructuras tales
como nucleo o bulge, disco, halo, brazos, barnailipa.

El nicleo o bulge es la region central de la galaxaracterizada por una
poblacion estelar vieja, carente de gas y polvoayalta densidad estelar.

- El disco es una subestructura circular plana gdeaa la region central y la
cual puede contener otras subestructuras comodyrazitios y barras.

- El halo, es una region de forma esferoidal quea@d& galaxia la cual contiene
un gran namero de cimulos globulares que orbitargalaxia

- Los brazos estan presentes en las galaxias espiyake caracterizan por
contener estrellas jovenes y grandes cantidadeaglg polvo. Es ahi donde se
pueden encontrar regiones Hll y zonas con unaafdivnacion estelar.

- El anillo, como su nombre lo indica, es una sulbesira cuya concentracién de
estrellas es de forma anular y que se encuenteanold al nacleo. En algunas
galaxias se puede observar que los brazos espin@lesn a partir de la
estructura anular que posee la galaxia.

- Por dltimo, la barra es una estructura alargadaafseriesa el nucleo de la
galaxia extendiéndose mas alla de esta y de cuyenex nacen los brazos. Se
cree que estos subsistemas son altamente eficjgari@sonducir material desde
las zonas exteriores de la galaxia hacia la reggdiral de la misma.



1.2 - Clasificacion general de galaxias

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

I- Elipticas ( E ) : Son sistemas elipsoidales corsfmseprincipalmente por
poblacion estelar vieja, y poco contenido de gasd&fine la elipticidad
como 10(a-b)/a, donde “a” y “b” son los diametayzarentes mayor y
menor, respectivamente. De acuerdo al grado decedgd se las subdivide
de E7 a EO, siendo las primeras las de mayor @tiptli y las EO las
esféricas. En estas galaxias el momento angulaotdeion es bajo y las
estrellas se mueven aleatoriamente en torno atccebbn frecuencia se las
encuentra en cumulos de galaxias, cerca del cdatnmismo.

[l- Lenticulares ( SO ) : Esta clase de galaxias ptaas disco estelar similar a
las galaxias espirales, sin embargo, como las igal&kipticas, no contienen
estrellas tempranas y tampoco presentan una esauoterna definida. Son
galaxias que morfolégicamente estan entre lasiipty las espirales, las
cuales seran descriptas a continuacion.

- Espirales ( S ) : Las galaxias espirales sonmedeaplanados de forma
espiral, con brazos extendiéndose desde sus nigclemeados de un halo
de estrellas y cumulos estelares. Principalmenténesonstituidas por
estrellas tempranas, y grandes cantidades de dapgivo en el disco. Son
sistemas rotantes que presentan un momento angprarderable. En los
brazos espirales existe formacion estelar y grasdatidades de estrellas
jovenes. En el bulge (o region nuclear) de estiesxiga la poblacion estelar
dominante es vieja, la rotacion es menor y practgde no hay gas ni
polvo. A las galaxias espirales se las subdivid€&nSb, Sc y esto obedece
a la proporcion decreciente del tamafio del bulgemkfio de los brazos
espirales y al desarrollo de los mismos. A contimara se detallan las
distintas clases de galaxias espirales:

o0 Las galaxias espirales del tipo Sa presentan srapaco definidos
enrollados alrededor de un ndcleo grande.

o Las Sb son morfolégicamente intermedias entre déag Bs Sc y tienen
caracteristicas comunes a estos dos grupos. Desdipds Sa hacia los
tipos Sb y Sc la resolucion espacial aumenta sigifamente.

0 Las Sc presentan brazos bien definidos y resueb@siedor de un
nacleo pequefio y contienen grandes cantidadessde alvo.

Una gran proporcion de las galaxias espirales ptasdarras estelares que
pasan por el centro y cruzan la galaxia. Esta agbahorfologica constituye
una secuencia paralela, conocida como SBa, SBlxy SB

IV-  Irregulares (l): Este tipo de galaxias no presesgauctura morfologica
definida. Contienen principalmente una poblaciérnielas temprana,
mostrando lugares de activa formacion estelaagdgs cantidades de gas 'y
de polvo.



Las galaxias de las ultimas categorias descrigasen un mayor contenido de gas y
polvo y una mayor tasa de formacion estelar adual las anteriores, las cuales son
mas comunes en cumulos o grupos de galaxias.

A continuacion se muestran los distintos tiposalexgas en la secuencia de Hubble.

Figura 1.1: Diagrama del diapason de la secaateiHubble.



2 - Galaxias activas

2.1- Introduccion

Aproximadamente un 10% de las galaxias que se eongresentan fendmenos
energéticos que no pueden ser atribuidos Unicansepi®cesos estelares ordinarios.
Estas galaxias son conocidas como galaxias activas.

Esta actividad esta asociada principalmente akeoldt la galaxia, dando lugar a lo que
se conoce como Nucleo Galactico Activo; de aquadglante usaremos la sigla AGN

(Active Galactic Nuclei). Se cree que estos nuckis/os, ademas de tener estrellas,
gas y polvo como las galaxias comunes, presentas objetos (los cuales seran vistos
en este Capitulo), que son los que permiten expétdendémeno observado de las

grandes emisiones de energia en las regiones meadeis.

2.2- Historia

A principios del siglo XX no estaba del todo claiolas “nebulosas espirales” eran
objetos cercanos y gaseosos 0 bien un grupo ddlastiejanas no resueltas. Fue Fath
(1909) quien intentd demostrar que estas espimal@strarian un espectro continuo
similar al que presentaria un grupo de estrellggu(& 2.1), en vez de espectros con
lineas de emision similar al que presentan laslosas gaseosas (Figura 2.2 ).
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Figura2.1: Espectro Optico de la galaxia M31
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Figura 2.2: Espectro Optico de la region HIl , G604

Lo que Fath encontré6 fue que la mayoria de lostobjenostraban un espectro
continuo con lineas de absorcion estelares, sndwigue estaban formados por un
grupo de estrellas no resueltas. Sin embargo esas® de NGC 1068 observo un
espectro compuesto, que consistia en lineas dwcabs estelares y en lineas de
emision intensas, superpuestas al continuo estell galaxia, como puede verse en la
Figura 2.3.
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Figura 2.3: Espectro optico de NGC 1068

Afos mas tarde, en 1926, Hubble encontr6é otrasulnshs espirales” que mostraban
espectros combinados, esto es, con lineas de @bserintensas lineas de emision.

Posteriormente en 1943, Carl Seyfert tomo6 espedeastras galaxias que presentaban
lineas de emision superpuestas a un espectroregtigjanas de ellas mostraban lineas
de emision con anchos que sobrepasaban los 80B@dknMientras que otras galaxias
mostraban que los anchos de las lineas de emiartn, prohibidas (lineas producidas a
través de una excitacidon colisional y una postedesexcitacion radiativa) como
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permitidas (producidas a través de excitacioneistrads y posteriores desexcitaciones
radiativas), eran del orden de los 3000 Km/seg.

Gracias al desarrollo de la radioastronomia, San@hg860) obtuvo imagenes de una
fuente que emitia fuertemente en longitudes de aledeadio y que tenia apariencia
estelar. Ademas mostraba un espectro con lineaanikdén anchas que estaban en
longitudes de onda que no eran familiares, es ,dearcorrespondian a ninguna
longitud de onda de laboratorio ni de ningun eleém@onocido. Tiempo después, se
encontraron mas objetos con caracteristicas sisilafuertes emisores en radio,
apariencia estelar, y con lineas anchas de emigiénno podian ser identificadas. A
estos objetos se los llamé quasi-stellar radio ®IrQSRS (fuente de radio cuasi
estelares) o quasar.

Fue Schmidt en el afio 1962 quien not6 que alguedasdiineas de emision del cuasar
3C273 tenian un patron similar a las lineas de Baldel hidrogeno, con espaciados
que decrecian hacia longitudes de onda mas cdtamntrdo que la posicion de las
lineas coincidian con las de8HHy, H3, He si se consideraba un corrimiento al rojo de
z=0,16 (Figura 2.4). Este corrimiento al rojo (f&fty es producido por la velocidad
con la que la fuente emisora se aleja de nosotesspyoporcional a la distancia a la que
se encuentra la misma.

4000 & HS Ry HE 5000 & 000 A

Figura 2.4: Espectro de 3C273 (arriba). Espatdroomparacion (abajo).

En 1965 Sandage encontrd algunos objetos quersieléen débiles emisores en radio,
tenfan caracteristicas similares a los cuésaress Egeron llamados quasi-stellar
objects, QSO (objetos cuasi estelares). Mediandeespectros se encontré que estos
objetos tenian grandes redshifts (corrimiento ml)ydlegando a tener z=1,24. En 1964
Greenstein y Schmidt consideraron varias explicesopara los grandes redshifts
determinados: movimientos rapidos de objetos debntroerca de la Via Lactea,
redshifts gravitacionales y redshifts cosmoldgidésalmente se llego a la conclusion
de que se trataba de la ultima hipotesis. Habi@ndstablecido el origen cinematico del
redshift, los cuasares comenzaron a ser importahtgsamientas para estudios
cosmoldgicos.



2.3-Caracteristicas

Las galaxias encontradas por Fath, Seyfert y Sdhsomsolo algunos tipos de galaxias
activas. En particular, una vez que se determirglgsl cuasares se encuentran a gran
distancia, la luminosidad obtenida los convirtié les objetos mas luminosos del
universo, siendo ésta una de las caracterististintdias de los AGN. Existen ademas
otras caracteristicas para estos objetos:

Region nuclear compacta y muy luminosa

El flujo del nucleo puede exceder el flujo del ceste la galaxia estando muy
concentrado en la parte central.

En la Figura 2.5 puede apreciarse la diferencicodio entre una galaxia normal
(derecha) y una galaxia activa (izquierda), ubisadproximadamente a la misma
distancia y siendo del mismo tipo morfologico. Cdestacar que el tamafio del nucleo
depende de la longitud de onda con la que se lenalsEn imagenes Opticas se vera un
nacleo compacto. Esto puede cambiar en longitudesda de radio, donde la emisién
puede extenderse a regiones mucho mas amplias, s®xeen la Figura 2.6.

Figura 2.5: Imagenes opticas de la galaxia ati@& 5548 (izquierda)
y de la galaxia normal NGC 3277 (derecha).
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Figura 2.6: Imagen en radio de la galaxia J124347

Emisiéon de un continuo no térmico.

Un espectro estelar tiene el maximo de emisionnenlangitud de onda que viene dada
por la temperatura. Esta propiedad se describea@bey de Wien: AT = cte.

Lo mismo ocurre en una galaxia normal, donde seaspconsiste en un continuo con
lineas de absorcion superpuestas, que puede wmrgela suma de los espectros de las
estrellas que la constituyen. Un continuo de egteds llamado continuo térmico (Ver

Figura 2.7)
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Figura 2.7: Curvas de Planck donde se ve quedisttemperaturas
muestran maximos de emisién en distintas longguwte onda.



Por el contrario, un AGN estd caracterizado porcontinuo no térmico, que es
energético en todas las regiones del espectror@ieagnético, desde rayos X duros
hasta ondas de radio y que se puede describir ntediaa ley de potencia:

F,=CuyY

Dondéd, es el flujo observado, es un parametro que varia aproximadamente
entre 0,3 y 2 y aumenta con la frecuencia.

En la Figura 2.8 puede verse el espectro tipicond&dGN, mostrando un continuo cuya
intensidad es independiente de la temperatura. agakggar que debido a que en general
se observa parte de la galaxia huésped (entre sanamor y el nucleo activo),
tendremos los dos tipos de continuos (generadosapcomponente estelar y por el
nucleo activo).
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Figura 2.8: Espectro tipico de un AGN, con unticwo
gque se incrementa con la frecuencia.

Lineas de emision

Una de las principales caracteristicas de los AGNj@e presentan prominentes e
intensas lineas de emision, que contrastan cospekc#o de una galaxia normal. Estas
lineas de emision tienen rangos de ionizacion mmuplias y en alto grado, lo cual
indica que la fuente ionizante es muy poderosa gstelar.

En el éptico suelen aparecer lineas de baja iodizacomo ser la del [OIR6300,
[NII] A6548+6584, [SIIp6716, [SI]A6731, y (dependiendo del tipo de AGN) lineas
de alta ionizacion como [NeVi3426, [FeVII|A5721, [FeX]A6375.

Los anchos de las lineas varian entre los distiiios de AGN, pudiéndose encontrar
lineas con anchos a mitad de altura (Full WidthHatf Maximun, FWHM) de
aproximadamente FWHM 100 - 1000 km/seg. ( lineas angostas) y linead=véHM



de aproximadamente 1000 - 10000 km/seg. (linedsaah&n la Figura 2.9 puede verse
un espectro con lineas anchas (arriba) y un espeatrlineas angostas (abajo).

| i i |
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Figura 2.9: Espectro optico de NGC 3227, coralsrenchas (arriba)
y de Mrk 1157, con lineas angostas (abajo).

Como puede verse en la Figura, las lineas angpstden ser tanto producidas por
transiciones permitidas (por ejemglg en el espectro de abajo) como por transiciones
prohibidas (por ejemplo [Olll] en la imagen supeednferior). No asi en el caso de las
lineas anchas, que son Unicamente generadas psicibaes permitidas (por ejemplo
Hg, 0H, en el espectro de arriba).

Emisién en longitud de onda de radio

Algunos AGN son fuertes emisores en radio, la amlproducida por electrones
moviéndose en campos magnéticos a velocidades/iskat (radiacion de sincrotron).
No obstante, la luminosidad en radio es apenas enugbiio porcentaje de la
luminosidad bolométrica, incluso en los AGN que &gaartes emisores en esta longitud
de onda. La emision en radio esta principalmenteiada a unos jets que se extienden
mas alld de la galaxia optica, pudiendo alcaremaafios de varios kpc, como veremos
mas adelante.
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Variabilidad

Se encuentran AGNs que muestran que la cantidaehemia emitida varia con el
tiempo, llegando a ser esta variacion muy sigrtifreaen un transcurso de pocos dias.
Se observa correlacion entre la variacion del oontly de las lineas anchas (no sucede
lo mismo con las lineas angostas).

Estas variaciones permiten estimar el tamafio deelgi®nes emisoras, a partir del
tiempo transcurrido entre una variacion del cormtigda correspondiente variacion en
la intensidad de la linea de emision. Esto formddae para algunos métodos que
veremos en el Capitulo 4, que son los que permitigdcular la distancia de las nubes
emisoras al centro del AGN.

2.4 - Tipos de AGN

Se puede hacer una clasificacion simple entreitmis clases de AGN, teniendo en
cuenta el ancho de las lineas de emisiéon y lasitad de emision en radio. Entre los
distintos tipos tenemos: Cuasares, Galaxias Se#fizares, LINER, Radio galaxias.

2.4.1 - Cuasares

Los cuasares son los AGN mas luminosos, con matgstaucleares en el filtro By <
-21,5+5 log fH,) (Schmidt y Green 1983). Suelen ser objetos reygnbs con altos
redshifts. Tienen aspecto estelar, observandose feemtes puntuales muy brillantes.
Imagenes Opticas tomadas con el Telescopio EspHciable de algunos cuasares
permiten observar que éstos son los poderososasiattivos de galaxias distantes.

Como puede verse en la Figura 2.10, la morfologiagias galaxias parece ser variada,
encontrandose alguna galaxia espiral (como en s da PG 0052+251) y algunas

elipticas (por ejemplo PHL909). En el caso de PG23008 puede verse que esti
atravesando una colision con otra galaxia.

