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RESUMEN

Los ntcleos activos de galaxias (AGN: Active Galactic Nuclei) se diferencian de
las galaxias “normales” por el hecho de emitir una fraccién significativa de ener-
gla que no puede ser explicada como resultado de procesos estelares. Esta fraccién,
proveniente de una regién central muy compacta de la galaxia, es muy dificil de
cuantificar. Los AGN del tipo “Narrow Line Seyfert 1” (NLS1; ntcleo galéctico
Seyfert 1 con lineas angostas; Osterbrock & Pogge, 1985; Goodrich, 1989) son una
subclase de AGN con caracteristicas de Seyfert 1 pero sin lineas anchas eviden-
tes, lo cual implica grandes interrogantes sobre su estructura, dindmica y fuente
central de excitacién. A este tipo de galaxias se las define con el criterio de que
el ancho a mitad de altura (FWHM) de la componente ancha de Hf3 sea menor
que 2000 km s~ y que el cociente [OIII]JA5007/Hp sea menor que 3. El estudio
de los NLS1 puede brindarnos importante informacién sobre la evolucion de los
AGN vy los mecanismos de ionizacién dominantes en las regiones més internas de
estos objetos. Para estudiar estos objetos, seleccionamos una muestra de espectros
a z <o,1 obtenidos a partir del Sloan Digital Sky Survey. Utilizando la técnica de la
sintesis espectral, podremos separar las diferentes componentes que contribuyen
al espectro observado, a saber la componente estelar y no-estelar, como también la
emisién del gas ionizado.

En este trabajo se pretende cuantificar la contribucién del ntcleo activo al total del
flujo observado y determinar el indice espectral més representativo en la regién
Optica del espectro en las galaxias NLS1. A partir de la técnica de sintesis espec-
tral, también obtendremos informacién sobre las diferentes poblaciones estelares
presentes en estas galaxias. Por medio del espectro de emisién del gas, podremos
determinar la dindmica y luminosidad de diferentes lineas de emisién, con las cua-
les estimaremos masas de agujeros negros y tasas de acrecion.

Por ultimo, se presentard un estudio més detallado de la dindmica del gas y en par-
ticular de los vientos en la regién central de la galaxia SDSS J093643.13+505249.6.
Para ello se realizaron observaciones utilizando el Gemini Multi-Object Spectro-
graphs con el Integral Field Unit (GMOS - IFU) en la region de HB + [OIlI]A5007
del espectro. De esta manera, obtendremos mapas de flujo y de velocidades de es-
tas lineas de emision, los cuales nos permitiran estimar la extensién de los vientos
en la region central de esta galaxia.

Clasificacién:
95.75.-z Técnicas de observacién y reduccién de datos; modelizacién y simulacién
por computadora.
95.75.Fg Espectroscopia y espectrofotometria.
98.54.Cm Galaxias activas y peculiares y sistemas relacionados (incluyendo obje-
tos BL Lacertae, blazares, galaxias Seyfert, galaxias Markarian y ntcleos galacticos
activos).
98.62.Js Ntcleos galacticos (incluidos los agujeros negros), materia circumnuclear
y bulbos.

Palabras Clave: Galaxias activas - Espectroscopia - Agujeros negros - Gala-
xias: cinemética y dindmica
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Parte I

INTRODUCCION Y MARCO TEORICO






GALAXIAS CON NUCLEOS ACTIVOS

1.1 MARCO HISTORICO

Puede decirse que el estudio observacional de ntcleos activos (AGN: Active Ga-
lactic Nuclei, por sus siglas en inglés) comenzé con el trabajo de Edward A. Fath
(1909) en el observatorio Lick. Usando un pequefio espectrégrafo fotogréfico, en el
telescopio reflector Crossley de 36 pulgadas, Fath estudi6 el espectro de los niicleos
de las “nebulosas espirales” mas brillantes. La mayoria de ellas mostraba lineas de
absorcién en su espectro, las cuales Fath interpret6 como resultado de la luz inte-
grada de un gran ntimero de estrellas, muy distantes y muy débiles para verlas
individualmente. Sin embargo, en el espectro 6ptico del nticleo de la entonces lla-
mada nebulosa espiral M77 (NGC 1068), observé 6 lineas de emision brillantes y
anchas: [OIIJA3727, [Nelll]A3869, [OIlI]A4363, 4959, 5007 y Hp. En la figura 1 se
muestra un ejemplo de espectro 6ptico de la regiéon nuclear de la nebulosa espiral
M.

Slipher (1917) en el observatorio Lowell, California, obtuvo espectros de mejor re-

solucién de este mismo objeto y pudo medir velocidades radiales de varios cientos
de km s~ . Paralelamente, Curtis (1918) tom6 imagenes en el observatorio Lick de
un jet Optico detectado en M87.
En esa época todavia se conocia muy poco sobre las “nebulosas espirales”. H. Cur-
tis y H. Shapley entablaron en 1920 lo que se conoce como el “gran debate” en
el que se ponia en discusién la naturaleza de estas nebulosas y el tamafio del
Universo. La cuestién bésica del debate era si las nebulosas eran relativamente
pequefias y se encontraban dentro de nuestra propia galaxia, o si eran galaxias
grandes e independientes. Shapley estaba discutiendo a favor de que la Via Lactea
constituia todo el Universo. El crefa que galaxias como Andrémeda y las demas
nebulosas espirales eran parte de la Via Lactea. Curtis, por otro lado, sostenia que
estas nebulosas eran galaxias separadas o “universos islas”. La controversia que-
do solucionada gracias al trabajo de Hubble (1926) en el observatorio del monte
Wilson. Observando estrellas variables cefeidas en la “nebulosa de Andrémeda”,
Hubble pudo determinar la distancia y corroborar que esta galaxia se encuentra
fuera de la Via Lactea. Posteriormente Hubble (1929) encontré que los espectros de
las galaxias estdn més corridos al rojo para galaxias mds distantes. Esto dio origen
a la idea de un Universo en expansion, la cual es ampliamente aceptada hoy en
dia.

Posteriormente, Seyfert (1943) estudié de manera sistemdtica algunas galaxias con
lineas de emisién nucleares, a partir de lo cual este tipo de galaxias lleva su nom-
bre. El observé varias galaxias cercanas similares a My7. En ellas encontré que
presentaban luminosidad alta, espectros que variaban en su intensidad en el tiem-
po v lineas de emisién intensas y anchas que se producian en un ntcleo brillante,
de apariecia semi-estelar. Algunas de estas galaxias mostraban que la parte central
de las lineas de Balmer eran bastante delgadas, pero sus alas presentaban anchos
que llegaban a superar los 8000 km s, valor ampliamente superior al encontrado
en otras nebulosas extragalacticas. En otras galaxias, en cambio, los anchos de las
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Figura 1: Espectro 6ptico integrado de la region nuclear de la galaxia Myy (NGC 1068).
Extraido de http://www.sr.bham.ac.uk/~ajrs/R/r-gallery.html

lineas de emision prohibidas y permitidas * eran del orden de los 3000 km s~ .

A partir de 1933, con el descubrimiento de Jansky de la emisién en radio prove-
niente del centro de la Via Léctea, se le dio un gran impulso a la Radioastronomia
y al estudio de los AGNs en particular. Mientras realizaban un relevamiento de 60
Hz de la Via Lactea, Hey, Parsons y Phillips (1946), descubren un pequefia fuente
fluctuante en Cygnus. Bolton (1948), confirma la naturaleza discreta de la fuente
Cygnus y descubre otras radiofuentes césmicas, identificadas con galaxias, e intro-
duce la nomenclatura Cen A, Virgo A, etc.

Woltjer (1959) analiz6 los espectros de algunas galaxias con lineas anchas de emi-
sién de sus nacleos. A partir de un andlisis estadistico, encontré que la emision
nuclear debe durar al menos 108 afios. Los ntcleos son no-resueltos, del orden de
100 pc., y muy masivos, en algunos casos ~ 10°Mg. En la década de los 50 y 60
tuvieron lugar grandes progresos en relevamientos en radio, determinacién de po-
siciones e identificacién de contrapartes 6pticas. El “Third Cambridge Survey” (3C)
realizado en 159 MHz por Edge y col. (1959), a partir del cual muchas fuentes de
radio se conocieron por su nimero en el 3C, y los relevamientos posteriores (3rd
Cambridge Catalog Revised, Parkes Catalog, 4th Cambridge Catalog, etc.), propor-
cionaron posiciones precisas que permitieron acelerar la bisqueda de contrapartes
Opticas de las fuentes de radio.

La mayoria de las fuentes de radio de alto brillo estdn asociadas con galaxias resuel-
tas en el optico. Por ejemplo, Baum y Minkowski (1960) investigaron radio-fuentes
en el observatorio Palomar y descubrieron un cimulo de galaxias muy distante,
cuyo miembro mads brillante se pudo identificar con la radio fuente 3C 295. El es-
pectro de esta galaxia muestra una fuerte linea de emisién en 5447.8 A que pudo
ser identificada con [OII]A3726/29, por lo que su redshift (z = AA/A) resulté ser de
z =0,4614.

Se encontraron algunas radio fuentes asociadas con objetos de apariencia estelar
en el 6ptico, con tendencia hacia el azul y lineas de emisién inusuales, por ej., 3C
48y 3C 273. Estos objetos recibieron el nombre de quasi-stellar radio sources (QSRSs)

1 Para una descripcién mds detallada ver Osterbrock (1989) seccién 1.4
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Figura 2: Arriba: Espectro 6ptico de la galaxia 3C 273 en longitudes de onda observadas
y su espectro de comparacién. Abajo:Espectro éptico de la galaxia 3C 273 en
unidades de Flujo / erg s lem %A~ (Extraido de Schmidt (1963))

o quasars. Las lineas anchas de emisién que mostraban estos objetos fueron un
misterio hasta que Schmidt (1963) obtuvo el primer espectro del quasar 3C 273
(mg ~13). En él se reconocieron las series de Balmer y Mgll a z = 0,158 (ver fig. 2),
confirmando asi la naturaleza cosmolégica de quasares y AGNs.

La luminosidad en radio de 3C 273 era comparable con la de otras radio fuen-
tes; sin embargo, asumiendo que este redshift reflejaba la expansién de Hubble,
la luminosidad 6ptica proveniente de una regién menor que 1 Kpc de didmetro
era de 10 — 30 veces mayor que la de una galaxia eliptica gigante tipica. Por otro
lado, Sandage (1965) report6 el descubrimiento de un gran namero de objetos que,
a excepcion de que eran débiles emisores en radio, tenian caracteristicas muy si-
milares a los quasars. Los objetos de este grupo fueron denominados quasi-stellar
objects (QSO) y sus espectros mostraron que muchos de estos objetos tenian altos
redshifts, alcanzando z = 1,241.

A partir de finales de los 60 y gracias al desarrollo en la tecnologia aerospacial,
se obtuvieron las primeras detecciones en rayos X provenientes de AGNs (M87,
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Figura 3: Luminosidad en unidades de L de un quasar, comparado con la luminosidad
de una galaxia eliptica gigante tipica.

3C273, CenA). En esta época se lanzaron los primeros satélites de rayos X y se en-
contré que la mayoria de los AGNs son fuertes emisores de rayos X. Con el pasar
de los afios se fueron obteniendo imagenes detalladas de radio jets de AGNs, como
también rayos y de energias de 6rdenes de GeV hasta TeV. Gracias a estas nuevas
mediciones se pudo constatar que los AGNs presentan una alta luminosidad a lo
largo de ~ 15 6rdenes de magnitud en frecuencia (ver fig. 3).

Esta poderosa emisién de energia no puede ser explicada solamente por estrellas.
Por ello, Lynden-Bell (1969) postula como posible solucién que la emisién es debi-
da a la energia gravitacional liberada por material cayendo hacia un agujero negro
supermasivo (SMBH: Super Masive Black Hole) en el centro de la galaxia. Este
mecanismo puede llegar a ser 100 veces mas eficiente que la fusién termonuclear.

En este trabajo consideraremos que una galaxia contiene un nticleo activo si su
luminosidad no puede ser explicada por procesos termonucleares. En este senti-
do, se asume que la emisién de los AGNs es generalmente debida a la acrecién
de material circundante al agujero negro supermasivo central. Al dia de hoy ya
se conocen varias propiedades de los AGNs, y la semejanza observada entre las
galaxias Seyfert y los quasars sugiere un fendmeno fisico coman.

1.2 CLASIFICACION DE AGNS

Existen diferentes tipos de AGNs en el Universo, clasificados generalmente de
acuerdo a sus propiedades observacionales, como se describe a continuacion.

1.2.1  Radio Galaxias

Aunque la emisién en radio se da en muchas galaxias, con potencia en la fre-
cuencia de 1.4GHz relativamente debil (P(1.4GHz) <10%33WHz ), y es particu-
larmente comtin en espirales, donde puede relacionarse con la produccién de elec-
trones relativistas por supernovas, el término “Radio Galaxia” estd reservado para
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emisiones de radio mds intensas. Segiin su potencia, se distinguen entre “Power-
ful Radio Galaxies” (PRG) y “Weak Radio Galaxies” (WRG) con la separaciéon en
P(1,4Ghz) = 102°W/Hz. Las PRG tienden a estar asociadas con galaxias elipticas
luminosas, frecuentemente con pronunciadas peculiaridades y fuertes lineas de
emisién. Presentan una fuerte evoluciéon cosmolégica, siendo su ntimero por uni-
dad de volumen comévil mucho mayor a z ~ 2 que localmente (z=0). Las WRG
estdn estadisticamente asociadas con elipticas menos luminosas, con lineas de emi-
sion débiles o ausentes, y no hay mucha evidencia de evolucién cosmoldgica.

Se puede hacer una subdivisién teniendo en cuenta las propiedades espectrales,
en fuentes de “Espectro Empinado” y “Espectro Plano”. Si F, o v* alrededor de
1GHz se toma generalmente la separacion cerca de & = —0.4.

1.2.2 Radio Quasars (RQ)

Las caracteristicas en radio de los QSRS son parecidas a las de las PRG. En el

Optico estdn dominados por un ntcleo azulado (U—B<o), no resuelto (0 <1”) y
luminoso (Mv < —22 0 —23) con fuertes y anchas lineas de emisién en su espec-
tro. El ntcleo 6ptico tiende a ser variable, especialmente en las radio fuentes de
espectro plano. Estos tltimos también muestran, frecuentemente, una importante
polarizacién 6ptica lineal, mientras que en las fuentes de espectro empinado la po-
larizacién es mucho menor. La mayoria de los QSRS brillantes fueron detectados
como fuentes de rayos X de unos pocos KeV, y presentan una intensa evolucién
cosmolégica.
Observaciones de RQ por VLBI (Very Long Baseline Interferometry), muestran que
en los ntcleos de quasares de espectro plano frecuentemente se encuentran presen-
tes componentes muy compactas (con dimensiones de unos pocos mili-segundos
de arco) y que éstas pueden tener velocidades transversales que en apariencia ex-
ceden la velocidad de la luz.

1.2.3 Objetos BL Lac

Estos objetos se parecen a los radio quasars de espectro plano, excepto que ca-
recen de lineas de emisién anchas (ver fig. 4). Tienden a ser altamente variables
en todo el espectro, con fuerte y variable polarizacion 6ptica. La escala de tiempo
de la variabilidad en X y en el 6ptico pueden ser menores a un dia. La evolucién
cosmoldgica de la poblacién de BL Lac parece ser débil.

1.2.4 Optically Violent Variables (OVV'’s)

Son una subclase de quasars con caracteristicas 6pticas de los BL Lac, excepto
que las lineas de emisién anchas estdn presentes aunque un poco mas débiles que
en los quasars tipicos. BL Lac y OVV’s se agrupan en “Blazars”, pero no es del
todo claro que ellos formen una sola poblacién. Los Blazars tienden a ser un poco
menos azules que otros quasars.

1.2.5 Radio Quiet Quasars (QQ)

Los objetos parecidos a los QSRS en el 6ptico pero en los cuales no se detectd
emisién en radio se los denomina como “Quiet Quasars” (QQ). Sin embargo, ha

7
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Figura 4: Espectro 6ptico de un objeto BL Lac. Extraido de presentacion de Bill Keel: http:
//www.astr.ua.edu/keel/agn/

quedado claro que la mayoria de los QQ si tienen emisién en radio (Kellermann
y col., 1989) en el rango P(5GHz) = 10%4”WHz . Se hace la separacion entre QQ
de RQ generalmente en P(5GHz) = 10*%”WHz "', que corresponde a la potencia
que se utiliza para delimitar PRG de WRG. Son entre 10 y 30 veces mas abundantes
que los RQ, y por esta razén cuando se toma una muestra de quasars en rayos X
o en el 6ptico se asume que son QQ, aunque no existan mediciones en radio. La
emision en X de los QQ, tiende a ser mds débil (con respecto al 6ptico) que las de
los RQ. Un porcentaje presenta lineas de absorcién muy anchas (BAL quasars).

1.2.6  Low lonization Nuclear Emission-Line Regions (LINERS)

Estos objetos, clasificados por Heckman (1980), poseen ntcleos caracterizados
por fuertes lineas de especies de baja ionizacién [O], SII,...]. La fuente de ionizacién
no estd totalmente determinada y se han involucrado tanto ionizacién por shocks,
por estrellas tempranas, ndcleos activos y estrellas evolucionadas. En la figura 5 se
muestra a modo de ejemplo el espectro de la galaxia LINER NGC 1052.