Dependiendo de la emision en radio suele dividirées cuasares en dos subclases: los
cuasares fuertes emisores en radio (radio- loult)s gue histéricamente se los llama
cuasares; y los débiles emisores en radio (radetygu QSOs. Los fuertes emisores en
radio constituyen una pequefia minoria (5 — 10 %adegalaxias activas) y tienen
propiedades observacionales muy similares a lag gadbxias.
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Figura 2.10: Imagenes de distintos cuasares.

Tienen espectros que presentan tanto lineas deéaraischas como angostas, y ademas
tienen un continuo muy intenso en longitudes deaatharas. Ademas, por tratarse de
objetos lejanos, muestran un espectro que estaeaita corrido al rojo, como puede
verse en la Figura 2.11, donde se muestra el esg@uito de un cuasar.

INTENSITY

| ! | 1 | I | | | ! |
4000 4800 5600 6400 7200 8000

WAVELENGTH (Angstroms)

Figura 2.11: Espectro del cuasar 3C273

2.4.2- Galaxias Seyfert
En el afio 1943 el astronomo Carl Seyfert tomo éspede galaxias que presentaban

intensas lineas de emisién anchas y angostas. tipstede galaxias fue luego
fuertemente estudiado y conforma una clase de igalactivas. Las galaxias Seyfert
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son generalmente galaxias espirales con nucleosbmiligntes. Estos ndcleos activos
son menos luminosos que los cuasares,Mgn -21,5 + 5 log H,). Este criterio de
distincion entre cuasares y galaxias Seyfert eginamiamente debido a Schmidt &
Green (1983).

Presentan altos estados de ionizacion, indicandchgy una fuente ionizante con una
energia mucho mayor a la que podrian generar fedlas ordinarias. Esto puede verse
en los espectros, que muestran continuos muy gees las regiones del UV y de
rayos X.

Dependiendo del espectro de estas galaxias, soksificarse principalmente en dos
subclases: Seyfert 1 y Seyfert 2 .Los primeros repgner esta clasificacion fueron
Khachikian & Weedman (1974), quienes las distinguiepor la presencia 0 ausencia
de lineas de emision anchas:

Seyfert 1

Los espectros de estas galaxias presentan taa#s lde emision anchas como angostas,
como puede verse en la Figura 2.12, que mueséspettro tipico de una Seyfert 1.

L] Ll LI I T ¥ L) L] Ll ! L] Ll t LI Ll Ll )

[Ne V] 23425 Seyfert 1 NGC 5548
[O 11} 33727

I~ [Fe VI 13760 [0} T10) h4959 — | (O 111] R5007 [N 1] L6583
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Figura 2.12: Espectro de la galaxia NGC 5548, umdest 1. El cambio
de escala en el flujo permite ver las lineas copamdetalle (abajo).

Las lineas anchas son producidas por transiciopemifidas, y tienen anchos que
pueden alcanzar los 10000 km/seg. Se estima quasatmisor es de alta densidad, con
densidades electrénicas de aproximadamahte 10%¢cm™3 (ver seccién 2.5.3).

Las lineas angostas corresponden a transicionb#jtas y permitidas y tienen anchos
qgue implican velocidades de unos pocos cientoknaiseg. La presencia de lineas
prohibidas es un indicador de densidades elecaéniajas: N, ~ 103 ¢cm™3 (ver
seccion 2.5.4).
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En la Figura 2.13 se puede ver la imagen de ureigabeyfert 1.

Figura 2.13: Imagen de NGC 1566, una galaxia $eyfe

Seyfert 2

Estas galaxias presentan solamente lineas de enasigostas. Ademas suelen ser
menos luminosas, teniendo un continuo mas débil ejude las Seyfert 1, lo cual

permite la observacion de lineas de absorcionagstel Un espectro tipico de una
galaxia Seyfert 2 se muestra a continuacion, dridara 2.14.Un ejemplo de galaxia
Seyfert 2 es NGC 7742, cuya imagen se muestratauganion en la Figura 2.15.

lllllllllllllllll

— Ho + [N II] AA6548, 6583—I =
8 — Seyfert 2 -
NGC 1667
— [O IIT] 314959, 5007 ' —
[O II] A3727
4 —

Figura 2.14: Espectro de NGC 1667, una galaxydese?.
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Figura 2.15: Una tipica galaxia Seyfert 2.

Aunque sabemos que los ensanchamientos de las Hoealebido al efecto cinematico,
indicando dispersién de velocidades diferente parda region, el motivo de las
diferencias entre las galaxias Seyfert 1 y Seyarb es del todo claro. Como veremos
mas adelante, el modelo unificado sostiene queraa tle los mismos objetos,
observados con angulos distintos, que nos permviéggno no ciertas regiones de
emisién en el nucleo, haciendo de ellos objetoscapacteristicas diferentes.

A estas dos clases principales de galaxias Sey@sterbrock (1981) le introdujo
nuevas subclases: Seyfert 1.5, 1.8 y 1.9, dongedasidad de las componentes anchas
respecto de las angostas decrece a medida quicel daumenta. En las galaxias Seyfert
1.5, las intensidades de las componentes anchgogtandeiz; son comparables. En las
galaxias Seyfert 1.8 las componentes anchas sordéhiles, pero detectables tanto en
H, como enHg. En las galaxias Seyfert 1.9 la componente anchaletectada

solamente en la lindd, y no en lineas de la serie de Balmer de mayomorde

Es importante mencionar que existe otra subclasegtert: las Narrow Line Seyfert 1,
en las que se evidencia un nucleo de tipo 1 pemncatgunas caracteristicas épticas de
las del tipo 2. Son las galaxias estudiadas entiediajo y seran vistas en detalle en el
proximo capitulo.

2.4.3 - Blazares

Esta clase de AGN tiene alta variabilidad y unan gralarizacién éptica. Ademas son
objetos con aspecto estelar, alta luminosidad ydgs redshifts.

El primer objeto de este tipo fue descubierto e6819 estaba catalogado como una
estrella variable. Pero cuando se estudio su espectaron que el continuo era muy
parecido al de un cuasar, aunque con una polajizaciucho mas elevada. Sin
embargo, a diferencia de estos ultimos, este olpjetmostraba lineas de emision: su
espectro consistia de un intenso continuo, comdepuerse en la Figura 2.16.
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Figura 2.16: Espectro Optico de un Blazar.

Al estudiarse con mas detalle el espectro de dg&top notaron que el continuo tenia
algunas lineas de absorcién estelares y a partilae se determiné un redshift de z=
0.07. Aunque el valor no es muy alto, es evidenie ge trataba de un objeto
extragalactico.

2.4.4- LINER

Las regiones de lineas de emision nucleares de ibajaacion o LINER (Low
lonization Nuclear Emission Line Regions) son gbtmenos luminoso y mas comun de
AGN. Su espectro muestra lineas de emisiéon conoande unos pocos cientos de
km/seg. Esta clase de galaxias activas fue ideatii por Heckman (1980) y se
caracterizan por tener intensas lineas angosthajdeonizacion. Un espectro tipico de
esta clase de objetos se muestra en la Figura 2.17.
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Figura 2.17: Espectro Optico de la galaxia LINBREC 4579.

Los LINER pueden tener emision de sincrotron enoragle cualitativamente se
asemeja a la emision en radio de los cuasaresg/gathxias, pero mucho mas débil.

La luminosidad del continuo no térmico suele sdrildén estos objetos. Existe cierta
ambigledad con respecto a la naturaleza del cantonizante de estos objetos. Por
ejemplo, la baja intensidad de [OIf300 en algunos LINERs sugiere ionizacion por
estrellas tempranas. No obstante, para el restestietipo de objetos (con mayores
intensidades de [OR6300) el continuo ionizante no esta bien deternanaddiendo
ser debido a una fuente no estelar o a estrellalsi@onadas. En este ultimo caso no
serian estrictamente AGN (Vega, 2009).
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2.4.5- Radio Galaxias

Generalmente son galaxias elipticas con intensai@mien radio. Esta emision es
producida por electrones emitidos desde las regiaeetrales de la galaxia hacia el
exterior, moviéndose con velocidades relativistamtensos campos magnéticos.

Al igual que las galaxias Seyfert, distinguimos tipss de radio galaxias basandonos
en su espectro optico. Una Radio Galaxia de Linezha o BLRG (Broad Line Radio
Galaxies) tiene un espectro similar al de una $gy{€igura 2.18). El espectro de una
Radio Galaxia de Linea Angosta o NLRG (Narrow liadio galaxies) se parece mas al
de una Seyfert2 (Figura 2.19).

La mayor parte de la radiacion de radio provienem@ar de I6bulos localizados lejos
de la galaxia 6ptica y existe evidencia de quesdstoulos son producidos por material
que ha sido expulsado del nucleo activo. La radlexga 3C 236 es el objeto simple de
mayor extensioén conocido en el universo, con ustadtia de I6bulo a I6bulo de 5,7
Mpc (Willis et al. 1974).

e n1] [ mx} > o n

il [Fe VI "J )
.
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Figura 2.18: Espectro Optico de 3C3903, una imBkRG, donde
se aprecian lineas anchas y angostas.

.i[jll

Figura 2.19: Espectro Optico de la galaxia Cyaida NLRG, donde
se ven que tanto las lineas prohibidas comodasipidas son angostas.
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Basandose en la morfologia en radio, Fanaroff ¢yR{lL974) dividieron a las radio
galaxias en dos categorias:

- Radio galaxias FRI: también llamadas fuentes “athy&ened” (o de borde
oscuro) debido a que los perfiles de brillo supafien radio disminuyen
continuamente a medida que aumenta la distancaedgstcleo hacia el borde
de los radio lébulos. Son objetos con luminosidagilesradioL, 44, < 10*?
erg/s. Este tipo de fuentes solo presenta lineasnilgon angostas. En la Figura
2.20 puede verse una galaxia de este tipo, la gadaxia Centaurus A.

- Radio galaxias FR II: Al contrario que las des@agptnteriormente, en estas
radio galaxias el brillo superficial en radio auti@ehacia los bordes externos del
halo (por lo que son conocidas como “edge-brightree de borde brillante)
donde los jets terminan en fuertes choques. Soetasbmuy luminosos, con
Lyqaio > 10%2 erg/s. Un objeto de este tipo puede verse en dar&i2.21.
Dentro de los objetos de este tipo podemos encddbB@Gs y BLRGs.

Figura 2.20: Izquierda: Imagen Optica de la ragimxia FR | Centaurus A.
Centro: Imagen en radio. Derecha: Composicioradmagenes.

Figura 2.21: Imagen en radio de la radio galalKdIFCygnus A.
El recuadro superior corresponde a la imagercapti
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2.4.6- Nucleos Starburst

Las galaxias “Starburst” son aquellas que muestigimos de una reciente actividad de
formacion estelar intensa en grandes escalas. Eatanterizadas por colores azules y
espectros intensos del tipo de regiones HIl, adosi@on el gran numero de estrellas O
y B presentes. Los nucleos starburst también arafliertemente en la regién infrarroja
del espectro electromagnético. Esta emision térme producida por polvo que es
calentado por estrellas jovenes recién formadas.algonos casos el estallido de
formacion estelar (starburst) esta confinado a neiggdn pequefia en el centro de la
galaxia, mostrandose semejante a un nucleo adti@oenergia liberada por estos
nacleos puede ser comparada con la de las gal®eagrt o inclusive con la de
algunos cuéasares, sin embargo las propiedadesvatlasren los Starburst pueden ser
explicadas con fendmenos estelares.

Si bien las galaxias Starburst no pertenecen wstrente al grupo de los AGNSs,
algunas investigaciones han mostrado que una gaee de la energia emitida por
algunas galaxias Seyfert puede ser producida parsignificativa formacion estelar.
Algunas galaxias que poseen una gran formaciotaestestarburst tienen también un
AGN (Maiolino et al. 1995; Ivanov et al. 2000)

2.4.7- Diagramas de Diagndstico

En el aflo 1981 Baldwin, Phillips y Terlevich enganbn que varios tipos de objetos

con espectros de lineas de emision similares pusatediferenciados si se considera la
razon de intensidades de dos pares de lineasnteassidades relativas de varias lineas
son funcion del continuo ionizante, determinandesse continuo es estelar o si tiene
forma de ley de potencia. Los diagramas de diagrmdsé basan en cocientes de flujos
de lineas de emision que se encuentran proximas sntpara minimizar el efecto de

enrojecimiento. Estos diagramas permiten diferendistintos tipos de objetos, como

ser LINER, Seyfert 2, regiones HIl; como se veafibura 2.20. Suelen usarse [Olll]

A5007/Hg, [Ol] X6300/H,, [NIl] A6583H,, [SII] A6716H, y [SI]] A6731H,,.
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Figura 2.20: Diagramas de diagnéstico de Veill&usterbrock (1989).
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2.5- Estructura de los AGN

2.5.1-Fuente energética

Como se ha dicho precedentemente, en un AGN séemnémenos energéticos que no
pueden ser atribuidos a procesos estelares ombndtn las galaxias activas se ven
continuos mucho mas energéticos e intensos queseagalaxias normales y esto sugiere
la existencia de otros objetos, que son capacpsodecir los fendmenos observados.

La caracteristica fundamental que comparten taagdlaxias activas es la presencia
de algun proceso que sea capaz de generar lasegraadtidades de energia que son
medidas.

La luminosidad tipica en un AGN es del ordenl@& L. Las estrellas mas luminosas
(del tipo O-B) tienen luminosidades del ordenl@éLs y sus masas son del orden de
10*M. Entonces para generar la luminosidad observadd AGN serian necesarias

107 estrellas de estas caracteristicas.

Por otro lado, el tamafio de la region emisora &ienado por Lyndell-Bell estudiando
las variaciones del continuo encontrando escalbsrden del medio dia luz. Teniendo
en cuenta estas consideraciones deberia existigram nimero de estrellas en una
region pequefia del espacio, por lo tanto es poabapte que la fuente generadora de
energia en los AGN sea estelar.

Cualquier objeto con simetria esférica sostenidp quo propia gravedad contra la
presién de radiacion debe satisfacer la condiceadbington para la luminosidad, esto
es, un limite superior para la luminosidad emipidala fuente central:

=3,22x 10* L
or Lo Mg

Py’

Lo

o]

_ anGmygM 1

S|

dondeo; es la seccion eficaz de la dispersion de Thom@dsotances la fuente
central de un AGN corl = 10'%L¢, debe tener una magd > 3x 107 M.

Grandes cantidades de energia son generadas evlumnen pequefio y con grandes
cantidades de masa. Estas condiciones no puedecusgidas por las reacciones
termonucleares ya que requiere un gran numero tdell@s en volimenes pequefios.
Por lo tanto, la idea mas aceptada consiste eniaoo de acrecion alrededor de un
agujero negro. De esta manera, la energia de nmsapeso del material acretado
puede ser convertida en radiacion con mayor efi@eque la que se podria alcanzar
con otro proceso, generando luminosidades dadas por

L =nMc?
donden es la eficiencia del proceso y su valor oscilaeen0,057<n < 0,423

n indica la fraccion de masa que es convertida engém Por otro lad#f es la tasa de
acrecion de masa a traves del disco.
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Por ejemplo, en el caso de un proceso con unaeedia del 10%1=0,1), para un
AGN conL = 10*?Lg , latasa de acrecion de mas#es 0,7Mg /afio.

Existe evidencia de la presencia de un disco deceer alrededor de un agujero negro
en NGC 4258, mostrada en la Figura 2.21. Se hitiebservaciones en la frecuencia
de emisiébn maser de agua en esta galaxia y sedmap#isco de acrecion en escalas de
sub-milisegundos. Se midieron las velocidades leslide estas componentes y se
encontré que éstas se corresponden con una cumngaagden kepleriana hasta un radio
interno de 0,14 pc. Este gas estaria ligado g@eitalmente a la distribucion de masa
central que se encuentra dentro de este radiomm{dfiyoshi et al. 1995, Herrstein et
al. 1999).

Figura 2.21: La galaxia mapeada NGC 4258

La masa central dex310” M, dentro de un volumen de 0,14 pc de radio, implica
densidad minima de aproximadamentd B opc~3, la cual es demasiado alta para
ser explicada mediante cumulos estelares, sugoiestios datos observados que la
mejor alternativa es un agujero negro con un digcacrecion (Moran et al. 1999).
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2.5.2- Modelo unificado

Como se vio hasta el momento, un AGN se caractgpaa mostrar grandes
luminosidades, intensas lineas de emision anchamgostas y altos grados de
ionizacion. Para poder explicar estos fenbmenaaggkero negro central tiene que estar
acompafado de otras componentes, que son las adaarde producir lo observado.

La materia (gas, polvo) al “caer” al agujergme forma el llamado disco de acrecion
y es la encargada de emitir grandes cantidademnemgia. Esta energia ioniza las
nubes emisoras de lineas angostas y de lineassancha

El modelo mas aceptado para describir la estrudtteana de los AGN es el llamado

modelo unificado (Antonucci 1993). Este modelo stayique las galaxias activas son
intrinsecamente los mismos objetos. La diferenaiaeelas distintas clases se debe
simplemente a un cambio en la orientacion de raegtual respecto de un conjunto de
componentes circumnucleares universal. En este Imode materia acretada va

cayendo en forma de espiral hacia el agujero nffgrmando el disco de acrecion),

liberando energia gravitacional, que es la que ymedel fendmeno de un AGN.

Circundando el plano del disco, nubes densas dais aklocidades aleatorias son
irradiadas por éste, produciendo lineas con graadelos Doppler, como las que
pueden verse en los cuasares, 0 en las Seyfedr Ejgmplo. Estas nubes forman la
region emisora de lineas anchas o BlBRo@d Line Region). Mas lejos del potencial
central se encuentran nubes con menor densidatbgidedes aleatorias menores, que
son las que producen las lineas angostas, fornmamelgion emisora de lineas angostas
o NLR (Narrow Line Regioh

Ademas de estos elementos, este modelo sugiemedangia de un toro épticamente
grueso de gas y polvo. De acuerdo a la posiciéolasdrvador, este toro puede cubrir el
disco de acrecion y la BLR, impidiendo la obserdaale un espectro mas energético y
con lineas anchas. En otras direcciones de lalwesti@s regiones no son cubiertas. En
el primer caso tenemos un espectro con Unicamargasl angostas, como por ejemplo
el de una Seyfert 2, mientras que en el segundmteasiremos un espectro con lineas
angostas y anchas, como puede ser el de una Skyferdiferencia entre las distintas
clases se debe a si el toro esta o no bloqueasddidtintas componentes a nuestra
linea de la visual, como puede verse en la Figl#2a @onde se muestra un esquema de
las estructuras mencionadas y de como varia ektespebservado de acuerdo a la
posicién del observador.

2.5.3- Region emisora de lineas anchas

Como se ha mencionado anteriormente, una de lastedsticas que distinguen a las
galaxias activas de las galaxias normales es f&po@é de intensas lineas de emision en
los espectros observados. Estas lineas presenfalipeamangos de ionizacién y son
emitidas desde una gran cantidad de nubes ubidades del plano del disco de
acrecion (ver Figura 2.22).

Las encargadas de emitir las lineas anchas somubas densas que son fotoionizadas
por el continuo emitido. Estan gravitacionalmemngadas al agujero negro y tendrian

gue estar lo suficientemente cerca para que sosigatles se correspondieran con los
anchos de lineas observados, que van desd@fokm/seg a lod0* km/seg. Ademas
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estas nubes deberian ser lo suficientemente nuasemsno para crear los perfiles
suaves observados en las lineas.

" Narrow Line
Region

Broad Line
Region

Accretion
Disk

Obscuring
Torus ——

Figura 2.22: Esquema de las estructuras plantgemtasd modelo unificado y las
direcciones de la visual a partir de las cualegipn verse las distintas clases de
galaxias activas.

Observaciones acopladas con modelos de fotoiodizatan permitido hacer algunas
estimaciones acerca de la densidad electrénicgadebmisor, encontrandose valores
que estan en el rand0® < N, < 102¢m ™3 (Osterbrock- Mathews 1986).

Es dificil estimar el tamafio de la BLR y por eswapasto se apela al método de
reverberacion. Este método consiste en medirmlietranscurrido entre una variacion
del continuo ionizante y la correspondiente vaéia@n la intensidad de las lineas. Esta
diferencia temporal entre ambas variaciones egemlpb que demora la luz en viajar
desde donde fue emitida hasta las nubes fotoicaszald cual permite estimar el
tamano de dicha region. Algunos estudios estimasoalas de tiempo que varian desde
algunos dias a algunos meses, significando un @mmafa BLR de aproximadamente
0,01- 1 pc (Wandel et al. 1999).
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2.5.4 - Regidon emisora de lineas angostas

Los anchos de las lineas emitidas por la NLR llegaalgunos cientos de km/seg.
Modelos de fotoionizacion estiman para esta regiénsidades electronicas menores
que para la BLR con valores dentro del rango congide entré03 < N, < 10°cm™3
(Wilkes 2000).

Las nubes de la NLR se encuentran a una distanaigonde la fuente central,
habiéndose estimado que esta region tiene un taopa@ig@uede ir desde los 100 pc
hasta los 1000 pc. Estas dimensiones han sidore@tfas a partir de imagenes directas
de algunas Seyfert cercanas (Macchetto et al. B®4er et al. 1995).

2.5.5-El toro

Dentro del modelo unificado se propone la exisger@ una region que bloquee las
regiones centrales de las galaxias, impidiendosguabserven directamente la BLR y la
fuente del continuo central, por lo cual debe sea wapa de gas y polvo lo

suficientemente gruesa y opaca.

Si asumimos que esta estructura esta ligada g@vémente al sistema, entonces
podemos suponer que tiene una Orbita circular. peder ocultar la BLR, tendra que
ser mayor que ésta, y encontrarse a una distareyarndel centro. Ademas teniendo
en cuenta que el polvo no puede permanecer demasiida del centro del AGN ya
que seria destruido por las altas temperaturasestena su radio interno en
aproximadamente 1 pc.

Suele suponerse un toro con simetria acimutal,esibargo esta no es la Unica
geometria posible. Podria tratarse de nubes dg gasvo ubicadas en la linea de la
visual, de todas maneras, independientemente derrea, son estas las estructuras
encargadas de ocultar ciertas componentes del AGN.

Es dificil encontrar evidencias observacionalesatés del toro, teniendo en cuenta que
a distancias extragalacticos, estructuras del tardafpocos parsecs significan tamafios
angulares de algunos milisegundos de arco. De tadaseras hay algunas
observaciones que sugieren su presencia:

En algunas Seyfert 2se observan lineas de emisias mtensas de lo que
corresponderia al continuo observado. Esto sugjaeelas nubes de la NLR estan
fotoionizadas por un continuo mucho mayor del qo@emos ver directamente, el cual
se encuentra oscurecido en la linea de nuestral \{Idaugebauer et al. 1980; Wilson et
al. 1988; Kinney et al. 1991).

El toro proyecta su sombra hacia las regionesiexésrdel AGN, como puede verse en
la ilustracion mostrada en la Figura 2.23.
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Figura 2.23: El toro de gas y polvo oscurecierdmastinuo central,
permitiendo que la radiacion salga solo por lgsorees polares.

La radiacion sale en forma anisotropica debido smlucecimiento que provocan las
columnas de gas y polvo. Se han encontrado algbeg®rt 2 que tienen la NLR en
forma de cono, sugiriendo que la energia escaplpoegiones polares no oscurecidas
por el toro (Pogge 1988). En la Figura 2.24 puadgse 2 imagenes de galaxias Seyfert
2 en las que se observan regiones conicas dermgaado.
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Figura 2.24: Imagenes de las regiones de gasadnizon forma conica de las
galaxias NGC 5728 (izquierda) y NGC 1068 (derecha)
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Si hay gas y polvo absorbiendo radiacion, entodeegria de haber radiacion en el IR
producto de la emisién térmica de éstos. De hesthba encontrado en algunas galaxias
Seyfert un maximo local en la emision del IR, ehlcse debe a emision térmica de
polvo (Rieke 1978; Sanders et al. 1989), consistean la radiacion re emitida por el
toro (Pier-Krolik 1993; Granato-Danese 1994).

En algunas galaxias Seyfert se ha encontrado unegwrajecimiento en la parte nuclear,
indicando la presencia de grandes cantidades de palilson et al. 1993; Mulchaey et
al. 1996). Por otro lado, algunas observacionesgwos X indican que galaxias Seyfert
2 tienen grandes columnas de absorcion en la drecte la visual, mayores que las
mostradas por las Seyfert 1 (Awaki et al. 1991u80 observa el espectro de una
Seyfert 2 en flujo total, observara sélo lineasoatas. Sin embargo, cuando se mide el
flujo polarizado, algunos sistemas de este tipo stnae lineas anchas (Antonucci-
Miller 1985; Miller-Goodrich 1990; Moran et al. 200 Esto significa que las Seyfert 2
si tendrian una BLR, la cual esta oculta hacia tnaedireccion. El flujo de lineas
anchas, si bien originalmente no estaba dirigidoahaosotros, es dispersado hacia
nosotros con un cierto angulo de polarizacion. Eatede verse en la Figura 2.25,
donde se ve el espectro de NGC 1068 (una Seyfedn2jlujo total y en flujo
polarizado.
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Figura 2.25: Espectro de NGC 1068, en flujo t¢aatiba) y en flujo polarizado
(abajo). La linedi, tiene un perfil ancho cuando se la observaendlerigada.
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Ademas en algunas Seyfert 2 se encuentran linehassi los espectros se toman en el
IR, donde la atenuacion por polvo es menor (Red.€t990; Ruiz et al. 1994; Villeux et
al. 1997).

2.5.6- Radio jets

Si bien no todos los AGN son fuertes emisores eioy@n algunos suele detectarse
emision en esta longitud de onda. Generalmentenigi@ en radio proviene de una
fuente no resuelta que coincide con el centro d@NAAdemas si bien la forma de la
emision extendida varia (Nagar et al. 1999) sumteat la forma de una estructura lineal
(Schmitt et al. 2001).

Tales estructuras son llamadas radio jets. Estog@an siempre alineados con el radio
nacleo y pueden expandirse hasta escala de kikgsa(ser Figura 2.6). Se piensa que
la emision en radio se debe a la emisién del simargoroducida por particulas con
velocidades relativistas que son eyectadas destadicentral a lo largo del eje del disco
de acrecion interno (Natarajan & Pringle 1998).
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3 - Galaxias Narrow Line Seyfert 1

3.1 - Introduccidén

Los nudcleos Seyfert son tipicos AGN en el univecsocano. Como se menciono
anteriormente se clasificaron principalmente en dg®s, dependiendo esta
clasificacién de la presencia o no de lineas deiémianchas (Seyfert 1 en caso de
presentar lineas anchas y Seyfert 2 en caso denpaessolo lineas de emision
angostas).

En adicion a estos dos tipos principales se agtegduevo tipo, las Narrow Line
Seyfert 1 (de aca en masNLS1l) o Seyfert 1 con dirmegostas, debido a sus
particulares propiedades observacionales, lassgalpresentan a continuacion.

Estas galaxias representan aproximadamente un H& 9as galaxias Seyfert 1 en una
muestra seleccionada en la banda de rayos X dateghlens 1989). Un gran niumero de
NLS1 fue encontrada en nuevas muestras tomadasayms X blandos (Walter
&Fink1993; Xu, Wei & Hu 1999; Grupe et al. 1999;disbn et al. 1999).

3.2- Propiedades observacionales de las NLS1

A continuacion se muestran las principales proledabservacionales de las NLS1 en
las distintas longitudes de onda: oOptico, ultratm| rayos X duros y blandos, radio e
infrarrojo. En mucho de los casos se las compandaoBroad Line Seyfert 1 (de aqui
en mas BLS1), las cuales son Seyfert 1 comunes,ugualmente presentan lineas
anchas.

3.2.1- Rayos X

- Las NLS1 suelen ser mas fuertes emisoras de raymandos que las BLS1.En
la region de los rayos X duros, las NLS1 con magtansidad en los rayos X
blandos emiten mas fuertemente que las BLS1.

- La escala de tiempo de variabilidad del espectroagos X blandos es menor a

un dia. Esto corresponde con un tamafio de la BLRome un dia luz, siendo
menor que el tamafio caracteristico de la BLR eBl&l.
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- Observaciones en la region de los rayos X blandasstran que no hay
evidencia de columnas o nubes de hidrogeno newstugjriendo que la
atenuacion por polvo es menor (Bergeron 1996).

3.2.2- Ultravioleta

- Algunos cocientes entre lineas en esta longitud odda, por ejemplo
C 1V 21549/Ly, , muestran ser similares en las NLS1 y en las BiC3énshaw
et al. 1991).

- Se encuentran lineas del UV con anchos de aprozimacte 5000 Km/s,
comparables con las encontradas en las BLS1 (RemriBascual, Mas-Hese&
Santos-Lleo 1997).

- La luminosidad en el UV de las NLS1 suele ser m&lsildjue en las BLS1
(Rodriguez-Pascual et al. 1997).

3.2.3- Optico

- Las lineas de emision de la serie de Balmer (lipeasitidas) son apenas mas
anchas que las lineas prohibidas, como ser la [(DB§ 15007, con anchos
tipicos FWHM: 1000 Km/s (Davison, Kinman 1978; Mason, Puchnazay
Jones 1996). Las lineas mas angostas correspooddiy{¥HM =~ 300 Km/s.

- Los perfiles de las lineas permitidas en las N84 diferentes a los de las
Seyfert 1. En estas ultimas, la componente anchaindoel perfil y es mas
evidente que en las NLS1.

- Los anchos equivalentes de las lineas de emisidla derie de Balmer son
menores en las NLS1 que en las BLS1 (tipicas Seyfeon lineas anchas); EW
(Hg) =32+ 16 A enlas NLS1; mientras que para las BLStlese EW@Hg) =

88+ 37 A (Goodrich 1989).

- El tiempo de variacion de las lineas de emisiésiedlar al observado en las
BLS1 (Gianuzzo & Stripe 1996). Sin embargo est@&ae&n es mas débil en las
NLS1 en cuanto a intensidad.

- La relacion [0111]A5007/Hs es menor que 3, siendo este el valor limite
propuesto por Osterbrock 1985; Goodrich 1989 ma@éblaxias Seyfert.

- Se encuentran lineas de emisibn de alta ionizaciGomo ser
[FeVII|A6087 ; [FeX]A6735 (Davison & Kinman 1978; Nagao et al. 1999b).
La relacion[FeVII|A6087/[0111]A5007 en las NLS1 es generalmente similar a
la encontrada en las BLS1 (Nagao, Murayama & Tamigilio99 a).

- Las lineas de emision déFell] son generalmente mas intensas que en las
BLS1. Hay una fuerte correlacion entre la reladiBail]14570/H; y el ancho

FWHM deH; (Zheng & O"Brien 1990; Marziani et al. 1996).
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- Se encuentra correlacion entf€ell|A4570/H; 'y [0I1I]A5007/Hg. La
relacion entre [Fell]A4570/H; tiende a ser mas fuerte cuando decrece
[0111125007 /Hy.

- La polarizacion detectada en algunas NLS1 es &labal scattering por polvo
en vez de ser producida por scattering electro(@modrich 1989); hay que
tener en cuenta que la polarizacion observada erajoria de las Seyfert 2 es
debida al scattering electrénico (Antonucci& Mill&e85; Miller &Goodrich
1990; Tran 1995).