1.2.7 Seyfert 1 (Sy 1)

El nicleo es parecido al de los QQ, pero su luminosidad es menor. Se toma el
limite de separacién entre Sy 1 y QQ en Mv = —23. Las lineas del H son muy
anchas (FWHM ~ 1000 — 5000 Km s~'; FWHM: Full Widht Half Maximum) con
alas tan anchas que el FWol (Full Widht at Zero Intensity) puede presentar valores
desde 7000 Km s~ a 20000 Km s~'. La mayoria son radio fuentes y como fuentes
en X tienden a ser un poco més fuertes relativo al 6ptico que las QQ. Tipicamente
se encuentran en galaxias espirales.
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Figura 5: Espectro 6ptico de una galaxia LINER. Extraido de Ho, Filippenko y Sargent
(1993)

1.2.8 Seyfert 2 (Sy 2)

Mientras que los ntcleos Sy 1 tienen alas anchas en las lineas de emisién permi-

tidas en su espectro, los nticleos de Sy 2 tienden a presentar anchos similares para
las lineas permitidas y prohibidas, sin las alas muy anchas (+5000 km s~ ') que se
observan en las Sy 1. La mayoria son fuentes débiles en X. Tanto Sy 1 como Sy 2 se
encuentran en galaxias de tipos morfoldgicos similares. En la figura 6 se muestran
los espectros de galaxias Sy tipo 1 (arriba) y tipo 2 (abajo).
Ademas de estas dos clases, existen tipos intermedios de galaxias Sy en los cuales
la notacién esta basada en el espectro 6ptico: Las galaxias donde las componentes
ancha y angosta de Hf3 son comparables se las clasifica como Seyfert 1.5. Aquellas
donde la componente ancha de Hx y H3 son débiles pero atin detectables, se las
llama Seyfert 1.8. Finalmente, en las que una débil componente ancha sélo se ob-
serva en Ho y no en Hp3, se las clasifica como Seyfert 1.9 (Osterbrock, 1981). En
general las luminosidades de Hx son un orden de magnitud mayores en Sy 1 que
en Sy 2 (Gu y col.,, 1997). A partir de estudios estadisticos sobre las diferencias
entre Sy 1 y Sy 2, Curran (2000), Keel (1980) y Maiolino y Rieke (1995) encuentran
que los tipos intermedios de Seyfert 1, 1.2 y 1.5 se dan mds en galaxias “face-on”
mientras que aquellas de tipo 1.8 y 1.9 ocurren en los casos “edge-on”.

1.2.9 Regiones HII nucleares y galaxias Starburst

Muchos ntcleos galacticos presentan lineas angostas (Balmer, [OIII]), caracteris-
ticas de regiones de H ionizado por estrellas calientes. Son ntcleos “normales” y
no AGN. Un ejemplo del espectro de regién HII del medio intracdmulo de Virgo
se muestra en la figura 7.

Por otra parte, las galaxias Starburst se distinguen por tener una tasa de formacién
estelar mucho mayor que la media durante un tiempo de vida galdctico.
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Figura 6: Espectros 6pticos de una galaxia Seyfert 1 tipica (arriba) y una galaxia Seyfert
2 (abajo). Imagen extraida de https://sites.uni.edu/morgans/astro/course/
Notes/section3/newl3.html
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1.3 MODELO UNIFICADO
1.3.1  El paradigma estructural

El llamado modelo unificado propone que todas las galaxias Seyfert son intrinsi-
camente objetos similares, explicando la variedad de propiedades de las subclases
como consecuencia de un cambio de orientacién de nuestra linea de la visual res-
pecto a un conjunto de estructuras circumnucleares universal.

Se atribuye a Rowan-Robinson (1977) el primer argumento explicito de que las
Seyfert son una sola clase de galaxias. El sugirié que cantidades diferentes de pol-
vo rodean el ntcleo 6ptico y atentian las regiones emisoras de lineas anchas. Mds
tarde Veron y col. (1980) y Shuder (1980) encontraron que las galaxias con lineas
de emisiéon angosta (“Narrow Emission-Line Galaxies”; NELGS) tienen lineas an-
chas débiles y Mushotzky y Marshall (1980) encontraron que ellas tienen grandes
columnas de absorcién en rayos X, y por lo tanto las NELGs fueron identificadas
como Seyfert de tipo 1 oscurecidas. Osterbrock (1981) dedujo la importancia del
polvo en galaxias Seyfert intermedias, a partir del decremento de Balmer. Lawren-
ce y Elvis (1982) propusieron oscurecimiento para hacer la “Broad Line Region”
(BLR) invisible en Sy 2. La situacién hasta principios de la década de los 8o fue
resumida por Osterbrock (1984), quien esbozé una imagen del ntcleo de Seyfert
con una regién central de lineas anchas de simetria cilindrica, de la cual el radio
plasma y los fotones ionizantes escapan a lo largo del eje y produce estructuras
conicas. El eje de simetria estd inclinado relativo al disco galactico.

Las primeras evidencias convincentes de que las Sy 1 y 2 son esencialmente el
mismo tipo de objeto, vinieron del trabajo de Antonucci y Miller (1985) a partir de
estudiar la galaxia Sy 2 NGC 1068. Ellos observaron lineas anchas de emisién en
luz polarizada, con FWHM similar a las lineas permitidas anchas de Sy 1, segtn se
muestra en la figura 8. Esto dio origen al modelo unificado estdndar entre galaxias
Sy 1y 2, segtn el cual existiria un toro épticamente grueso, centrado alrededor
del ntcleo de la galaxia, tal que cuando se observa a un dngulo pequefio al eje del
toro, el nicleo activo y la regién de lineas anchas son observadas. Si el eje del toro
es observado a un gran dngulo con la linea de la visual, sélo la regiéon de lineas
angosta es observada.

Antonucci y Miller (1985) sugirieron que el continuo y la regién de lineas anchas
estdn ubicadas dentro de un disco 6ptica y geométricamente denso. Los fotones
del continuo y de la regiéon de lineas anchas, son dispersados hacia la linea de la
visual por electrones libres encima y debajo del disco. Asi, los fotones son disper-
sados hacia nuestra linea de la visual por un “espejo” que tiene una visién directa
del nucleo. Esta es quizas la pieza de evidencia més fuerte, para la unificacién de
la orientacién de galaxias Seyfert.

Varios escenarios fueron propuestos para unificar las galaxias activas. Lo que tie-
nen en comun es la idea de que sélo unas pocas propiedades fisicas subyacentes
podrian explicar la gran variedad de AGNs que observamos. Lawrence (1987) pro-
pone un modelo unificado de la siguiente manera: S6lo hay un tipo de Galaxia de
Ntcleo Activo (AGN). La variedad observada depende de 3 grados de libertad:

1. Opacidad del polvo, la cual produce la distincién entre AGNs del tipo 1y 2.

2. Angulo de visién del jet relativistico, el cual produce la distincién entre bla-
zars y AGN de tipo 1.

11
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Figura 8: Flujo normalizado (F») y Flujo polarizado (PxF,), para la region azul del espectro
de NGC 1068, con una resoluciéon de 10 A. Extraido de Antonucci y Miller (1985)

3. Fracciéon de tiempo en actividad, que da la diferencia entre radio-loud y
radio-quiet AGN.

Un cuarto grado de libertad seria la luminosidad total.

Sin embargo, varios aspectos son todavia controversiales: por ejemplo, algunos
autores sugieren que la dicotomia en la potencia en radio es intrinseca y depende
del momento angular del agujero negro central. También, Singal (1993) cuestiona
si el angulo de vision del jet relativistico puede unificar objetos radio-loud.
Cuatro posibles esquemas han sido propuestos, para explicar la falta de lineas
anchas evidentes en los espectros 6pticos de las Sy 2 (Lawrence, 1987):

= Las galaxias Seyfert de tipo 2 carecerian de la region de lineas anchas (Oster-
brock y Koski, 1976).

» Las galaxias Seyferts estarian alimentadas por estrellas masivas, extremada-
mente calientes y de corta vida, y por las supernovas en que ellas eventual-
mente se convierten.

= Los tipos de Seyferts podrian ser una secuencia evolutiva. Por ejemplo, algu-
nas Seyfert han tenido cambios rdpidos y espectaculares de 1 a 2 y viceversa,
en los cuales la regién de lineas anchas se “enciende” o “apaga” en periodos
de tiempo tan cortos como algunos meses.

» Galaxias Seyfert de tipo 2 tendrian una regién de lineas anchas y una fuente
central del continuo, pero éstas estdn oscurecidas para algunas direcciones
de la visual (Antonucci y Miller, 1985).