3.2.4- Infrarrojo

- Laluminosidad en el infrarrojo cercano y en etanfojo lejano es similar en las
NLS1 y en las BLS1 (Rodriguez-Pascual et al. 1997).

- Labanda L, la cual es sensible a la orientacidmode de polvo, es en promedio

similar en las NLS1 y en las BLS1 (Murayama efil@8P9; Murayama, Mouri &
Taniguchi 2000).

3.2.5- Radio

- La luminosidad del continuo en esta longitud deaoes similar en las NLS1 a
las encontradas en las BLS1 (Ulvestad, AntonucGia®drich 1995).

- El tamafio medio de la fuente emisora en radio ¢émien de los 300 pc
(Ulvestad et al. 1995).
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4 - Estima de masas de agujeros negros en AGN

4.1 - Introduccioén

Los agujeros negros (BH por sus siglas en inglés)les candidatos mas firmes para
ser los poderosos motores centrales de los nlalgto®s, pero hay escasa evidencia
directa de ellos. En galaxias cercanas, la cineam&spacialmente resuelta sugiere su
presencia, con detecciones dinamicas de esto®sliff¢drmendy & Gebhardt 2001).

Tales observaciones son sélo posibles para poctiss 8GN mas cercanos (Harms et

al. 1994; Miyoshi et al. 1995; Greenhill et al. 899Las observaciones cinematicas
directas son fuertemente limitadas por la resotuegpacial, teniendo en cuenta que un
AGN tipico a redshift 2 requiere una resolucionatelen de los nano-segundos de arco
para poder estudiarsele la cinematica en su ceptnoesta razon se han desarrollado
otros métodos menos directos para estimar la masstds objetos centrales. Uno de
ellos asume que las nubes de la BLR estan grav#@atente ligadas al potencial del

agujero negro, pudiéndose estimar su masa a tdgavéadio orbital y de la velocidad de

las mismas. Un método diferente utiliza una cociéla encontrada en galaxias

normales cercanas, entre la dispersion de veloetdadtelares y la masa del agujero
negro. Si las galaxias huéspedes de los AGN safasds a las galaxias normales, esta
correlacion puede ser utilizada. Debido a que Epaifsion de velocidades de las
estrellas es dificil de medir a grandes distancsasutilizan otras propiedades para
inferirla, como veremos mas adelante.

4.2- Masas a partir del movimiento virializado

Asumiendo que las nubes de la BLR estan virialigadato es, con orbitas estables en
el tiempo (Krolik et al. 1991, Wandel et al. 1989plik 2001); y suponiendo una orbita
circular, la masa del agujero negro central puedestimada utilizando la ecuacion de
Newton:

MBH = RBLRUZG_l (41)
donde Mg, la masa del agujero negro central,
R r €s la distancia de las nubes emisoras de lineaasual potencial central,
v es la velocidad de las nubes emisoras,
G la constante de la gravitacion universal.
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Hay que tener en cuenta que campos magnéticos puaderibuir a la dinamica
(Krolik 2001), y puede haber vientos que podriasaechar el ancho de las lineas
medidas (los cuales se corresponden con la vebhadalas nubes), excediendo este
ancho al verdaderamente producido por el potedelahgujero negro. En estos casos la
masa estimada puede estar sobreestimada. Parardstimasa a través de la ecuacion
(4.1) es necesario entonces conocer la velocidathsl@ubes y la distancia de las
mismas al potencial central.

4.2.1- Método de reverberacion

El tamafio de la BLR es estimado a través del tietrgescurrido entre una variacion
del continuo ionizante y su correspondiente vadia@n la intensidad de la linea de
emision (Peterson 1993).La velocidad de las nubésrao del centro viene dada por

v =f x FWHM (4.2)

donde FWHM (Full Width at Half Maximun) es el aocte la linea a mitad de
altura.

En el caso de considerar una distribucion isoteddie las nubes de la BLR en torno al
centro, con Orbitas con inclinaciones random otates f = v3/2 (Netzer 1990).

4.2.2- Correlacion BLR - Luminosidad

El método de reverberacién es un método muy laboyip requiere de mucho tiempo,
por lo cual se han desarrollado formas alternatdasstimar el tamafio de la BLR.
Algunos autores notaron qug; z (conocida a través del método de reverberacién)
correlaciona con la luminosidad en el UV del nlchativo. La proporcionalidad
encontrada (Kaspi et al. 2000; Vestergaard et0&l22McLure & Jarvis 2002) es:

0,7

RpLp L5100A

donde Rg; res el radio de la BLR,
L1004 €S la luminosidad en los 5100 A.

Usando esta relacion y asumiendo orbitas aleatgniam isotropica distribucion en las

nubes f = +/3/2en la ecuacion 4.2) se obtiene que la masa detmgoggro central
viene dada por:

Ly (51004)

Mgy = 4817 X (5 Y07 x (FWHM)? (4.3)

0%4ergs s~1

Esta es una relacién puramente empirica y surde wlecesidad de sustituir al método
de reverberacion, por tratarse de una técnica ggeiere mucho esfuerzo y mucho
tiempo de trabajo.

Como puede verse en la Figura 4.1, esta correlasdralida solo para un determinado

rango de luminosidades (Kaspi et al. 2000), prashan incertezas en la estimacion de
masas.
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Figura 4.1: CorrelacioRg; g — Ls;004 dONde puede verse
gue el ajuste es bueno solo para ciertas lundadss.

En la Figura 4.2 se comparan las masas de losragufegros de distintos AGN
calculadas a partir de dos formas distintas denastel tamafio de la BLR (usando el
método de reverberacion y la correlac®yr — Lsi004) (W00 & Urry 2002). La
linea usada para medir la velocidadigsy se asumi¢ = v3/2 en la ecuacion (4.2),

correspondiendo esto a inclinaciones aleatoriasladeorbitas y una distribucion
isotrépica de las nubes.
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Figura 4.2: Masas estimadas a partir del métedoederberacion
y a partir de la correlaci@®p;r — Lsq04-
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Como puede verse en esta Figura, hay diferencidasta un orden de magnitud en las
masas estimadas, que vienen de las incertezascdeédacionRg;r — Lgqy04- EN €Ste
grafico no se considera el error que proporciorsufgosicion de orbitas aleatorias y la
suposicion de una distribucion isotropica de labesy que de tenerse en cuenta,
sumarian una incerteza de un factor de 3.

A pesar de esto, la estima de masas usando lda@ddreRg;r — L1004 €S iMmportante
debido a la dificultad y el gran esfuerzo que iglel método de reverberacién y a la
poca cantidad de AGN que cuentan con alguna estimde masa.

4.2.3- CorrelacionRg g — Ly, Ly,

Se encontré que la Luminosidad en los 5100 A cacieha fuertemente con la
luminosidad de las lineas de emision de Balmerd@& Ho 2005), y por lo tanto,
estas ultimas lo hacen con el tamafio de la BLR.

En la Figura 4.3, se muestra la correlacion existeentre las distintas luminosidades:
Lsi00 = Ly, ¥ Lsi00 — LH[;-

log (Ly, / ergs s7!)
{;-s s8aa / ™M) Fo

NIRRT BT EPE R |
4z 44 46
log (L / ergs s) log {Leyq / ergs ')

Figura 4.3: Correlacion entre la Luminosidad @8GA y
Ly, (izquierda) YLy, (derecha).

Tratando a.5;oo como variable independiente, Greene& Ho encomntréas siguientes
expresiones, que relacionar.g,, con la luminosidad de las componentes anchas de
las lineas de emision de Balmeyg, YLy,

Ly, =525 X 102 (—S00_)L157 gpgg g=1 (4.4)

10%4ergs s—1

Ly, = 1,425 X 10%2 (2101133 orgg 571, (4.5)

10%%ergs s—1

Teniendo en cuenta estas expresiones y la cddelancontrada por Kaspi et al.
(2000) entre el tamafio de la BLR y la luminosidados 5100 A; y suponiendo ademés

6rbitas con inclinaciones random para las nubda B&R (f = +/3/2), se obtienen las
siguientes relaciones para la masa del agujermrosmtral:
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FWHMpy,,

MBH = 2 X 106( )055 (103 om 5_1)2 06MO (46)

1042 ergs s—1

la cual depende solamente de la componente andtig de

)O 56 ( HB )ZMO (4'7)

103 km s—1

MBH = 3,6 X 106(

1042 ergs s71
la cual depende solo de la componente ancligde

De esta manera obtenemos las masas de los aguegoss centrales a través de
parametros (luminosidad y FWHM) de una misma lakeamision.

Este método es altamente (til, dado que las lideasnision de la serie de Balmer son
detectables inclusive en galaxias lejanas, sin egobas solo aplicable a galaxias que
muestren lineas con componente ancha.

4.3- Masas a partir de la dispersion de velocidadestelares

En las galaxias cercanas normales se encontré canaxion entre la masa del agujero
central y la cinematica del bulge. Especificameldemasa del agujero negro
(determinada previamente a través de la cinem@sipacialmente resuelta) correlaciona
muy bien con la dispersién de velocidades de laglles del bulge. Esta correlacion
esta determinada (Tremaine et al. 2002):

Mgy = 1,349 X 108Mg(0/200 km s~1)*"?

(4.8)

Las galaxias huéspedes de los AGN, (galaxias quéeoen al nucleo activo), se
parecen mucho a las galaxias normales. Siguientédesis de que todos los AGN
son fases transitorias de las galaxias normaleva(i@a & Padovani 1989), es

razonable esperar que la misma correladidgy, — o encontrada en las galaxias
normales valga también para las galaxias huéspmiléss AGN. En ese caso puede
utilizarse la ecuacién 4.8 para estimar la masaagejero negro en el nucleo activo.
Varios autores estimaron masas de esta maneraoyptesron que coincide muy bien

con los valores determinados a traves del métodewtgberacion.

4.3.1- Masas a partir de mediciones directas de ldispersion de
velocidades estelares

Para el caso particular de 14 galaxias Seyfert djgponen de la medicion de la
dispersiéon de velocidades estelares y de la distateclas nubes de la BLR al centro
(estimadas mediante el método de reverberaciony,dfial. (2002) estimaron las masas
de los agujeros negros centrales, usando las ecesc(4.8) y (4.1) respectivamente.
Encontraron que los valores calculados coinciden,lion diferencias mucho menores
gue un orden de magnitud. Esto es de gran valor daé se trata de dos métodos
completamente independientes. Esta comparaciore@pédciarse en la Figura 4.3.
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Figura 4.3: Comparacion de las masas de los mgujegros centrales
estimadas a partir de la dispersion de velocidadéslares (eje de las
ordenadas) y a partir del método de reverbera@i@ de las absisas).
Los datos corresponden a: Ho(1999, triangulo); @&keeterson (2002,
cruces); Nelson (1995,cuadrados); Ferrarese @01, circulos); Di
Nella et al. (1995, pentagono).

4.3.2- Masas a partir de estimaciones indirectas da dispersion de
velocidades estelares: Relacion del plano fundamexht

Las dispersiones de velocidades estelares no swtidas para demasiados AGN y a
veces no es facil poder medirla, particularmerdaéas redshift. Entonces por la misma
“unificacion” hecha entre las galaxias huéspedéasygalaxias normales, uno puede
inferir la dispersion de velocidades estelareseés de los parametros morfolégicos del
bulge:r,, el radio efectivo; u, el brillo superficial a ese radio. Estos paransetian
sido bien medidos para mas de 100 AGN usando lelente resolucién espacial del
Telescopio Espacial Hubble, el cual produce redafanucho mas confiables que los
de cualquier observatorio terrestre.

Conociendo entonces los parametros del bulge, dpediion de velocidades estelar
viene dada por la relacion del plano fundamentqiresion encontrada por Jorgensen et
al. (1996):

logr, = 1,24logo — 0,82log <1, > +0,2132z—0,00131 — C.

donde C es una correccién cosmoldgica y vale CZe0pglarad = 75 km s *Mpc™1,
Jorgensen et al. (1996).
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Este método es extremadamente valorable e impertpoes requiere de parametros
que son mucho mas faciles de medir gley se puede utilizar para AGN que se
encuentran a alto redshift.

Para evaluar la exactitud de este método, Urryl.e€2802) consideraron 72 radio
galaxias para las cuales los tres parametros debglindamental ya estaban medidos
(Bettoni et al. 2001). La Figura 4.4 muestra la paracion de las masas de los agujeros
negros derivadas indirectamente a travésrdey de u, con la masa derivada
directamente a través de
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Figura 4.4: Comparacion entvl, (1, + 1. ), derivada a través de una
forma indirecta de determinara través de la relacion del plano
fundamental; Wy (o), derivada a través de una directa medicién.de
Los circulos cerrados corresponden a nuevas mordgpresentadas por
Bettoni et al. Mientras que las otras mediciqieesdrados abiertos)
Fueron extraidos de la literatura. Ademas dé leaslores mas externos
(cruces), la mayoria de los valores coinciden,bien una dispersién
menor a un factor de 4.

Si bien el método del plano fundamental introdugeres adicionales comparados a
una directa medicién de la dispersion de velocidatklar, la estima de masas de
agujeros negros de esta forma es una de las pdigasnibles para AGN que se
encuentran a altos redshift.

4.3.3- [Olll] 45007, [SII|A6716, [SI]A6731 como sustitutos de,

Las lineas de emision son una caracteristica bésitas AGN. Y éstas son detectables
inclusive en galaxias lejanas, a diferencia ddifesas de absorcidn producidas por la
presencia estelar.

37



Debido a esto, suelen usarse las lineas prohildda®xigeno: [OlI]A5007 y del
azufre: [SI]A6716, [SH]A6731como reemplazo de la dispersion de velocideskesar

(0.).

Una propiedad basica de cualquier gaussiana efaleign entre el FWHM (ancho a la
mitad de altura) y (desviacidén estandar):

FWHM = 2v2In20 =~ 2,3548 ¢

Entonces podemos tener un estimative dmidiendos[0111]y a[SII]:

FWHMI[OIII],
2,35 !

FWHM[SII]

ool = -

o[SII] = (4.9)

La linea [OIlIl] A5007 suele presentar algunas asimetrias en algje®s, debida a
componentes no virializadas, eyecciones de mhatenaado hacia el exterior. En este

caso los objetos con perfiles asimétricos debereseluidos de la muestra, ya que
afecta a la determinacién de su FWHM.

En el caso del azufre [SII], estas asimetrias npregentan y puede ser utilizado como
sustituto de la dispersion de velocidades esteliirestamente, dado que este elemento
presenta un perfil gaussiano.

De esta manera, considerando las ecuaciones (#48))yse tiene:

4,02

Mgy [OI11] = 1083 (a[0111]/200 km s~1)*** Mg (4.10)

4,02

Mgy [SII] = 10813 (a[S11]/200 km s~ M (4.11)

Varios autores encontraron entonces que los AGNiesigla relacionMgy — o
utilizando ¢[0111] y o[SII] como sustitutos de,. Esto puede verse claramente en la
Figura 4.5, donde se muestra |lo obtenido por Koem&sXu (2007).
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Figura 4.5: Localizacion de galaxias NLS1 (simbatesrados) y galaxias Seyfert 1
(simbolos abiertos) en el plaMy,; — o (Komossa & Xu 2007). El gréfico izquierdo
se basa en mediciones del [Olll] (las lineas asioast fueron removidas). El tamafio de
los circulos estd de acuerdo con la asimetria ddéinka. Las extremadamente
asimétricas, que fueron removidas, estan marcagasrt cuadrado. El grafico derecho
muestra la misma relacién basada en medicioneStElLa linea punteada y la linea
solida representan en ambos casos la relatigp — o,
normales cercanas por Tremaine et al.

respectivamente.
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5 - Observaciones

5.1 - La muestra de galaxias

En los primeros capitulos se han cubierto las tenigticas y propiedades
observacionales de los nucleos activos, como tambgdistintos métodos disponibles
para la estimacién de masas de agujeros negraslesntEsto sirve de base para lo que
resta del trabajo, donde mediante espectroscopiernt@eamos las masas de los
agujeros negros de 14 galaxias Narrow Line Sefera través de algunos de los
métodos detallados en el Capitulo 4.