Se han observado algunas Sy 1 que se “apagan” y, en ellas, la diferencia entre
los tipos de Seyfert parece ser una falta de regiéon de lineas anchas. La presencia
de lineas anchas polarizadas en otras galaxias del tipo 2, muestra que no todas las
Sy 2 carecen de la regién de lineas anchas y por lo tanto la primera posibilidad es
s6lo una parte de la historia.

Lawrence argumenta que el segundo esquema presenta problemas, porque no ex-
plica la similitud de los cocientes de lineas de la regién de lineas angostas en Sy1
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Figura 9: Esquema simplificado de las estructuras planteadas por el modelo unificado y
las direcciones de la visual a partir de las que se puede observar un espectro
de tipo 1 (lineas anchas y angostas, continuo intenso) o 2 (s6lo lineas angostas,
continuo mads debil). Extraido de Urry y Padovani (1995).
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y Sy2. Ademds, Peterson y col. (1992) encuentran que las escalas de tiempo de
variabilidad y los perfiles de lineas de la BLR, que posiblemente no cambian, argu-
mentan en contra de este modelo.

Es de tener en cuenta ademds que, las transiciones observadas entre tipos de Sey-
fert son demasiado rdpidas como para ser causadas por oscurecimiento, y por eso
parece que el AGN se “apaga”, tal vez debido a una falta temporaria del “material
combustible” (Ver final de 1.1). Sin embargo, hay mas factores involucrados para
explicar la falta de lineas anchas en Sy 2.

El cuarto modelo es el més aceptado actualmente. En este escenario, el combustible
acretado es canalizado por un disco que circunda el agujero negro supermasivo. A
medida que este combustible cae en espiral hacia el centro, libera energia gravita-
cional que potencia el fenémeno AGN. Por fuera del plano del disco de acrecion,
y muy dentro de la pared de potencial de la masa central, nubes de materia densa
con altas velocidades aleatorias son irradiadas por el disco, produciendo lineas de
emisién con grandes anchos Doppler cinemdticos. Estas nubes definen la regién
emisora de lineas anchas o BLR donde se producen las lineas anchas que caracte-
rizan las galaxias Sy 1. Mds lejos del potencial central, nubes de menor densidad y
menores velocidades aleatorias definen la NLR, donde se producen lineas de emi-
siéon con anchos Doppler menores que las nubes de la BLR.

La pieza final del rompecabezas y la estructura clave en el modelo unificado (y la
mas especulativa), es la presencia de un toro épticamente grueso de gas y polvo
rodeando la BLR (Krolik y Begelman, 1988). En ciertas direcciones de la visual, este
toro cubrirfa el disco de acrecién y la BLR, imposibilitando la observacién directa
de la emisién 6ptica de las regiones internas, mientras que en otras direcciones
de la visual esa emisién no estaria bloqueada. En el primer caso, el espectro ob-
servado s6lo presenta lineas de emisiéon angostas mientras que en el dltimo caso
tiene tanto lineas de emisién angostas como anchas. Por lo tanto, el toro causara
que el espectro Seyfert sea sumamente anisotrépico. De esta forma, las apariencias
contrastantes de las galaxias Seyfert de tipo 1 y de tipo 2 son atribuidas al posible
hecho de que el toro esté o no bloqueando nuestra linea de la visual mds que a
diferencias intrinsecas entre las fuentes. En la figura 9 se esquematiza la estructura
aceptada del modelo unificado, con los diferentes tipos de galaxias que se observa-
rian segtn el d&ngulo que se forme entre la visual del observador y el eje del toro.
Por otra parte, en la figura 10 se muestran la variedad de espectros que podrian
ser explicados de esta manera segin el modelo unificado.

1.3.1.1 Argumentos a favor del Modelo Unificado

Luego de los resultados de Antonucci y Miller (1985), se encontré numerosa evi-
dencia observacional que soporta este modelo. Miller y Goodrich (1990), encontra-
ron més ejemplos similares a NGC 1068. Usando espectropolarimetria observaron
4 galaxias Sy 2 con una region de lineas anchas escondida, estableciendo este re-
sultado de manera maés segura.

Recordemos que las Sy 1 tienen un ntcleo brillante de forma estelar, mientras que
en las Sy 2 el continuo y las lineas anchas de emisién son débiles o no se encuen-
tran (e.g. Lawrence, 1987). Esto da impulso al punto de que el continuo es mas
fuerte en galaxias Sy 1 que en Sy 2. Més atn, las Sy 2 que muestran anchas lineas
polarizadas, también muestran un continuo débil con la misma polarizacién que
las lineas anchas, lo que puede ser entendido como algo oscureciendo nuestra vi-
sién directa del nicleo de la Sy 2, y solamente la luz dispersada proveniente del
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AGN se mantiene visible.

Con respecto a altas energias, se sabe que las columnas de absorcién en rayos X
son grandes en Sy 2 y pequefas en Sy 1. Los espectros en X de Sy 2 y tipos interme-
dios revelan grandes columnas de absorcién (>102°m~?2), mientras que en las Sy 1
son < 5—3o><10241rn_2 (Mushotzky, 1982; Pounds y col., 1990; Rao, Singh y Vahia,
1992). Las luminosidades en rayos X en Sy 2 son correspondientemente bajas. Sin
embargo, NGC 1068 presenta una relacién en el flujo de rayos X / flujo de lineas
anchas, similar a las Sy 1 (Elvis y Lawrence, 1988), lo que sugiere que alberga un
nucleo Sy 1 oscurecido, con rayos X y BLR visibles por dispersion.

Otro argumento a favor de este modelo es que todos los tipos de Seyfert poseen
una NLR. Si los tipos de Seyfert fueran intrinsecamente diferentes, entonces las si-
militudes entre las propiedades de la NLR serian pura coincidencia (Cohen, 1983).
Por otro lado, la densidad espacial de Sy 2 con respecto a tipo 1 es de ~2:1. Law-
rence (198y) afirma que las teorias de Sy 1 “apagadas” tienen dificultades para
explicar tal cociente, ya que predicen propiedades de excitacion en NLR diferentes
de las observadas. Las galaxias Sy 1 producen un continuo sin rasgos caracteristi-
cos (Featureless Continuum; FC) poderoso, que es variable en escalas de tiempo
de semanas. Por otra parte las Sy de tipo 2 producen un FC que no varia y es muy
debil o inclusive inexistente (Lawrence, 1987). Esto es consistente con que ambos
tipos tengan nucleos variables, que solamente son visibles directamente en Sy 1.
Ademas, se puede entender como que la luz del continuo dispersada en Sy 2, serfa
promediada sobre toda la regién de dispersion, reduciendo asi la variabilidad.

1.3.1.2 Problemas del modelo unificado

A pesar de las evidencias mencionadas a favor del modelo unificado, se encon-
traron algunos argumentos en contra.
Hasta la fecha se han detectado observacionalmente regiones toroidales en algunas
galaxias, como por ejemplo NGC 4261 y en NGC 7469. Sin embargo, en los tama-
fos involucrados (del orden de decenas o hasta centenas de parsecs), son mayores
que los implicados para galaxias Seyfert, y por eso puede que todavia no hayamos
visto la region toroidal a la que se hace referencia en el modelo unificado. Tan
s6lo en la galaxia activa més cercana (NG 1068, a ~ 18Mpc) se detect6 una regiéon
emisora en radio, levemente toroidal. No obstante, la ausencia del toro es proba-
blemente debido a lo dificil de hacer tales observaciones para AGNs maés lejanos.
Las limitaciones son debido a que, atin con los mejores telescopios y condiciones
de observacién, la mejor resolucién angular en el 6ptico es 2 0".1 0 ~10 pc para los
AGNs mas cercanos.
Estrictamente hablando, no se requiere una geometria exactamente toroidal. S6lo
se necesita algo que cubra la fuente central del continuo y la BLR y no la regién
de dispersion o la NRL. En el caso particular de NGC 1068 la luz absorbida no es
re-irradiada. Ademds, Cameron y col. (1993) encontraron que NGC 1068 es mucho
mas débil en el infrarrojo medio que lo esperable si un toro estuviera degradan-
do mucha luz del continuo hacia el infrarrojo. Ellos proponen un modelo de toro
ausente para evitar esta dificultad y mantener atin la idea de unificacién en la
orientacion.
Por otro lado, los cambios entre tipos observados en algunas Seyfert, fueron de-
masiado rdpidos para ser causados por una nube pasando por nuestra linea de la
visual, lo que probablemente implique un cambio intrinseco en el AGN. Entonces,
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tal vez muchas Sy 2 sean en realidad Sy 1 “apagadas”. Otro ejemplo es NGC 4151:
segln el modelo de unificacién en la orientacion, esta galaxia deberia ser de tipo 2,
dado que nuestra linea de la visual cae fuera del dngulo de apertura del cono de
la NLR (e.g. Evans y col., 1993). Sin embargo, NGC 4151 es de tipo 1.