Este tipo de galaxias es objeto de nhumerosos estuthdo que todavia poco se sabe de
ellas. Este trabajo tiene entonces el fin de inergar la informacion disponible sobre
las Narrow Line Seyfert 1, intentando determinaesios objetos siguen la relacion
Mgy — o descrita en el capitulo anterior, como asi también las correlaciones
existentes para agujeros negros centrales de lzega (del orden de0® — 10°My).

Se seleccion6é un muestra de 14 galaxias activakemeisferio sur del tipo NLS1 con
corrimientos al rojo menores a z=0,1 y con brilaperiores a una magnitud dg=7
de manera de obtener espectros con una relaci@ sefio razonable como para
realizar las mediciones de las intensidades y andbdineas de emision.

En la Tabla 1 se presentan las galaxias, comoaasiién algunos de sus principales

parametros. Esta informacion fue obtenida de la& luks datos extragalacticos de la
NASA, NED (NASA Extragalactic Database), y la b&BIBAD.
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Galaxia z |V (Km/s) D (Mpc) | Magnitud| Morfologia| Ascensién recta | Declinacion
MRK 1239 0,0199|5974 79,7 14,5 E/SO 09h 52m 19s | -01° 36" 43"
NGC 4748 0,0146| 4386 58,5 14,0 Sa 12h 52m 12s | -13° 24" 53"
IRAS 15091-2107 0,0446| 13173 182,5 15,5 E/SO 15h 11m 59s | -21° 19" 02"
IRAS 13224-3809 0,0658| 19726 268,1 16,4 Sh 13h 25m 19s | -38° 24" 53"
CTS J03.19 0,0547|16413 222,1 16,5 SBa 10h 15m 55s | -20° 02" 27"
MRK 896 0,0264| 7922 110,5 16,0 SBb 20h 46m 21s | -02° 48" 45"
CTS J04.08 0,0403| 12070 162,7 15,7 Sp 10h 31m 57s | -18° 46" 34"
NPM1G-14.0512|0,0417| 12528 170,4 15,6 SBb 13h 41m 13s | -14° 38" 41"
MS 1519.8-0633 | 0,0831| 24919 341,3 149 | - 15h 22m 29s | -06° 44" 41"
MRK 573 0,0172|5150 71,3 14,0 SO 01h 43m 58s | +02° 21" 00"
MRK 618 0,0355| 10658 1447 14,5 SBb 04h 36m 02s | -10° 22" 34"
NGC 526 0,0192|5762 78,3 14,7 SO 01h 23m 58s | -35° 07" 21"
ESO 3PP-1G020 | 0,0249| 7480 102,9 152 | - 20h 06m 58s | -34° 22" 58"
1H 1934-063 0,0102| 3074 43,9 16,1 E 19h 37m 33s | -06° 13" 05"

Tabla 1: Lista de galaxias de la muestra con su€ipales parametros: redshift (columna
velocidad radial galactocéntrica (columna 2); dista (columna 3); Magnitud aparente er
filtro B (columna 4); tipo morfolégico (columna 5ascension recta referida al equinoc

2000.0 (columna 6), declinacion referida al equan@@000.0 (columna 7).

A continuacion haremos una breve descripcion da cad de las galaxias de la muestra ¢
asi también presentaremos los datos mas signifisatie cada una de ellas. Dicha informa

fue suministrada por la NED.
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MRK 1239

Esta galaxia (Figura 5.1) se encuentra a una distae 79,7 Mpc y tiene una magnitud
en el filtro B de 14,5 mag. Posee coordenadasteslesferidas al equinoccio 2000.0
con ascension recta de 12° 52°12” y declinacién di= -13° 24°53".

Morfoldgicamente esta clasificada como una galekfatica, E; con un didametro mayor
y menor de 0,4 y 0,15 minutos de arco, respaciente

Este objeto no muestra indicio de variabilidad emr@rva de lux en rayos X, segun las
observaciones hechas por el satélite ROSAT.

Un estudio detallado por Rodriguez-Ardila & Mazyala006) muestra que el cercano
infrarrojo esta dominado por una fuerte emisioreagddor de 2.2 micrones, con una
intensidad no vista anteriormente en ningun nualdivo. En esta regidn la emision se
corresponde con la de un cuerpo negro a aproximatam 200 K.

Figura 5.1: Imagen de MRK 1239. El campo es dell En esta imagen y en
las siguientes el Norte esta hacia arriba y e Batia la izquierda.
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IRAS 15091-2107

La galaxia Seyfert 1 con lineas estrechas IRAS1E219T también es conocida con los
nombres de 2 MASX J15115979-2119015, CTS 0026B5 R473. Esta galaxia posee
coordenadas celestes referidas al equinoccio 20@@0 ascension recta de
a= 15° 11°59” y una declinacion de -21° 19°02”, se encuentra a una distancia de
180 Mpc y posee una magnitud en el filtro B de 1bdg).

IRAS15091-2107 no presenta caracteristicas moiftd8g sobresalientes, su
clasificacion morfologia es del tipo E/SO. De sag®n podemos ver la presencia de un
nacleo doble en direccién SE (Ver Figura 5.2) pesitente debido a una interaccion o
colision con otra galaxia. Es necesario contar io@s observaciones para corroborar
esta afirmacion.

Para esta galaxia se le midi6 un tamafio angular22darc sec correspondiente al
diametro mayor de la misma y de 20 arc sec pardiaghetro menor. Otro dato
importante es que en esta galaxia activa se emcarision maser de agua en la region
nuclear Kondratko et al. (2006).

Figura 5.2: Imagen de IRAS 15091-2107. El campseolado es de 1'x 1",
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CTS J03.19

Esta galaxia se conoce también con los nhombresT& @90, HE 1013-1947. Las
coordenadas de este objeto corresponden a unas@stescta de= 10° 15°55” y una
declinacién de>= -20° 02°27” y esté clasificada morfolégicamenteno una espiral
barrada SBb.

Para esta galaxia se midié un diametro mayor da&r&3ec y un diametro menor de 27
arc sec. Este objeto se encuentra a una distaad@2iMpc y tiene una magnitud en el
filtro B de 16,5 mag.

Podria tener una barra que es la encargada decpi®weateria al disco de acrecion y al
agujero negro central, Ohta Kouiji et al. (2007).

De su imagen se puede observar en direccion NEx@Wrhagen 5.3) la presencia de
débiles brazos espirales o de un anillo rodeandalbxia.

*

Figura 5.3: Imagen de CTS J03.19. El campo obderea de 1°,5 x 1°,5.
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IRAS 13224-3809

Esta galaxia es conocida también con los nombre® d¢ASX J13251937-3824534,
GSC7787-00931. Tiene una ascension recta=dd3° 25°19” y una declinacion de
8= -38° 24’53" y se encuentra a una distancia deN2p8. Posee una magnitud en el
filtro B de 16,4 mag

Se midid en este objeto un didametro mayor de 118,6ec y un diametro menor de 16,7
arc sec. Mass-Hesse (1994) encontraron que estgigaresenta una rapida variacion
en rayos X. Ninguno de los modelos estandar, yadleday de potencias o de cuerpo
negro, da un ajuste aceptable al espectro vamab}ede IRAS 13224-3809.

Boller et al. (1993) presentaron una detallada rig®son y discusién sobre
observaciones realizadas con el satélite ROSAT

Figura 5.4: Imagen de IRAS 13224-3809 donde el caoipzervado es de 1'x1".
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MRK 573

Este objeto se conoce también con estos hombmsativos: UM 363, UGC 01214,
CGCG 386-035, E 0141+020.

De su imagen se puede decir que no presenta adstcts morfologicas
sobresalientes, tal vez una especie de disco tatrededor de la galaxia. Esta
clasificada morfologicamente como una galaxia ¢erdir SO.

Las coordenadas celestes de esta galaxia son:sestemcta o= 01° 43'58” y
declinaciéné= 02° 21°00” y se encuentra a una distancia de & M

En este objeto se midié un diametro mayor de 3Gaccy un diametro menor de 25,6
arc sec y tiene una magnitud en el filtro B de Q).

En esta galaxia se encontrdé correlacion entre lsantel agujero negro central, la
luminosidad en radio y la luminosidad en rayos >e(ldni et al. 2003).

Figura 5.5: Imagen de MRK 573 con un campo de"3'x3
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CTS J04.08

A esta galaxia se la conoce también con los sitgsamombres:
IRAS 10295-1831, HE 1029-1831 y se encuentra aligtancia de 163 Mpc.

Este objeto tiene coordenadas celestes que conespcoa una ascension recta de
a=10° 31°57” y una declinacion de -18° 46°34".

Se midi6é en didmetro mayor de 25,2 arc sec y dar@dec para el diametro menor y
tiene una magnitud en el filtro B de 15,7 mag.

Si bien en la NED aparece clasificada morfologicatemeomo Sp (esferoidal), puede
notarse la presencia de una barra y pueden obserysqueiios brazos espirales
naciendo de los extremos de dicha barra y un distandido rodeando al nucleo.

Kondratko et al. (2006) encontraron en este olgaision maser de agua.

Figura 5.6: Imagen de la galaxia CTS J04.08 cocammpo de 1°x1".
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1H 1934-063A

A esta galaxia se la conoce también como IRAS 19848, IGR J 19378-0617,
1ES 1934-063 y es la galaxia mas cercana de nueskesatra, encontrandose a una

distancia de 43,9 Mpc.

Tiene una ascension rectacte19° 37°33” y una declinacién de -06° 13°05"y en el

filtro B presenta una magnitud de 16,1 mag.

El didmetro mayor es de 42 arc sec y el diametrnomes de 30 arc sec. En la NED
esta clasificada morfolégicamente como una galagigptica E, sin embargo
clasificaciones mas recientes hablan de una esial

Su imagen no presenta caracteristicas morfolégigasrtantes como anillos o barras.

|5
L

Figura 5.7: Imagen de la galaxia 1 H 1934-063A @orcampo de 3'x3".
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MRK 896

Esta galaxia es conocida también con estos nonaltersativos: PGC 065349, MCG-
01-53-008.

El objeto tiene una ascension recta @e 20° 46°21” y una declinacion de
d=-02° 48°45" y se encuentra a una distancia deMg€ con una magnitud en el filtro
B de 16,0 mag.

Morfologicamente esta clasificada como una esfarada SBb con un diametro
mayor de 1,1 arc min y un didmetro menor de @;8ran.

Al igual que CTS J03.19, podria tener una barespria la que provee de materia al
agujero negro central (Otha Kouji 2007).

Su imagen muestra un ndcleo de tamafio consideyabtazos espirales bien definidos.

Figura 5.8: Imagen de la galaxia MRK 896 con umpade 0°,6 x 0",6.
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NGC 4748

Este objeto es conocido también con el nombre d& @16, CTS R12.02, IRAS
12495-1308. Se encuentra a una distancia de 58¢5yNipne una magnitud en el filtro
B de 14,0 mag. Las coordenadas celestes de eatdagaebrresponden a una ascension
recta o= 12° 52°12” y una declinaciof= -13° 24°53".

El diametro mayor del objeto es de 45 arc secrpearior es de 35 arc sec. En la NED
esta clasificada morfolégicamente como una esi@@l sin embargo presenta una
apariencia irregular. Se observa una region nuckdargada en la direccion NE - SW
tal vez como el resultado de una interaccion cercann choque con otro objeto. Hacia
el norte se observa una protuberancia la cual @stéctada con la region nuclear.
Ademas puede verse un disco débil o un anilloande al nucleo. No es posible en
esta imagen detectar brazos espirales los cuatedefiles o no existen.

Figura 5.9: Imagen de NGC 4748, con un campo xi& 3"

50



MRK 618

A este objeto se lo conoce también con el nombMd@6& 02-12-045, RBS 0556, HE
0437-1028.

Tiene una ascension rectaae 04° 36°22” y una declinacion de -10° 22°34”. Esta

galaxia se encuentra a una distancia de 145 Mpmg tina magnitud en el filtro B de
14,5 mag.

Es evidente la presencia de una barra en la dimechi-S, quedando este objeto
clasificado como una SBb. Su imagen muestra adémsa®s espirales abiertos y un
nacleo muy brillante.

Para esta galaxia se midié un diametro mayor da&ré4ec y un diametro menor de 42
arc sec. MRK 618 fue intensamente estudiada en (atiean et al. 2001).

Figura 5.10: Imagen de MRK 618. El campo obseneside 1°,5 x 1°,5.
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NGC 526

Esta galaxia es conocida como ESO 352-IG0666, AM21€B51, RR 027.
Forma parte de un sistema doble, siendo la gatexrmayor tamario la estudiada en este
trabajo (ver Figura 5.11). Tiene una ascensioraréeti= 01° 23'58” y una declinacién
deé=-35° 07°21" y segun la NED morfolégicamente ed#sificada como una S0O. Se
midieron el diametro mayor y menor siendo estosbdearc sec y de 15 arc sec
respectivamente. Este es el objeto de la muestrdaconayor inclinacion, siendo la
misma de 16° 8".

Esta galaxia se encuentra a una distancia de 78/Mpcel filtro B posee una magnitud
de 14,7 mag. Su imagen muestra la presencia désoo nue. S. Unger et a. (2002)
encontraron que es una fuerte emisora de rayososdu

Figura 5.11: Imagen de NGC 526. El campo obsereadie 5" x 5°.
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MS 1519.8-0633

Este objeto es conocido también como HE 1519-068389 1519-065, IRASF 15197-
0633 y es la galaxia mas lejana de la muestrangrdgmdose a una distancia de 341,3
Mpc, correspondiendo a una velocidad radial medeleasi 25000 Km/seg.

Tiene una ascension recta @e 15° 22°29” y una declinacion de -06° 44°41". Se
midio un didmetro mayor de 17 arc sec y un diameeoor de 14 arc sec.

Este objeto presenta una forma irregular y su im&ger Figura 5.12) no manifiesta la
presencia brazos espirales.

Es la galaxia menos brillante de la muestra, teluaima magnitud en el filtro B de

14,9 mag.

Figura 5.12: Imagen de la galaxia con un campb dex 1°,5.
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NPM1G-14.0512

Esta galaxia se conoce ademas por estos nombrB# 0B4044, CTS R14.01, RBS
1303.Esta clasificada morfologicamente como un@&radparrada SBb (Ohta, Kouji et
al. 2007), con un didmetro mayor de 41 arc sec gi&metro menor de 22 arc sec.

Sus coordenadas sars 13° 41°13" ;6= -14° 38'41” y tiene una magnitud en el filtro
B que corresponde a 15,6 mag.

La imagen de este objeto muestra un nucleo brlgntn disco con prominentes brazos
espirales. En el afio 1991 Kirshner et al. encamtrana supernova en esta galaxia.

Figura 5.13: Imagen de NPM1G-14.0512. El campeaglo es de 2'x 2.
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ESO 399-1G020

Este objeto es conocido también como AM 2003-34RAS 20037-3441. En este
trabajo se estudia el objeto ubicado en el ceetroual muestra una forma irregular y
levemente alargada en la direccion NE-SW (ver Rigut4).

Sus coordenadas sans 20° 06°58”; 6= -34° 32°58” y segun la NED podria tratarse de
un sistema doble o triple.