Finalmente, como mencionamos, la BLR estd aparentemente ausente en muchas
Sy 2. De acuerdo al modelo unificado, cuando una Sy 2 muestra una componente
del continuo sin rasgos caracteristicos, éste no es visto directamente sino que es
dispersado hacia nuestra linea de la visual. Si esto ocurre, uno esperaria también
fotones provenientes de la BLR, dispersados por el mismo “espejo” de e~ libres,
propuesto por Antonucci y Miller (1985), hacia nuestra linea de la visual. Sin em-
bargo, el porcentaje de luz dispersada de la BLR es muy bajo y ocurre en muy
contadas ocasiones (Cid Fernandes y Terlevich, 1993).

Todo lo mencionado implica que el modelo unificado esta lejos de ser completo.
Sin embargo, el escenario de nticleo activo oculto de alguna manera en los AGN
de tipo 2 es véalido en los aspectos esenciales, por lo que es generalmente adoptado
para esquematizar el fendmeno AGN en sus distintos subtipos.
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Vimos que los AGNs se caracterizan por tener una emisién no-estelar en el con-
tinuo en casi todo el espectro electromagnético y también por poseer prominentes
lineas de emision en el ultravioleta y en el 6ptico. En general, la distribucién es-
pectral de energia (SED: Espectral Energy Distribution) del continuo puede ser
descripta como una ley de potencias de la forma F, o v intercalada con protube-
rancias y caidas. También vimos que los AGNs se pueden clasificar en dos tipos
de acuerdo a su espectro de emision: los de tipo 1 muestran lineas de emisién per-
mitidas anchas, con FWHM de unos miles de km s~ y lineas de emisién angostas
de unos pocos cientos de km s~!. Por otro lado los de tipo 2 muestran solamente
lineas de emisién angostas.

Casi al mismo tiempo que se formulaban por primera vez los modelos de unifi-
cacién entre AGNs de tipo 1y 2, se encontraron dos objetos, Mrk 359 (Davidson
y Kinman, 1978) y Mrk 42 (Koski, 1978; Phillips, 1978), que tienen todas las propie-
dades espectrales de un AGN de tipo 1, excepto que las “lineas permitidas anchas”
son comparables en ancho con las lineas prohibidas, como en el caso de las AGN
de tipo 2. Esta extrafia mezcla de caracteristicas hace a este grupo de AGNs muy
interesante. Osterbrock y Pogge (1985) denotaron a estos objetos como ntcleos del
tipo Narrow Line Seyfert 1 (NLS1).

Usualmente se definen las NLS1 con el criterio de que el FWHM de la componente
ancha de Hp sea menor que 2000 km s~ y que el cociente [OTIT]A5007 /HB ot sea
menor que 3, donde HPo+ simboliza el flujo total de la linea, es decir, contando
sus dos componentes: ancha y angosta (Osterbrock y Pogge, 1985).

Las galaxias NLS1 generalmente muestran fuertes emisiones de Fell, que antico-
rrelaciona en intensidad con la emisién en [OIII] y con el ancho de la componente
ancha de las lineas de Balmer. A menudo la presencia de emisién de Fell se agrega
como un criterio més en la clasificacion de NLS1 (Véron-Cetty, Véron y Gongalves,
2001). Diferentes estudios apuntan a que estas galaxias tienen masas de agujeros
negros menores que las de otros AGNs, y por lo tanto representarian un importan-
te enlace con los evasivos agujeros negros de masa intermedia; estos tendrian una
masa mayor que los de masa estelar (del orden de 10°~3M,), pero menor que los
supermasivos (~ 10°), y han sido escasamente estudiados hasta ahora, principal-
mente debido a limitaciones instrumentales.

2.0.1 Lineas de emision y propiedades del continuo

Las galaxias NLS1 presentan, en promedio, lineas de Balmer menos intensas
que los AGN con lineas anchas (BLAGN; “Broad Line Active Galactic Nuclei”),
emision mads fuerte de Fell y cocientes menores de [OIII]/HBo¢ (e.g. Boroson,
2002; Boroson y Green, 1992; Sulentic y col., 2002; Sulentic y col., 2000). En la
figura 12 se muestra un espectro tipico de NLS1 con sus caracteristicas lineas de
emision.

17



18

GALAXIAS NARROW LINE SEYFERT 1

(a) MRK 42 (b) MRK 359
Figura 11: Imagenes en la banda 6030 A de dos NLS1, extraidas de NASA Extragalactic
Database (NED)

Una caracteristica notable en muchas NLS1 es la alta asimetria hacia el azul de
algunas lineas de emision de alta ionizacién, principalmente [OllI]A5007 (e.g. Bian,
Yuan y Zhao, 2005; Boroson, 2005; Zamanov y col., 2002) y CIV A1549 (e.g. Leighly
y Moore, 2004; Sulentic y col., 2000, 2007; Wills, Shang y Yuan, 2000). Ademads,
también se ha notado que presentan cocientes menores de CIVA1549/Lyx (e.g.
Kuraszkiewicz y col., 2000b; Wills, Shang y Yuan, 2000) y mayor proporcién en la
intensidad de [SII]6716/6731, lo cual se corresponde con una menor densidad en
la regién de lineas angostas.

Al compararlas con las BLAGN, las NLS1 son en menor porcentaje muy radio-loud,
tienden a ser mas luminosas en el infrarrojo, menos luminosas en el ultravioleta
y muestran una mayor dispersién en las pendientes de espectros en rayos X, con
mayor pendiente en los espectros en Soft X-Ray y mdas atn en hard X-Ray. La
variabilidad de las NLS1 es similar a la de las BLAGN en el 6ptico, por ejemplo
luego de un analsis de placas fotograficas tomadas a lo largo de ~ 30 afios, se
observaron algunos picos de variabilidad de ~ 0.5-1 mag en escalas de tiempo tan
cortas como algunos dias (Greiner y col., 1996).

2.0.2 Masas de agujeros negros en NLS1

Hay diversas maneras de determinar masas de agujeros negros en AGN. En esta

seccién comenzaremos por ver de que manera se puede estimar la masa virial de
los mismos, haciendo algunas suposiciones.
Asumiendo que las nubes de la BLR estan virializadas, esto es, con 6rbitas estables
en el tiempo (Krolik, 2001; Wandel, Peterson y Malkan, 1999) y suponiendo una
6rbita circular, la masa del agujero negro central puede ser estimada utilizando la
ecuacién de Newton:

MgH = Rprrv?G ™ (1)

donde Mg es la masa del agujero negro central, Rgy r es la distancia de las nubes
emisoras de lineas anchas al potencial gravitatorio central, v es la velocidad de
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Figura 12: e
n la galaxia NLS1 IZw1.]Ejemplo de emision de las lineas del Fe II, Hf3 y [OIIl] en
la galaxia NLS1 IZw1. Imagen extraida de
http://servo.aob.rs/FeII_AGN/link2.html

las nubes emisoras y G es la constante de la gravitacion universal. Hay que tener
en cuenta que puede haber campos magnéticos que pueden contribuir a la dina-
mica (Krolik, 2001), y que puede haber vientos que podrian ensanchar el ancho
de las lineas medidas (los cuales se corresponden con la velocidad de las nubes),
excediendo este ancho al verdaderamente producido por el potencial del agujero
negro. En estos casos la masa estimada puede estar sobreestimada. Para estimar la
masa a través de la ecuacién 1 es necesario entonces conocer la velocidad de las
nubes y la distancia de las mismas al potencial gravitatorio central.

Para ello, el mejor método es el de “reverberaciéon” (Peterson y col., 1992), que
basicamente considera el tiempo transcurrido entre la variacién del continuo y su
correspondiente variacion en la intensidad de las lineas de emision. Sin embargo,
este método resulta sumamente oneroso, ya que se debe observar por mucho tiem-
po, por lo que se ha podido determinar de esta manera tanto el tamafio de la BLR
como la masa de los agujeros negros para muy pocos AGNs. Pocas galaxias NLS1
fueron mapeadas por este método, por lo que se asume que la relacién obtenida
para BLAGN aplica también para NLS1.

Una caracteristica de las galaxias tanto activas como normales, es que existe una
relacién directa entre la dispersion de velocidades estelares del bulbo de la galaxia
y la masa del agujero negro supermasivo. Observando galaxias normales cercanas
(sin ntcleo activo), Tremaine y col. (2002) encontraron una correlacién entre la dis-
persion de velocidades estelares (o,) y la masa del agujero negro central (Mgyy)
normalizada a la masa del sol (M), de la forma:

M .
log ( Af@“) = a+ Blog ((‘;) 2)
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con o=8.13 + 0.06 y B=4.02 + 0.32, para 6p=200 kms~! (ver fig. 13).

Como dijimos, esta relacion es vélida también para AGNs. Sin embargo, en estos
casos se presenta una complicacién, debido a que es dificil medir la dispersion de
velocidades estelares, principalmente por el hecho de que el continuo no-estelar
es tan alto en los AGN que las lineas de absorcién estelares se encuentran muy
“diluidas”. Una posible solucién es usar los anchos de las lineas de emisién co-
mo sustitutos para la dispersion de velocidades estelares. Empleando el ancho de
[OIII] A5007, hay estudios que ponen las NLS1 fuera de la relaciéon MBH-o (Bian
y Zhao, 2004a; Grupe y Mathur, 2004; Mathur y Grupe, 2005b; Mathur, Kuraszkie-
wicz y Czerny, 2001; Zhou y col., 2006a), mientras que otros la colocan dentro de
la misma (Botte y col., 2005; Wang y Lu, 2001). En general, el ancho de la compo-
nente central de la linea de [OIII] es un buen sustituto para o,, pero sélo luego de
excluir objetos que tienen su campo de velocidades de [OIIl] dominado por altas
velocidades radiales (es decir componentes asimétricas; ver fig. 14) (Komossa y Xu,
2007).

La mayoria de los estudios encuentran sistemdticamente masas de agujeros negros
maés chicas para NLS1 que para BLAGN. Hubo intentos para “corregir” esta dis-
crepancia, por ejemplo, teniendo en cuenta posibles efectos de inclinacién. Aunque
estos intentos apuntan a subir las masas de los agujeros negros, las posiciones de
los NLS1 en el plano M-o se encuentran desplazadas de la mayoria de la pobla-
cion de BLAGN. Una evidencia independiente de masas pequefias de agujeros
negros proviene de observaciones en rayos X, en particular a partir de estudios
de variabilidad (Hayashida, 2000; McHardy y col., 2006) los que se basan en una
anticorrelacion que se observa entre la escala del tiempo de variabilidad y la masa
del agujero negro.

2.0.3 Tasas de acrecion

Las NLS1 son importantes bancos de prueba de modelos de acrecién, ya que
muy probablemente acretan a valores cercanos al maximo permitido. El gas que
es acretado hacia el agujero negro central, deberia formar un disco de acrecién. A
pesar de esto, se han llevado a cabo extensos analisis sobre flujos de acrecion esféri-
cos o cuasi esféricos hacia el agujero negro. Hay una luminosidad critica asociada
con la acrecién cuasi esférica, llamada Luminosidad de Eddington (también conocido
como limite de Eddington), la cual se define como la luminosidad maxima a la
que irradia un objeto en equilibrio hidrostético en el que la presién de radiacion
saliente es balanceada con la fuerza de gravedad:

4mcGMm,
oT

donde o7 es la seccion transversal de Thompson, m,, es la masa del protén, G la
constante de gravitacién universal y Mg = M/103M,, con M la masa del agujero
negro.

Asociada a ésta se encuentra la tasa de acrecion de Eddington (M), es decir la
conversion de masa en energfa radiante a una dada eficiencia 1 en el limite de su
luminosidad:

Leaa = =1,26 x 10"*Mgergs™" (3)

- Lgaa
M =
e (4)




GALAXIAS NARROW LINE SEYFERT 1

T 11
A

10°

T Ili\ll\|

!IHII|

| llHIII

|

107

| 1IIIH|

| | |
60 70 80 90100 200 300 400

dispersion (km s—1)

10¢

Figura 13: Masas de agujeros negros y dispersion de velocidades junto al mejor ajuste (li-
nea solida) dado por la relacién 2 para las galaxias utilizadas en el trabajo de
Tremaine y col. (2002). Masas basadas en cinematica estelar se denotan en circu-
los, en cinematica del gas en triangulos y en cinematica de maser por asteriscos;
mediciones de Nuker se muestran en circulos rellenos. Las lineas punteadas
marcan los limites del mejor ajuste en 1 o.
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Figura 14: Izquierda: Ubicacién de las galaxias NLS1 (circulos llenos) y BLS1 (circulos va-
cios), en el plano Mgy — o.Para [OIII] los circulos negros corresponden a medi-
ciones de la componente central de la linea, descontando componentes asimétri-
cas hacia el azul, puntos verdes corresponden a mediciones del perfil completo.
Linea a trazos y la linea solida se refieren a la relaciéon Mgy — o para galaxias
sin ntcleo activo de Tremaine y col. (2002) y Ferrarese y Merritt (2000) respecti-
vamente. o y FWHM estan expresados en km s~'. Derecha: Correlacién entre el
FWHM de [SII] y la componente central de [OIl], en linea punteada se muestra
la funcién identidad. Galaxias con altos corrimientos al azul (blue outliers) se
muestran con un cuadrado abierto. Extraido de Komossa y Xu (2007).

Esta cantidad es dificil de medir directamente, por lo que generalmente se toma
la tasa de acrecion relativa a la tasa de Eddington parametrizada como Lyo1/Lead,
donde la luminosidad bolométrica Ly, es estimada en la mayoria de los casos a
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partir de mediciones en una sola banda de energia (o linea de emisién) y teniendo
en cuenta una correccién bolométrica fijada (para esa banda o linea).

Una de las propiedades maés sorprendentes de las NLS1 es que éstas presentan una
luminosidad cercana a la Lg por lo que su tasa de acreciéon es significativamente
alta. Independientemente, a partir de espectros en rayos X, también se deduce
que la acrecion es cercana a la tasa de Eddington o atin superior. Esta propiedad,
asociada a la baja masa de los agujeros negros centrales, hace que los NLS1 sean
objetos dignos de estudio en el fendmeno AGN.

2.0.4 Galaxias huéspedes

Poco se conoce sobre las galaxias huéspedes de NLS1. Krongold, Dultzin-Hacyan
y Marziani (2001) estudiaron el ambiente y las galaxias huéspedes en una muestra
de 27 NLS1. En sus conclusiones expresan que las NLS1 residen en ambientes si-
milares a las BLAGN (ver fig. 15 izquierda) y tienden a tener galaxias huéspedes
mas pequefias. Algunos estudios indicarian que la fraccién de barras es mayor en
NLS1 que en BLAGN (fig. 15 derecha) (Crenshaw, Kraemer y Gabel, 2003; Ohta
y col., 2007).
Entre las galaxias con barras de gran envergadura, las NLS1 muestran una frac-
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Figura 15: Izquierda: Fraccion de galaxias con compafiera de galaxias Sy 1 y 2 comparadas
con NLSs, figura extraida de Krongold, Dultzin-Hacyan y Marziani (2001). De-
recha: Fraccién de galaxias Seyfert con morfologia espiral y barras en funcién
del FWHM de la componente ancha de Hf3 en emisioén. Extraido de Crenshaw,
Kraemer y Gabel (2003)

cién mayor de espirales de polvo nuclear y anillos estelares nucleares, que podrian
indicar una acreciéon de material més eficiente hacia sus agujeros negros (Deo,
Crenshaw y Kraemer, 2006).

Las imédgenes en infrarrojo cercano de las galaxias huéspedes revelaron que sus
bulbos son més rojos que las galaxias no activas y que las BLAGN (Rodriguez-
Ardila y Mazzalay, 2006; Ryan y col., 2007). Por otro lado, recientemente se ha
determinado que en las galaxias huéspedes de NLS1 la formacién estelar es mayor
que en otros AGNs (Sani y col., 2010).



2.1 LAS NLST1 A LO LARGO DEL ESPECTRO ELECTROMAGNETICO

2.0.5 Radio-Loudness

Hasta hace poco, no habia casi conocimiento sobre las propiedades en radio de
las NLS1. Los analisis de correlaciéon mostraron que la alta emisién en radio ocu-
rre preferentemente en objetos con lineas anchas de Balmer y débil emision de Fell
(Boroson y Green, 1992; Sulentic y col., 2003), por lo que seria raro encontrar esta
cualidad en galaxias NLS1.

Una busqueda sistemdtica de galaxias NLS1 radio-loud (Komossa y col., 2006), mos-
tr6 que las NLS1 no son completamente “radio-quiet”, aunque si son menos pro-
pensas a ser radio-loud que las BLAGN. Apenas el ~ 7% de todas las NLS1 son
radio loud (Komossa y col., 2006; Zhou y col., 2006a), mientras que el 2.5 % son
“muy” radio-loud (R1,4 = f,(1,4GHz)/ fv(44OOA), con R1,4 > 100). Aparentemente
las radio-loud corresponderian al rango superior de masas de agujeros negros de
NLSzs.

Las propiedades 6pticas de estas galaxias NLS1 radio-loud son similares a las de la
poblacién de NLS1 como un todo. Una excepcién es que la emisién en Fell es mo-
deradamente mds intensa que en los radio-quiet NLS1 (Komossa y col., 2006). Sin
embargo, es de tener en cuenta que los mecanismos que impulsan las propiedades
en radio de las NLS1, (tasas de acrecién, spin del agujero negro, propiedades de la
galaxia huésped e historia de mergers), todavia siguen siendo exploradas.