Se midio un diametro mayor de 1 arc min y un didgonetenor 0,8 arc min, mostrando
este objeto una inclinacion de aproximadamente 53°.

Este objeto se encuentra a una distancia de 103yMpesenta una magnitud en el filtro
de 15,5 mag.

&

Figura 5.14: Imagen de la galaxia con un campeado de 2'x 2”.
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5.2- Sitio de observacion e instrumentos

Las observaciones se realizaron en el ComplejooA8imico El Leoncito (Casleo)
localizado en la provincia de San Juan, en doosude observacién en octubre de
2009 y en mayo de 2010.

El sitio de observacion tiene coordenadas geagafijue corresponden a una longitud

de £137M125 (W 69918' 12") y a una latitud -P47' 57" y se encuentra a una altura
sobre el nivel del mar de 2552 m.

Se hizo uso del espectrografo REOSC en dispergidples instalado en el telescopio
de 2,15m de Casleo. Este espectrografo trabajauno@CD TEK de 1024 x 1024
pixeles con una resolucion espaciakd/pixel.

En el turno de octubre de 2009 se obtuvieron espebidimensionales o 2D para lo
cual se trabajé con una ranura de 280y se utilizé la red de 600 lineas/mm con un
rango espectral observado des®¥00 A a ~5400 A (para la noche 10 de dicho mes)
y desde~5500 A a ~7100 A (para el resto de las noches del turno).eEm
configuracion de trabajo los espectros resultatigen una resolucion espectral de
1,64 Alpixel.

En el turno correspondiente al mes de mayo del 2@16btuvieron también espectros
2D con una ranura de 2hfh en todas las noches con las siguientes redes:

- Red de 600 lineas/mm, observando en un rango dgtudnde onda desde
~5500 A a~7100 A, con una resolucion espectral de 1,64 Alpixe

- Red de 300 lineas/mm, con un rango espectral de$@@0 A a~ 7500 A y una
resolucion espectral de 3,4 A/pixel.

Midiendo el FWHM de las gaussianas en los espeatedas estrellas estandar se
determiné que el seeing de las noches de obsenvamde= 3.

A continuacion, en la tabla 2, se presenta un resuhe las observaciones realizadas en
ambos turnos de observacién. En dicha tabla seifispda fecha de cada observacion,
el tiempo de exposicion, la red y ranura utilizadhsango espectral y los observadores.

5.3 - Procedimiento

Con el fin de poder estimar las masas de los amij@egros centrales de las galaxias,
de acuerdo con algunos de los métodos vistos eap@ulo 4, uno necesita conocer el
flujo y el FWHM de la componente ancha de la lided, (ecuacion 4.6); o bien los
anchos de las lineas del azufre [SIl] o del oxiggdidl] (ecuaciones 4.10 y 4.11,
respectivamente).
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Exposicién | Red Ranura

Galaxia Fecha (s) (lineas/mm) () Rango espectral | Observadores
MRK 1239 07/05/2010 |3x1800 600 250 |5500 A - 7100 A | Ferreiro - Schmidt
NGC 4748 07/05/2010 |3x1800 600 250 |5500 A - 7100 A | Ferreiro - Schmidt
IRAS 15091-2107 07/05/2010 | 3x1800 600 250 |5500 A - 7100 A | Ferreiro - Schmidt
IRAS 13224-3809 08/05/2010 | 3x1800 600 250 |5500 A - 7100 A | Ferreiro - Schmidt
CTS J03.19 10/05/2010 | 3x1800 300 250 |4000 A - 7500 A | Ferreiro - Schmidt
MS 1519.8-0633 | 09/05/2010 | 3x1800 600 250 |5500 A - 7100 A | Ferreiro - Schmidt
MRK 896 09/05/2010 |3x1800 600 250 |5500 A - 7100 A | Ferreiro - Schmidt
CTS J04.08 08/05/2010 |3x1800 600 250 |5500 A - 7100 A | Ferreiro - Schmidt
NPM1G-14.0512| 09/05/2010 |3x1800 600 250 |5500 A - 7100 A | Ferreiro - Schmidt
NPM1G-14.0512|10/05/2010 |3x1800 300 250 |4000 A - 7500 A | Ferreiro - Schmidt
MRK 573 11/10/2009 | 3x1800 600 200 5500 A-7100 A |Vega (*)

MRK 573 10/10/2009 | 3x1800 600 200 [3700 A-5400 A |Vega (*)

MRK 618 12/10/2009 | 3x1800 600 200 |5500 A -7100 A |Vega (¥

MRK 618 10/10/2009 | 3x1800 600 200 |3700 A -5400 A |Vega (¥

NGC 526 12/10/2009 | 3x1800 600 200 5500 A-7100 A |Vega (*)

ESO 3PP-IG020 | 12/10/2009 | 3x1800 600 200 |5500 A -7100A |Vega (¥

1H 1934-063 08/05/2010 |3x1800 600 250 |5500 A - 7100 A | Ferreiro - Schmidt
1H 1934-063 10/05/2010 | 3x1800 300 250 |4000 A - 7500 A | Ferreiro - Schmidt

Tabla 2: Datos de las observaciones. (*): Modo iS&rv

Para esto, en cada noche de observacion se pratedidsiguiente manera: para cada
galaxia se tomaron una serie de tres exposiciom&$ aninutos cada una, con la ranura
orientada a lo largo del eje mayor de la galaxia(al nos permitira a su vez estudiar la
rotacion de cada objeto), y abarcando la regioteaude la misma. Las extracciones de
cada una de ellas se combinaron posteriormentaiehtid un Unico espectro final, con
el objetivo de aumentar la relacion sefial-ruido.

Se tomaron espectros de lamparas de comparaciGolate, Argon, Nedn (Cu-Ar-Ne)
entre cada una de las exposiciones de las galacoasgel objetivo de una posterior
calibracion en longitud de onda. El tiempo de eiqids fue de 90 segundos para cada
lampara.

Al comienzo de cada noche se tomaron BIAS y FLA&Id-(o correccion de campo

plano) con el fin de poder efectuar las correcadar@respondientes al ruido de lectura
y a la respuesta no uniforme de los pixeles, poxegue seran explicados a
continuacion:

- Bias: Primeramente se procedio a corregir las imagemisgiduales por Bias.
Esto es quitarle a la sefial total obtenida el ruittihseco del detector. Consiste
en una exposicion a “tiempo cero”, es decir, utegiracion a obturador cerrado
con tiempo de exposicion nulo. Se promediaron li@s Bomados al comienzo
de la noche a fin de obtener un valor medio enidbrde lectura.

- Flat fields: éste es debido a la inhomogeneidad del detectes po todos los
pixeles presentan la misma respuesta ante la nssfie de entrada. Para esta
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correccion se ilumina el CCD con una fuente quevgmoun frente de onda
plano. Luego se normalizan los espectros con ehedio de los flatfields.

La intensidad resultante esta dada entonces por:

I _ lobservada—Ibias
resultante — I @y
flatfield~'bias

También se tomaron a lo largo de la noche espedi®sestrellas estandar
espectrofotométricas seleccionadas del catalogblateuy et al. (1992, 1994), para
poder calibrar luego por flujo. El nUmero de etgebbservadas en cada noche oscild
entre 2 y 3 y las exposiciones fueron de 15 minutos

5.4- Proceso de reduccion

Como se menciond anteriormente, para la obtenaodlosiespectros unidimensionales
finales contamos con diferentes tipos de franmsscliales cumplen un tarea especifica
dentro del proceso de reduccién. Esto son: losdsade correccion (bias y flat field),
las lamparas de comparacion (para la calibracignigwitud de onda), las estrellas
estandar (para la calibracién por flujo) y los tdgede estudio propiamente dicho.

Para realizar la reduccion de los espectros seanbh las diferentes tareas del paquete
IRAF (Image reduction Astronomical facilities).

El proceso de reduccion consistio en:

- Preparacion de las exposiciones de correccior€omo primer paso en el
proceso de reduccién se combinaron y normalizaias \bflat-fields para luego
corregir los frames correspondientes a los obgtosstudio por estos efectos.

- Extraccion de los espectrosCon el fin de tener espectros unidimensionales de
cada region de la galaxia (utilizados para efedtagcurvas de rotaciéon, como
veremos mas adelante), se procedi6 a la extradeidos espectros. Para esto se
tomaron aperturas de 3 y de 4 pixeles de anche. stghifica que se toman
franjas del espectro paralelas al eje de disperdglnmismo. Cada franja
corresponde a una region diferente de la galaloalargo del eje espacial. Una
vez obtenidos los espectros unidimensionales seegi@ a calibrarlos por
longitud de onda. Para esto, se identificaron aguimeas de las lamparas de
comparacion a fin de realizar un ajuste para lbmrdion. Posteriormente se
calibraron por flujo utilizando las imagenes obtiasi de las distintas estrellas
estandar tomadas a lo largo de la noche.

- Suma de espectros:se combinaron las distintas extracciones espestrale

correspondientes a las diferentes exposicionas defimejorar la relacion sefal
ruido.
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A continuacion se muestran los espectros obtenidos:
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Figura 5.15: Espectro 6ptico de NPM1G-14.0512 tayeambn la red de 300 lineas/mm.
En la figura se marcan las lineas de emision masiipentes detectadas en nuestra
muestra de NLSyl. Dependiendo de la red usada, asudd estas lineas de emision
estan presentes en los espectros de las sigufentess, principalment&a + [NII].
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Figura 5.16: Espectros opticos tomados con la ee@®@D lineas/mm de las galaxias
1H1934-063A (arriba) y CTS J03.19 (abajo). La esea longitud de onda es la misma
que en la Figura 5.15.
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Figura 5.17: Espectros tomados con la red de &@@simm cubriendo desde los 5300A
hasta los 7200A de CTS J04.08 (arriba a la izqa)elRAS13224-3809 (arriba a la
derecha), ESO 399 1G020 (abajo a la izquierda) yR#&S 15091-2107 (abajo a la

derecha).
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5.5 - Resultados de las mediciones

En la seccion 4.2.3 se desarrolla una forma péatiale calcular la masa del agujero
negro central, la cual utiliza el FWHM vy el fluje da componente ancha #ég. Para
poder llevar a cabo este método se ajustaron gaassa la linea dé,, [NIl] A6549 y
[NII] 46583 con el fin de obtener la componente delgaatacha dé{, por separado.

El ajuste de las distintas lineas se realizé atilio el software LINER, un programa
interactivo para el analisis de lineas espectralissarrollado por Richard Pogge.
LINER permite ajustar una linea espectral mediange 0 mas componentes. Para esto
es necesario indicar al programa las componentes sgudesean ajustar, con las
posiciones aproximadas de los centros de las geassy el ancho aproximado de las
mismas. Como salida del programa se tienen losmdras de las gaussianas a los
cuales el programa converge: Centro, IntensidadHMWAnNncho equivalente (EW) y
Flujo.

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

Este programa permite ademas fijar valores a algienlos parametros a ajustar como
asi también imponer ciertas restricciones, comoegpEmplo, cociente de intensidades
de lineas. En este trabajo ajustamos las lineasmason [NI11] 16549, [NII] L6583 y las
componentes ancha y delgadaide dejando libres los parametros a ajustar.

A continuacion se ven los ajustes realizados ed@ehespectro original esta en negro,
cada componente en verde, el ajuste del continuazeh y el residuo en rojo. Cabe
mencionar que para el caso de MRK 618 el residaorgrado mediante el ajuste es del
orden del 5 % siendo para el resto del orden @&¥2-

Figura 5.20. Ajustes con LINER de diferentes congodes de ki+[NII].
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Figura 5.20, continuacion

Figura 5.21: Ajuste de gaussianas realizado pargalaxia CTS J4.08. Se ven las
componentes ancha y delgadaHje y los dos Nitrogenos [NI}16549, [NII] A6583 y
se ajustd una componente adicional con el fin dedicir lo obtenido en el espectro.

En la tabla 3 se presentan los valores medidosl@gmasicion del centro, el FWHM, el
EW (ancho equivalente), y el flujo de cada linea.
Los valores presentados en ésta y en las siguitatils estan corregidos por el ancho
instrumental, siendo:

FWHM? = FWHM2, — FWHM?

donde FWHM,. es el ancho de la linea “real” (ya desafectadapancho instrumental) ,
FWHM,, es el ancho de la linea medido,
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FWHM,; es el ancho instrumental, determinado midiendatahos de las lineas
de las lamparas de comparacion.

[NI] [NII]
Galaxia 16548 16583
Centro |FWHM |EW |Flujo Centro |FWHM |EW Flujo
(A) A (A) (ergicndis) | (A) (A) A (erg/cnfls)
1H1934-063 * 6618,6 9,1 16,5 6,44E-14 6652,3 6,6 ,225| 9,70E-14
CTSJ03.19 * 6909,7 9,2 8,1 7,00E-15|  ------ el e R
MRK 573 6660,5 6,4 14,1 1,12E-13 66964 6,3 ,844 | 3,56E-13
MRK 896 6719,3 10,1 55 2,76E-14 6753,73,31 15,0 7,53E-14
ESO3PP-1G020 6714,5 10,7 14,4 5,33E-14 6746,4 15534,9 1,30E-13
MRK 618 6781,4 9,2 8,8 2,89E-14 68149 10,3|15,1 4,90E-14
MRK 1239 6679,6 7,1 12,8 8,18E-14 67139 14 4 8 |537E-14
NGC 4748 6640,7 7,0 13,6 8,13E-14 6675,2 6,2 | 632 | 1,57E-13
1H1934-063 6619,9 12,3 27,3| 2,00E-14 6652,9 6,8 7 20) 1,50E-13
CTSJ04.08 6813,3 3,9 6,2 1,17E-14 68499 48 | 3,52 | 437E-14
IRAS13224-3809 7021,7 | 5,7 6,2 8,33E-15
CTSJ03.19 6909,4 6,3 5,6 6,40E-15 6946,6 5,7 | 831 |2,13E-14
IRAS15091-2107 | 6840 8,6 14,0 4,03E-14 6871,3 8,6 ,8 21| 6,30E-14
NPM1G-14.0512 | 6820,4 12,4 21,8 4,50E-14 6852,5 21,7/94,3 1,90E-13
MRK 896 6719,9 9,8 5,8 1,89E-14 6751,6 ,215 |17,6 5,68E-14
Tabla 3: Valores medidos de Nitrdgeno [NN$548, 6583. (*): red de 300.
(Sl (Sl
Galaxia A6716 A6731
Centro FWHM |EW | Flujo Centro |FWHM |EW | Flujo
A A (R) (erglerdtls) | (A) A (R) | (erglcndls)
1H1934-063 * 6789,5 10,5 8,9 2,97E-14 68040 8,5 | ,3 414E-14
CTSJ03.19 * 7087,2 10,5 4,9 3,90E-15 71028 8,8 | ,0 21,6E-15
NPM1G-14.0512 *| 6993,8 8,6 4,6 9,38E-15 70070 9,365 |1,3E-14
MRK 573 6831,7 7,6 17,8 1,46E-13 6846,1 7,7 16,33E413
ESO3PP-1G020 6885,3 8,4 3,3 1,03E-14 69014 6,3 PRIOE-15
MRK 618 6956,5 5,5 1,4 4,19E-15 6970,2 7,0 2)2 83E
NGC 526 6845,2 3,3 1,1 1,45E-14 68584 5,2 0,4 A8RE
MRK 1239 6849,2 3,7 7,3 4,20E-14 68636 3,2 70 E37%
NGC 4748 6810,3 6,8 9,4 5,38E-14 68252 7.4 9,4 E82
1H1934-063 6787,6 7,2 6,6 4,41E-14 680119 7,0 §,1,0E44
CTSJ04.08 6987,9 4,3 3,5 6,52E-15 7003,0 4,2 3,30E-65
CTSJ03.19 7086,1 7,7 4,0 4,24E-15 70014 7.8 3,13E-35
IRAS15091-2107 7015,4 8,7 7,7 1,99E-14 70306 84| ,7 61,7E-14
NPM1G-14.0512 6994,5 9,2 4,3 8,84E-15 7008,9 8,8| 4 48,8E-15
MRK 896 6891,4 4,0 0,3 6,82E-16 69108 6,3 12 35E

Tabla 4: Valores medidos para las dos lineas détea4SIl] A6716, 6731. Las galaxias
con (*) fueron tomadas con la red de 300.
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GALAXIA [0l 5007

Centro (A) FWHM (A) EW (A) Flujo (erg/crfis)
CTS J03.19 * 5281,8 4,7 22,6 2,59E-14
NMP1G-14.0512 * 5215,2 5,4 49,2 1,56E-13
1H1934-063 * 5058,8 7,2 46,7 1,76E-13
MRK 573 5093,2 5,6 140,8 1,27E-12
MRK 618 5182,5 6,2 21,5 6,28E-14

Tabla 5: Valores medidos para las lineas de [@B0O07. Las galaxias con (*) fueron

tomadas con la red de 300 lineas/ mm., mientradagueestantes con la red de 600
lineas/mm.