2.1 LAS NLS1 A LO LARGO DEL ESPECTRO ELECTROMAGNETICO

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

2.1.1 Radio

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

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

2.1.2 Infrarrojo

» La luminosidad en el infrarrojo cercano y en el infrarrojo lejano es similar en
las NLS1 y en las Sy 1 (Rodriguez-Pascual, Mas-Hesse y Santos-Lleo, 1997).

» La banda L, la cual es sensible a la orientacién del toro de polvo, es en
promedio similar en las NLS1 y en las Sy 1 (Murayama, Mouri y Taniguchi,
2000).
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2.1.3

Optico

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

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

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

algunos cientos de km s~ .

Los anchos equivalentes de las lineas de emision de la serie de Balmer son
menores en las NLS1 que en las Sy 1; EW (HpB) ~ 32 + 16 A en las NLS1;
mientras que para las Sy 1 se tiene EW (Hf3) ~ 88 £ 37 A (Goodrich, 1989).

El tiempo de variaciéon de las lineas de emisién es similar al observado en
las Sy 1. Sin embargo esta variacion es mds débil en las NLS1 en cuanto a
intensidad.

La relacion [OIlIJAs007/HpB <3 define a las NLS1, siendo éste el valor limite
propuesto por (Goodrich, 1989; Osterbrock y Pogge, 1985). Considerando
solamente la componente delgada de Hf3, la relacién [OIIIJA5007/Hf estd en
el rango 1 — 5 (Rodriguez-Ardila y col., 2000).

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

Las lineas de emisién del [Fell] son generalmente mds intensas que en las
Seyfert 1. Hay una fuerte correlacion entre la relacion [FellJAg570/Hp y el
ancho FWHM de H (Marziani y col., 1996; Zheng y O’Brien, 1990).

Se encuentra una anti-correlacion entre los cocientes [Fell] A4570/Hf3 y [OIII]
As007/HJ.

La polarizaciéon detectada en algunas NLS1 es atribuida a la dispersién pro-
ducida por el polvo y no a la dispersién electrénica (Goodrich, 1989); hay que
tener en cuenta que la polarizacién observada en la mayoria de las Sy 2 es
debida al scattering electrénico (Antonucci y Miller, 1985; Miller y Goodrich,

1990; Tran, 1995).
Ultravioleta

Algunos cocientes entre intensidades de lineas en el UV, por ejemplo, [CIV]
A1549/Lyo, muestran ser similares en las NLS1 y en las Sy 1 (Crenshaw y col.,

1991).

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

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



2.2 ESTE TRABAJO

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

2.1.5 Rayos X

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

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

2.2 ESTE TRABA]JO

Como vemos, las NLS1 representan un tipo de objetos muy particular dentro
del fenémeno AGN. Dada su relativamente baja masa de agujeros negros centrales
y alta tasa de acrecién, algunos autores sugieren que las NLS1 representarian las
etapas iniciales de los AGN, por lo que posteriormente evolucionarian hacia tipos
mas definidos de AGN de tipo 1 6 2.

No obstante, algunas preguntas subsisten, principalmente relacionadas con la con-
firmacién de estas caracteristicas. Uno de los principales objetivos en el estudio de
los AGN es la determinacion de la forma del continuo no-estelar. La importancia
de ello radica principalmente en la identificacién de los mecanismos de ioniza-
cién en AGN y su posible evolucién cosmolégica. Segtin vimos, diversos modelos
han sido propuestos para explicar la fuente de ionizacién en AGN, siendo el més
aceptado el que involucra la acrecién de materia en el agujero negro supermasivo
central de la galaxia. Como consecuencia, el disco de acrecién emite un continuo io-
nizante descripto generalmente como una ley de potencias de la forma F(v) oc v¥.
Aunque esta parametrizacion ha sido ampliamente aceptada, la determinacién del
indice espectral ha dado resultados muy diversos. Algunos autores obtienen o ~
—0.6 (O’Brien, Wilson y Gondhalekar, 1988), mientras que para una muestra de
quasars a alto redshift, Francis (1996) obtiene & ~ —0.3 *. Es llamativo que en los
altimos afios no ha habido progresos con respecto a la determinacién del indice es-
pectral en Seyferts y Quasars. Ademads, los trabajos antes mencionados se centran
en la determinacién del indice espectral s6lo mediante técnicas fotométricas y en
diferentes bandas.

Un aspecto muy prometedor y atin no muy explorado es la cuantificacién de «
mediante la espectroscopia en el 6ptico-UV. La gran base de datos Sloan Digital
Sky Survey (SDSS-III, DRS; Eisenstein y col., 2011) provee espectros de més de un
millén de galaxias en el rango ~3800 — 9200 A, 1o cual es una gran oportunidad
para estudiar AGN a diferentes redshifts y de manera homogénea.

El aspecto primordial a tener en cuenta en el andlisis espectral es que el continuo
no-estelar estd “inmerso” en el espectro observado, el cual tiene contribuciones tan-
to de este continuo como de las poblaciones estelares de la galaxia huésped, por
lo que se debe recurrir a una descomposicién espectral. Para ello, una herramienta

Es de notar que la determinacién precisa de o es crucial en quasars a alto redshift: a z = 2 1a correcién-
k implicaria un incremento en la luminosidad en un factor ~2 si se elige x = — 0.3 en vez de o« = — 0.6,
lo cual lleva a una gran incerteza en la determinacién de la funcién de luminosidad y la evolucién
cosmoldgica.
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de gran utilidad en la determinacién de las distintas componentes de una galaxia
(normal 6 activa) es la llamada sintesis espectral (e.g., Cid Fernandes y col., 2004,
Vega y col., 2009), la cual descompone el espectro observado en las distintas pobla-
ciones estelares presentes en la galaxia huésped y ademas identifica y cuantifica el
continuo no-estelar del ntcleo activo. La determinacion de esta emisién no-estelar
en Seyferts y Quasars a diferentes redshifts es de suma importancia para compro-
bar hasta qué punto el Modelo Unificado explica los diferentes tipos de AGN y su
posible evolucion.

En el presente Trabajo analizaremos una muestra NLS1 extraida del Sloan Digi-
tal Sky Survey - Data Release 7 (SDSS - DRy). Tanto la muestra como el analisis
espectroscopico, realizado con el cédigo de sintesis espectral Starlight (Cid Fernan-
des y col., 2004, 2005) serdn descriptos en el siguiente Capitulo, mientras que los
resultados los presentaremos en los Capitulos 4, 5 y 6. En el capitulo 7 se presen-
tardn los resultados concernientes a la observacion haciendo uso del Telescopio
GEMINI en modo IFU, de una galaxia NLS1 con caracteristicas particulares. A mo-
do de cierre se listardn las conclusiones arribadas en el transcurso del trabajo. A
lo largo de este trabajo asumiremos una cosmologia con Hy = 70 km s~! Mpc~',
Om =03, 04 =0.7.



MODELIZACION DE ESPECTROS

3.1 MUESTRA OBSERVACIONAL

Dado que nuestra muestra observacional es extraida del Sloan Digital Sky Sur-
vey, conviene brindar algunos detalles en que consiste dicho relevamiento.

Sloan Digital Sky Survey

El Sloan Digital Sky Survey (SDSS; York y col. (2000)) es uno de los relevamien-
tos mas grandes y ambiciosos realizados hasta el momento. Cuenta con imdgenes
profundas multi-color que cubren méas de un cuarto del cielo y crea mapas tridi-
mensionales que contienen mds de 2500000 de galaxias y mas de 680000 quasars,
en su version mas reciente, el “Data Release 14 (DR14)”, Abolfathi y col. (2018). Los
datos obtenidos por el SDSS han sido publicados para la comunidad cientifica en
publicaciones anuales, a medida que se van obteniendo los datos. El SDSS consiste
en un relevamiento fotométrico y espectroscépico construido con el telescopio de
2.5 m del Observatorio Apache Point en Nuevo México, equipado con dos pode-
rosos instrumentos especialmente disefiados con este propdsito. Su cdmara de 120
megapixeles toma imagenes de 1.5 grados cuadrados (alrededor de ocho veces el
drea de la luna llena) del cielo por vez. Ademds cuenta con un par de espectré-
grafos alimentados por fibras 6pticas que toman espectros (y determinan por lo
tanto las distancias), de mds de 600 galaxias y quasars en una sola observacién.
Un conjunto de pipelines de software, disefiados especialmente para este releva-
miento, mantuvo el ritmo con el enorme flujo de datos del telescopio. E1 SDSS fue
progresando a través de diferentes fases: SDSS-I (2000-2005), SDSS-II (2005-2008),
SDSS-III (2008-2014), y finalmente SDSS-IV (2014-). El dltimo conjunto de datos
puesto a disposicién del SDSS-IV es el "Data Release 14"(DR14) liberado en Julio
del 2016. Los principales relevamientos que incluyen este tltimo set de datos son
APOGEE-2, eBOSS y MaNGA. El relevamiento DR14 incluye lo siguiente:

= Espectros 6pticos de galaxias y quasars del SDSS component Baryon Oscillation
Spectroscopic Survey (BOSS), como parte del "Sloan Extended Quasar, ELG y
LRG Survey"(SEQUELS).