Galaxia H, angosta H, ancha

Centro |FWHM |EW Flujo Centro FWHM Flujo

(R) (R) A (erglcndls) | (R) A EW (A) | (erglcndls)
1H1934-063 * 6632,3| 12,3 97,8| 3,80E-113 66327 51,2 |64,9 2,52E-13
CTSJ03.19* | —-mmemm | mmmeem | mmeem | e 6927,1 |34,8 42,1 3,63E-14
MRK 573 66753 | 6,2 52,4 | 4,17E-183 66819 41,5 43,4 | ,45B-13
MRK 896 67359 | 145 49,8 | 2,63E-13 6734,6 56,3 34,7 |1,71E-13
ESO3PP-1G020 67291 17,0 71,1 2,64E-13 67329 65,0|155,1 5,77E-13
MRK 618 67958 | 7,1 19,8 | 6,47E-14 6792,0 67,0 175,5|5,73E-13
NGC 526 6686,9 | 4,9 2,6 3,82E-14  ------- | mmemeen | e | e
IRAS15091-2107 6855,3| 15,7 116, 2,92E-13 6855,3 ,967 129,1 3,22E-13
MRK 1239 6692,6 | 10,6 116, 7,45E-183 6692,7 45,0 @20 | 1,41E-12
NGC 4748 6654,1| 7,7 36,3| 2,18E-13 6654,0 41,1 153,9/ 9,25E-13
1H1934-063 6631,9| 11,3 90,3| 6,69E-13 66335 55,6 ,8 72 |540E-13
CTSJ04.08 6828,6| 3,9 32,8/ 6,18E-14 6828,( 42,3 65,2 | 1,23E-13
IRAS13224-3809 6999,3| 8,0 23,5 3,21E-14 7001, 34,6 |153,8 7,35E-14
MS1519.8-0633 7109,6| 17,0 42,2| 6,25E-14 7109,9 47,3 169,7 1,36E-13
CTSJ03.19 6924,1| 59 18,6/ 2,11E-14 6926, 39,0 38,9 |4,42E-14
IRAS15091-2107 6855,9| 14,9 107, 3,14E-13 68558 ,861 137,0 4,02E-13
NPM1G-14.0512 68344 141 92,2 1,90E-13 6824, 44,9 1119,9 2,47E-13
MRK 896 67356 | 14,0 48,9 1,58E-183 6732,6 56,0 23,6 |7,63E-14

Tabla 6: Valores medidos para las componentes dizlfjaquierda) y ancha (derecha)
deH,. Los espectros de las galaxias que presentandrpm tomados con la red de 300
lineas/ mm. Los espectros restantes fueron tonmamoka red de 600 lineas/ mm.
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6 - Analisis de datos y resultados

6.1- Velocidades radiales y distancias

Para cada galaxia de la muestra se midi6 el camitoial rojo de la linea de emisién de
H,, con el fin de determinar la velocidad radiakual viene dada por:

Cc (A— Ao)

V. =
T AO

(6.1)

donde: c es la velocidad de la luz
A= longitud de onda medida
Ao= longitud de onda emitida en reposo. En este £@s06562,8 A.

Luego se determiné la distancia a la cual se ema@ada galaxia, la cual puede
inferirse a través de la Ley de Hubble:

V=H.D (6.2)

dondelV es la velocidad de cada galaxia y se mide en,km/s
D es la distancia de la galaxia, medida/grt,

H es la constante de Hubble y se addpte 75

Km

seg.Mpc

Hay que tener en cuenta que para medir la distaegiaforma rigurosa deben
considerarse las velocidades galactocéntricas slgydéaxias, es decir, la velocidad
radial de cada una respecto del centro de nuesaig. En nuestro caso consideramos
simplemente las velocidades radiales respecto akrehdor. También para una
determinacion mas exacta deberian tenerse en dasntalocidades peculiares de cada
galaxia, sin embargo aqui las despreciamos frelsteelocidad de expansion.

Para determinar la incerteza en la velocidad raskakiguio el criterio de Keel, W
(1996) quien encuentra una relacion puramente e&apir

Ocone (FWHM)YS ¢

oVr = I dO,S Z

donde d= dispersion espectral
FWHM = ancho de la linea a mitad de altura
o= fluctuacion del continuo
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| = intensidad de la linea
c= velocidad de la luz
A= longitud de onda de la linea

De esta manera, siguiendo este criterio, se ercoui el error en la velocidad radial
de las galaxias es de30 km/s.

Las distancias asociadas a estas velocidadesa ynadrteza efd (aproximadamente
K ) tendran por tanto un error de entre el 5 y etd(Es de destacar que estos

seg.Mpc
errores son debidos solamente a las incerteza®ldeidad radial yH, sin tener en
cuenta las consideraciones mencionadas arriba,clates elevarian los errores
asociados a “distancias” al 20-50 %.

Los valores medidos y determinados pueden versmitmaacion en la tabla 7, siendo
éstos similares a los obtenidos en la NED (veatapldentro de un 5 % de diferencia.

GALAXIA Posicion de K (A) V (km/seg)| Distancia (Mpc
MRK 1239 6693,3 5938 79
NGC 4748 6655,8 4239 56
IRAS 15091-2107 6855,6 13368 178
IRAS 13224-3809 6999,8 19953 266
CTS J03.19 6925,2 16545 220
MRK 896 6735,9 7907 105
CTS J04.08 6828,8 12140 162
NPM1G-14.0512| 6836,2 12461 165
MS 1519.8-0633| 7109,6 24967 333
MRK 573 6675,4 5136 68
MRK 618 6795,6 10625 142
NGC 526 6686,9 5658 75
ESO 3PP-1G020 | 6730,4 7647 102
1H 1934-063 6632,1 3157 42

Tabla 7: Lista de velocidades radiales: posicioh kdgicentro deH, (columna 2),
velocidad radial (columna 3), distancia asociadéufana 4).

6.2- Dinamica de las galaxias

Con el fin de realizar un estudio dinamico se emton las velocidades de rotacion de
las galaxias. Esto se hizo midiendo las velocidagdiales de distintas regiones de cada
galaxia a lo largo del eje mayor de cada una des.elfeniendo en cuenta que cada
region de una galaxia presentara un corrimientopl®@open sus lineas espectrales,
podemos determinar la velocidad de esa regién e&gpecto a nosotros, en la direccion
de nuestra visual. Esta velocidad asi determinatia mmpuesta por la velocidad de
expansion, la velocidad de rotacién de la galaxia yelocidad peculiar. Esta ultima

componente de la velocidad es despreciable frelat@l@ expansion y no sera tenida en
cuenta en nuestros calculos. La velocidad de eijrarde la galaxia puede ser

determinada por la velocidad observada del cemda thisma, ya que en esta region la
velocidad de rotacion es nula. Por lo tanto, rekida velocidad radial de la region
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central (velocidad de expansion de la galaxia) &elacidad radial medida de una
determinada region j de la galaxia se obtiene lacidad de rotacion (en nuestra
direccion de la visual) de dicha region de la galax torno a su centro.

Para el caso de las galaxias espirales se hizoori@spondiente correccion por
inclinacién, con el fin de determinar la velociddd rotacion total (y no solo la
componente en nuestra direccion de la visual).dlacidad de rotacion de una region j
de la galaxia en torno a su centro queda defishédia siguiente manera:

Vrot(j) — Vrad(lzosv;rad (0) (63)
dondeV,,.(j) es la velocidad de rotacion de la region j dealaxga en torno al centro,

Vraa(j) €s la velocidad radial de la region j de la gaaxin respecto a nosotros,

V-aa (0) es la velocidad radial del centro de la galaxedeidad sistémica),

i es el angulo de inclinacién de la galaxia (respettplano del cielo), el cual
viene dado poseni = % siendo e y E los ejes fotométricos menor y mal@ra

galaxia, respectivamente.

La inclinacion de la galaxia asi definida se bastaesuposicion de una galaxia con un
disco circular. Mientras mayor sea la diferencireeel eje menor y mayor, entonces
mayor sera la inclinacién de la galaxia con regpachosotros. En nuestro caso, una
galaxia que esté de canto tendra un angulo denauwifin dei = 02, mientras que una
galaxia que se encuentre de cara tendra una iodimdei = 902.

La distancia entre dos regiones de la galaxia spomdientes a dos extracciones
distintas del espectro viene dada por:

R =D tg(a) (6.4)

donde D es la distancia de la galaxia,
a es el ancho de cada extraccion. En nuestroccas® arc sec.

De esta manera podemos determinar la distanciadke region de la galaxia al centro
de la misma. Una vez determinadas las velocidadis gistancias podemos graficarlas
para ver el comportamiento de la velocidad de r@aen funcion de la distancia al

centro de la galaxia.

Una curva de rotacion tipica observada en galaesgérales es como la que puede
verse a continuacion, en la Figura 6.1.
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Figura 6.1: Curvale rotacion tipica observada en galaxias espifalesa B)
La curva A es una prediccitedrica, nadenida en cuenta en esestudios.

De la Figurase desprendeue la region central de una galaespira rota como un

cuerpo rigidpes decir, su velocidad de rotacibn aumenta lneate con la distancia
centro.A partir de estas curviy utilizando la ecuacion encontrada ewtor

se estima la masa de l&gione centrales de la galaxia.

A continuacién vemos las curvas obteni para 5 galaxias espirales de la muc.
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Figura 6.1 Curva de rotacion de la galaxia MRK ¢
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Figura 6.3: Curva de rotacion de la galaxia esghNBM1G-14.0512.
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Estos objetos mostraron, a partir de datos surmadiss por la NED, tener las siguientes
inclinaciones:

MRK 896 i=38°
MRK 618 i= 36°
CTS J03.19 i=43°
NPM1G-14.0512 i=40°

IRAS 13224-3809  i= 65°

Las incertezas en la velocidad de rotacion se leaitmu mediante propagacion de
errores haciendo derivadas parciales y vienen damtas

5Vrad (])

5Vrad(0) 2 (Vrad(j) - Vrad(o))sen i 6t 2
cosi + 1

SV2, =
ror = | Cos i | (cosi)?

1>+

En esta ecuacion el tercer término es desprediaite a los otros dos. La incerteza en
la velocidad de rotacion es de85 km/s.

En la tabla 4 se muestran las masas nucleareodimiia primera extraccion de cada
una de las galaxias.
Las incertezas en las masas estimadas vienen padas

2VR &V V2 5R
6M? = () ()

donde 6V es el error en la velocidad de rotacion (35 km/s).
O6R es la incerteza en la distancia de cada regidla dmlaxia al centro de la
misma y viene dada por la incerteza de la distameita galaxia (del orden del
10 % a partir de datos de la NED).

GALAXIA V(Km/s) |R(Kpc) |MASA/ Mg
CTS J03.19 100 3,2 (7,4 £5,5) E+09
MRK 896 40 2,1 (8 +6) E+08
NPM1G-14.0512 120 2,5 (8,4 +5,5) E+09
MRK 618 45 2,8 (1,3+0,9) E+09
IRAS 13224-3809 80 3,9 (5,8 +4,9) E+09

Tabla 8: Masas dentro de la primera extraccioradia galaxia.

6.3- Masas de los agujeros negros centrales

6.3.1 - Introduccién
Como se vio en el capitulo 4, existen distintosoaleé$ y formas para poder estimar las

masas de los agujeros negros centrales en lasiagmlaktivas. En nuestro caso
utilizaremos dos de ellos. El primero basado esufosicion de que las nubes emisoras
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de lineas anchas estan en orbitas estables endbpadencial central, en cuyo caso es
valida la ecuacion de Newton y nos valdremos deda®laciones encontradas para los
parametros de la componente ancha Hje (ecuacion 4.6). El otro método que
utilizaremos es el que se basa en la correlaciteste entre la masa del agujero negro
central y la dispersion de velocidades del oxigénd] y del azufre [Sll], ecuaciones
4.10y 411, respectivamente.

6.3.2- Masas a patrtir de las propiedades dd,,

Recordemos (Ver secciéon 4.2.3) que la masa dekagngegro central correlaciona con
dos parametros de la componente anchd,déa luminosidadLy, y el ancho FWHM

(H,), como lo manifiesta la ecuacion 4.6:

FWHMpy,,

103 km s—1

MBH =2 X 106( )055 (

m )#% Mg, (4.6)
La luminosidad viene dada por el flujo de la comgrde ancha dH, (ver tabla 5):
L = 4IID?.f
donde D es la distancia de la galaxia,
f es el flujo de la componente anchatig
En la tabla 8 se presentan los valores para lanlhsmdad, el FWHM y la masa del

agujero negro calculadas para las galaxias de ésstnau

Las incertezas en las masas calculadas se deteomim&diante propagacion de errores
a través de derivadas parciales y vienen dadas por:

2 2
SM= (6_M) 8.2+ (6—M) s 2
5L) b SFWHM/) =~ FWHM

donde

(i WO SN el I8 ¥
SL 10*2ergs s—1 103km s—1

) FWHM 1°°
(LN PPN SR Y WL
SFWHM 1042ergss 103km s—1

6L=\/(8.7T.D)2.6D2 + (4.m.D2)2. 57
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donde 6, es la incerteza en la distancia (a partir de dd¢éds NED)
0f es laincerteza en el flujo de la linea medido

c \/[FWHM,Zn. SFWHM3, + FWHM?. SFWHM?]
2

SFWHM, = =
" [FWHMZ, — FWHM?|

donde FWHM, es el ancho de la linea “real” (ya desafectadeepancho instrumental) ,
FWHM,, es el ancho de la linea medido,
FWHM,; es el ancho instrumental, determinado midiendata$hos de las lineas
de las lamparas de comparacion.

Teniéndose queFWHM? = FWHMZ — FWHM?
Se midié 10 veces cada galaxia, y se promedidlef vatenido para el FWHM y para el flujo

f. A partir de este valor obtenido, se estimé laeiteza para estas magnitudes medidas
(SFWHMy, y 6 ).

GALAXIA FWHM (Km/s) L (erg/s) MasaM
1H1934-063 * 3037 + 760 (5 £1) E+40 (3,7+ 1IE3)06
CTSJ03.19 * 1818 + 400 (2,0£0,4) E+41 (2,93YE306
MRK 573 2113 + 320 (2,120,4) E+41 (4+1) E+06
MRK 896 2506 + 620 (2,5+0,7) E+41 (6,2+1,5) B+0
ESO3PP-1G020 2894 + 430 (7£2) E+41 (1,5+0,5)7E+0
MRK 618 2958 + 300 (1,4 0,3) E+42 (2,3+0,5) E+0
IRAS15091-2107 2971 + 600 (1,3+0,3) E+42 (2,33x&E+07
MRK 1239 2014 + 200 (1,1%0,2) E+42 (9+3) E+06
NGC 4748 2082 + 210 (3,8£0,8) E+41 (5,1+1,8pE+
1H1934-063 2974 + 625 (1,3+0,27) E+41 (6+2)E+06
CTSJ04.08 1859 + 280 (4+1) E+41 (4,3+1,4)E+06
IRAS13224-3809 1481 + 200 (6+1) E+41 (3,5+1,2pE
MS1519.8-0633 1993 + 470 (1,940,4) E+42 (1,240497
CTSJ03.19 1783 + 320 (2,3£0,9) E+41 (3,041, 9+
IRAS15091-2107 2703 + 540 (1,60,3) E+42 (2,03E+07
NPM1G-14.0512 2920 + 290 (9+ 3) E+41 (1,8+0,5DE
MRK 896 2494 + 700 (1,1%0,2) E+41 (4+2) E+06

Tabla 9: FWHM y Luminosidad de la componente aradH, (columnas 1y 2). Masa
de los agujeros negros centrales (columna 3). &Exigs (*) fueron tomadas con la red
de 300 lineas/mm., mientras que las restantes rfuelbservadas con la red de 600
lineas/mm.
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6.3.3- Masas a patrtir de [Olll] y [SH].

Como se vio en detalle en el capitulo 4, la masagigero negro central correlaciona
con la dispersion de velocidades del oxigeno [Oylidel azufre [SIl], como lo

manifiestan las ecuaciones 4.10 y 411, respectintane
Mgy [O11I] = 10813(a[0111]/200 km s™1)

Mgy [SII] = 10813([SI1]/200 km s™1)

4,02

4,02

Mg

Mg

(4.10)

(4.11)

A continuacion, en la tabla 9 se presentan losrgalmedidos de y de la masa del
agujero negro central, para [SI§716, [SI]A6731 y [OIII] A5007.

=7

GALAXIA o[SIl] 6716 | MASA [SI]] 5 [SII] 16731 |MASA[SII]  |s [0l [Masa [0l
MRK 573 140+15 (3,2+1,3) E+07| 142+ 14 (3,4+E8)7 | 134+14| (2,7+1) E+07
ESO 399-1G020 | 14513 (3,7#1,5) E+07  111+13 | 3#A5)E+07 | - [ oo

MRK 618 114+13 (1.420,5) E+07| 131+13 (2,5+1)F+0 | 121+13 | (1,8+0,7)E+0
NPM1G-14.0512(*| 13715 (3+1) E+07 15717 (5,0+2,5)E+(7 128+1@+1) E+07
NPM1G-14.0512 | 148+17 (4,1+1,6) E+07 17616 D7 | e | e
CTSJ03.19 (¥ | 16230 (624) E+07 |  wem | e | |

CTS J03.19 136415 (3+1) E+07 138412 (B+DE+07 | —--mn | oo

MRK 1239 50+10 (523) E+05 42+8 (3:1)E+05 S —

NGC 4748 127+15 (2,240,9) E+07|  137#15 [ o T I [ —

IRAS 15091-2107 | 16716 (6,5+2,6)E+07|  143+15 543,5)E+07 | oo | e
IRAS 15091-2107 | 15416 (5+2)E+07 151+15 (4.8F+07 | e | e

CTS J04.08 75+10 (3+1)E+06 78+10 (B+1)E+06 | --m | oo

1H 1934-063 (*) | 133+17 (2,6+1,8)E+07| 128415 +{E+07 145+20| (4+2) E+07
1H 1934-063 169+15 (7+3)E+07 | e | e | e |
MRK896 | =n | e 95+10 () o T e e —
NGC526 | - | e 93+10 (6,342, 5)E+0f ------ | -

Tabla 10: dispersién de velocidades del azufre] [BI716 (columna 1); masa del
agujero negro central estimado con [3B]716 (columna 2); dispersion de velocidades
del azufre [SIJ]A6731 (columna 3); masa del agujero negro centtachado con [SlI]
L6731 (columna 4); dispersion de velocidades dejenad [Olll] A5007 (columna 5);
masa del agujero negro central estimado con [@B007 (columna 6). La dispersion de
velocidades esta en km/s mientras que las masas estunidades de masas solares
(Mg). Las galaxias con (*) fueron tomadas con la re®d0 lineas/mm., mientras que
para las restantes se utilizo la red de 600 lineas/
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Los errores en las masas calculadas se determimadiante propagacion de errores a
través de derivadas parciales y vienen dadas por:

]3.02

Yol
_ 8.13 o
SM = 4,02 x 10 '[ZOOkms‘l]

o
' [ZOOkm s1

con

5o, = -
=2 [02 — 07]

c \/[a,zn. 802 + of.807]

donde o, es el ancho de la linea “real” (ya desafectadeepancho instrumental) ,
o, €S el ancho de la linea medido,
o; es el ancho instrumental, determinado midiendatahos de las lineas de las
lamparas de comparacion.

Teniéndose que: ¢? = 02 — o}

6.3.4 - Comparacion de los valores obtenidos

A continuaciéon en la Figura 6.13 se comparan ldsrga obtenidos para la dispersion
de velocidades del azufre [SN§716 y [SI]A6731. Los valores obtenidos son similares
en ambos casos.

5) [km

Sie731,/2.3

S8 7

[ S E R R
16 1.8 2 22
log (FWHM[SII]6716/2.35) [km/s]

Figura 6.10: Comparacién entre la dispersion decidghdes de [SI]A6716 y la
dispersién de velocidades de [SI§731. Ambos ejes estan en escala logaritmica.

Se comparan a continuacion los resultados paranksas de los agujeros negros
obtenidas a través de los dos métodos. Se grafasamnasas viriales y las masas
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calculadas con la relacion de Tremaine et al. (RQ@#tizando la dispersion de
velocidades de [SIf6716 (Figura 6.11) y [SI]6731 (Figura 6.12).

-7+ MR‘K1239 ,

I H
6 7 8
log (Masa [SII]6716)

Figura 6.11: Comparacion entre la masa virial ddeentilizando las propiedades de la
componente ancha dg&, (eje de las ordenadas) y la obtenida a travéa derfelacion
encontrada por Tremaine utilizando la dispersionealecidades del azufre [SHB716
(eje de las absisas). Ambas masas estan en esgatérhica y en unidades de Masas
solares. La linea a trazos indica la identidad.

[ MRK 1239 -
.

L
6 7 8
log (Masa [SI]6731)

Figura 6.12: Igual que en la Figura 6.11, estapaea [SI[]A6731 (eje X).

80



En el caso particular de MRK 1239 |la masa virigul& ser mayor; sin embargo en el
resto de los casos se encuentra que sistematicamasninasas obtenidas a traves de la
relacion de Tremaine son superiores.

A continuacion en la Figura 6.13 se comparan lasasairiales con la dispersion de
velocidades de [SI}6716, [SII]A6731, un promedio de estas y [ORNG007.

[rd Lo I T N Bk o L LTI R T

- s i

iy [SII]6716 // T [SII]6716,6731 £
i /e g Ju ™
< Tr : / = / ]
& 7. T £ . i
A T e A
2 - / T s ]
7 6 [ // T // ]
= ::}./::}:::}:::}:::}./::}:::}:::}::
5 o & 2
= o SI6731 ;T oll]5007 25
= 75 [ el / T 1] / ]
S ARELE: s
T 70 . / T / ]
e - A . i # ;
= sl W s T A . b
P / T / «
© - 7 i # :
6 / T £ a

B Pd i / i

Ly | /u oo e Ty /I [ T S NS N ST MU B

16 18 o 20 16 18 o 29

FWHM/2.35 [km/s]
Figura 6.13: Masas viriales calculadas a travésadgeropiedades de la componente
ancha dé, (eje Y) en funcién de la dispersion de velocidadie$SII] L6716 (arriba a
la izquierda); [SIl]A6731 (abajo a la izquierda), un promedio de laafiEpn de
velocidades del azufre [SB716 y [SII]A6731 (arriba a la derecha) y la dispersion de
velocidades de [OIIIA5007 (abajo a la derecha). La linea indica la i@aencontrada
por Tremaine et al (2002). Los colores azul, rojpagenta representan las mediciones
de las galaxias NPM1G-14.0512, CTS J03.19 y 1H 183} para las redes de 300
I/mm (triangulo) y de 600 I/mm (cuadrado), respetiente.

81



7 - Comentarios y Conclusiones

En los primeros capitulos de este trabajo se vitakificacion morfol6gica de Hubble y
las caracteristicas de cada tipo de galaxias, @shtambién los fundamentos basicos
del fendbmeno de la actividad nuclear, mostrandoplascipales propiedades de los
distintos tipos de AGNs y mencionando también @l fumdamental del modelo
unificado. Se resumieron las principales caradieafs en las distintas longitudes de
onda de las galaxias Narrow Line Seyfert 1, quela®mgalaxias con las que se trabajo,
mientras que en el Capitulo 4 se vieron en ddtalelistintos métodos disponibles para
calcular la masa de los agujeros negros centraléasegalaxias activas y se hizo una
comparacion entre cada uno de ellos.

Todo lo visto en la primera parte nos sirvio deebaara poder llevar a cabo el objetivo
principal del trabajo, el cual fue calcular las assle los agujeros negros centrales de
una muestra de 14 galaxias Narrow Line Seyfertl Hdmisferio Sur.

Primeramente, se confeccionaron las curvas deidotale 5 galaxias espirales de la
muestra. A partir de estas curvas se estimarommiasas nucleares dentro de las
primeras extracciones espectrales de estas gal&nageneral, las masas encontradas
son del orden de0®~°M,, dentro de los 2-4 kpc.

Seguidamente, para calcular las masas de los agujegros se utilizaron dos de los
métodos estudiados en el Capitulo 4. Uno de ebosiste en medir el ancho de las
lineas prohibidas del azufre y del oxigeno y uwiliza correlacion encontrada por
Tremaine et al (2002).El otro método tiene en cudéandirecta relacion encontrada por
Greene & Ho (2005) de la masa del agujero negro alofiujo y el ancho de la
componente ancha dé,, teniendo implicitamente en consideracion la eémade
Newton para Orbitas virializadas.

Teniendo en cuenta el primer método, calculamosmasas a través de las lineas
prohibidas del azufre [SIIN6716 y [SII] A6731 y del oxigeno [OIII]A5007. Las
galaxias que cuentan con estimaciones hechas daimawvés del azufre como a traves
del oxigeno (4 de ellas) muestran valores simildezdro de sus margenes de error. Las
galaxias que mostraron tener los agujeros negresmagdivos fueron NPM1G-14.0512,
1H1934-063 y IRAS 15091-2107 con masas del ordelosig x 10" M. La galaxia
con el agujero negro menos masivo fue MRK 1239uwwnmasa calculada del orden de
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4 x 10°Mg,. El resto de los objetos de la muestra presertaegpara las masas de los
agujeros negros que oscilan ersrd 0° — 107 M.

Teniendo en cuenta el segundo meétodo, calculam®smiasas a través de las
propiedades déf,. Los objetos que a través de este método mostiasoagujeros
negros mas masivos son NPM1G-14.0512, IRAS 15097-%1IMRK 618, con masas
del orden d& x 10" M. El resto de las galaxias presentan masas menoeesoq del
orden de la40® — 10" M.

En el caso de NGC 526, no se detectd componenteaard{,, por lo que la Unica
estima realizada para este objeto se hizo a tdESII| A6731.

Para el caso particular de los dos objetos maadsjale nuestra muestra, estos son
IRAS13224-3809 y MS1519.8-0633, no fue posible méas lineas del azufre [SI]
A6716 y [SI]A6731debido al alto corrimiento al rojo que preseataambas galaxias,
siendo el método a través Hg la Unica estimacion disponible para estos objetos.

En general las masas estimadas con los dos métuaestran diferencias (ver Figuras
6.11, 6.12 y 6.13), siendo sistematicamente maylagesnasas estimadas a traves del
método basado en la correlacion de Tremaine e2Qfl2). Estas diferencias podrian
deberse a:

- la dificultad que surgioé en algunos casos al ajussados componentes de,
pues al medir estas componentes en algunas dalkasas se obtenian valores
que variaban significativamente y dependian fuestéende cOmo se tomaba el
continuo del espectro,

- algunos de los objetos de la muestra presentabhitesldineas del azufre
[SI]A6716 y [SII] A6731, dificultando ésto en una medicibn mas predsa
ancho de las mismas,

- el efecto producido por cierta nubosidad y turbciratmosférica al momento
de tomar los espectros de algunos objetos. Edtyatlisminuyendo el flujo de
energia medido en la componente anchél geel cual afecta disminuyendo la
masa del agujero negro calculada.

- de acuerdo a lo encontrado por Bian et al. (20@4Bptte et al. (2005), es
posible que en algunos objetos se sobreestimeda del agujero negro cuando
se utilizan lineas de emision tales como [$8716, [SII[A6731 y [Olll] A5007
como sustitutos de la dispersion de velocidadedages. Una consecuencia de
esto seria que los agujeros negros de estos olggtimsan en una etapa inicial
de su crecimiento.

Las masas de los agujeros centrales presentadssecinabajo son inéditas, a excepcion
de:

Botte et al (2005) calcularon la masa del agujegram central de MRK 896 a través de
la relacién encontrada por Tremaine et al (200#amdo la dispersion de velocidades
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estelares. El valor que encontraron correspondeaamnasa de4,4 x 10°My. En este
trabajo la masa calculada para este objeto es:

M= (4 £ 2) x 10°M, utilizando el método de orbitas virializadas,

M= (6 + 3) X 10°M, utilzando la correlacién de Tremaine et al (2082)avés de la
dispersion de velocidades de [SI§731. Los valores coinciden dentro del margen de
error.

Bian et al (2007) calcularon la masa del agujergrmale la galaxia MRK 573 y
obtuvieron un valor de M4,9 x 10’M. En este trabajo la masa de este objeto fue
calculada en: M£2,7 £+ 1) x 10’ M, utilzando la correlacién de Tremaine et al (2002)
a través de la dispersion de velocidades de [@HOO7. Los valores coinciden dentro
del margen de error.

Jong — Hak Woo et al (2010) calcularon la masagdajero negro central de la galaxia
NGC 4748 en M=(2,4 + 1,5) X 10°M. En este trabajo la masa de este objeto fue
calculada en:

M= (5.1 + 1,8) x 107 M, utilizando el método de orbitas virializadas,

M= (2,2 £ 0,9) x 10’ Mg, utilzando la correlacién de Tremaine et al (2002gvés de

la dispersion de velocidades de [SKj716.

M= (3 £ 1) x 10’ M, utilzando la correlacién de Tremaine a travékdéspersion de
velocidades de [SI}6731. Los valores coinciden dentro del margen de.er

Trabajo futuro

Cabe destacar que los resultados presentadoseeiirabgjo se refieren a una muestra
pequefia de NLS1. Si se quiere obtener informaditdnuica mas representativa de este
tipo de objetos, es necesario incrementar la nadstigalaxias.

Desde el punto de vista observacional, seria de gtdidad contar con espectros

opticos cubriendo un amplio rango en longitud deéaorEsto permitiria contar con otras

lineas de emision para estudiar la dindmica deligaigado, y a su vez contar con

lineas estelares que permiten estudiar en desatteématica estelar cercana al nucleo
activo.

Se planea complementar este estudio con informagiérproviene de otras longitudes

de onda. En particular, algunos objetos puedenacan mediciones en rayos X, a
partir de las cuales obtener masas de agujerossiegr
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