= Espectros nuevos en el 6ptico ya reducidos de galaxias, como parte del "SDSS
component Baryon Oscillation Spectroscopic Survey"(BOSS).

= Espectros nuevos y reducidos de estrellas en el infrarrojo del "SDSS component
Apache Point Observatory Galaxy Evolution Experiment"(APOGEE).

= Determinaciones de abundancias estelares actualizadas para elementos adicio-
nales del APOGEE.

= Cubos de datos a partir de observaciones espectroscépicas con unidades de
campo integral (IFU), de galaxias cercanas de el "Mapping Nearby Galaxies at
APO"(MaNGA).

= Imdagenes reprocesadas del "SDSS legacy survey".
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Figura 16: Distribucién de la magnitud absoluta en banda r (izquierda) y del redshift (de-
recha) para la muestra de 131 NLS1.

3.2 SELECCION DE LA MUESTRA DE NLS1

Nuestra muestra consiste de 131 NLS1 extraidas del SDSS, listadas en el trabajo
de Zhou y col. (2006a), con un redshift z < 0.1. Con este limite en redshift nos pro-
ponemos estudiar las propiedades de las NLS1 en el Universo local. En la Tabla
3.2 se listan las galaxias de la muestra y sus principales caracteristicas, como ser su
nombre de catalogo mas comun, posicién, redshift, magnitud aparente, tamafio y
clasificaciéon morfoldgica y de actividad (cuando la hubiere). Modelando las lineas
de emision y el continuo en espectros de galaxias etiquetadas como “QSOs” o “ga-
laxias” en SDSS DR3 (Abazaijan et al. 2005), Zhou y col. (2006a) encontraron 2011
NLS1 con redshifts de hasta z ~ 0.8; con este limite correspondiendo a al rango de
deteccién de Hf3 en la ventana espectral de SDSS (~ 3800 A-— 9200A). De esta lista
elegimos los objetos mds cercanos que z = 0,1, resultando en una muestra de 131
NLS1. En la figura 16 se muestran las distribuciones de magnitud absoluta en la
banda r (M;) en la cosmologia adoptada, y la distribucién de redshift. La distri-
bucién de M, tiene un rango de valores que va entre —19.8 a —25.7 con mediana
—22.4 y rango intercuartil (IQR)" = 1.15. Por otro lado, los objetos de la muestra
tienen un redshift con mediana z = 0.074 e IQR=0.029.

En la figura 17 se presenta una sub-muestra representativa de los espectros des-
cargados de SDSS. En la figura, el flujo se encuentra en unidades arbitrarias, nor-
malizado al médximo de emisién, los espectros se encuentran en “rest-frame” en
el rango espectral 3700 — 8600 A. Luego de realizar una inspeccién visual a la
muestra, encontramos que en la mayoria de los casos algunas lineas de absorcién
estelares son facilmente identificables. Por ejemplo, la linea Ca K A3933 se observa
en 96 galaxias de la muestra, mientras que el doblete del sodio Na-D AA5889.9,
5895.9 se encuentra en 62 casos. La deteccion del triplete del calcio se encuentra
principalmente restringido al redshift de la galaxia. La linea Ca II A8498 se detect6
en 53 objetos, CalIA8542 en 59, mientras que se encontré en tan sélo 23 galaxias la
linea Ca IIA8662.

Para llevar a cabo una buena determinacién del continuo no-estelar, hay que llevar

El rango intercuartil es una medida de variabilidad adecuada cuando la medida de posicién central
empleada ha sido la mediana. Se define como la diferencia entre el tercer cuartil (Q3) y el primer
cuartil (Q1), es decir: RQ = Q3 - Q1. A la mitad del rango intercuartil se le conoce como desvia-
cién cuartil (DQ), es afectada muy poco por cuentas extremas. Esto lo hace una buena medida de
dispersion para distribuciones sesgadas: DQ = RQ/2= (Q3 - Q1)/2.
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a cabo una cuidadosa subtraccion de la contribucién estelar. Por éste y otros pro-
positos, hemos desarrollado una técnica para modelar las componentes estelares y
no-estelares, como se explicara en las siguientes secciones.

Las observaciones espectroscépicas fueron tomadas del SDSS DRy, el cual es com-
pleto hasta una magnitud Petrosiana (Petrosian, 1976) de 17.77 mag (Strauss y col.,
2002). La cobertura espectral es de 3800 — 9200 con una resolucién R ~ go km s~!

y una S/N media de 25 medida en la ventana A4730 — A4780 (con el espectro en
reposo).

Tabla 1: Lista de la muestra de galaxias. Columna 1: nombre de la galaxia. Columna 2 a
5: ascension recta (J2000), declinacién (J2000), redshift y magnitud aparente en el
filtro g (a menos que se especifique otro filtro). Columnas 6 y 7: Semieje mayor y
menos en arcmin. Columna 8: Morfologia de la galaxia htiesped. Columna 9: Tipo
de actividad. Datos tomados de NED (Nasa Extragalactic Database).

Nombre RA Dec Redshift Mag. Diam. mayor Diam. menor Morfologia Tipo de
(J2000.0) (J2000.0) Filter (arcmin) (arcmin) Actividad
CGCG 063-060 ogh45m29.35s +09d36m10.2s 0.013340 15.3g 0.59 0.39 SBo Sy1.9
SBS 1221+585 12h23m42.81s +58d14m46.2s 0.015377 16.1g 0.52 0.28 BCD Sy?
CGCG 265-013 09h24m38.89s +56doym46.9s 0.025321 14.98 0.83 0.45 SABbD(r) NLS1
KUG 1618+402 16h20m12.76s +40dogmob.2s 0.028623 15.48 0.51 0.42 Spiral Sy1
2MASX J13130577+0127561 13h13mo5.81s +01d27m55.9s 0.030400 16.0g 0.41 0.38 BLAGN
MRK 0382 o7h55m25.30s +39d11m10.18 0.033687 14.98 0.75 0.69 Sc(r);Sy1 Sbrst
2MASX J16180940+3619580 16h18mo9.38s +36d19m57.8s 0.034057 16.4g 0.31 0.21 So; dE? NLS1
KUG 1624+351 16h26m36.40s +35do2mg2.1s 0.034197 15.78 0.57 0.51 Spiral;WR?;HII Sy1.5
2MASX J15481478+4500277 15h48m14.76s +45doomz27.7s 0.037268 17.2g 0.33 0.18 NLS1
KUG 1618+410 16h19ms51.31s +40d58m47.2s 0.037896 15.6g 0.66 0.36 SBab Sy1
2MASX J08394965+4847014 08h39m49.65s +48d47mo1.55 0.039351 15.8g 0.42 0.32 Sy1 NLS1
KUG 0811+462 08h15m16.87s +46do4m30.9s 0.040975 15.08 0.74 0.46 Spiral Sy1.5
SDSS J082912.67+500652.3 08h2g9m12.68s +50do6ms52.3s 0.043359 17.78 0.17 0.14 WR BLAGN
CGCG 037-023 10h24mo2.60s +06d29m43.9s 0.043513 16.0g 0.39 0.37 Sa Sy1
VIII Zw 448 14hgoms52.61s -02d35mo06.3s 0.044348 16.3g 0.26 0.23 NLS1
2MASX J16055812+4403197 16hosms58.11s +44do3m19.6s 0.044438 15.8g 0.58 0.31 Sy1
KUG 03014002 03hogmi7.78s +00d28m27.4s 0.044491 15.98 0.53 0.47 Compact NLS1
MRK o142 10h25m31.28s +51d40m34.9s 0.044944 15.8g 0.41 0.34 SBo/a Sy1
2MASX J08320213+4614257 08h32mo2.16s +46d14m25.8s 0.045906 16.2g 0.61 0.47 Sy1
SDSS J144249.70+611137.7 14h42m49.72s +61d11m37.85 0.047865 18.2g 0.19 0.17 BLAGN
PG 1244+026 12h46m35.255 +02d22mo8.8s 0.048178 16.0g 0.23 0.22 E/So NLS1
MRK o707 ogh37mo1.03s +o1do5m43.5s 0.050338 15.98 SBab;compact Sy1.5
SDSS J112813.02+102308.3 11h28m13.03s +10d23mo8.3s 0.050424 16.2g So/Sp NLS1
2MASX J11513808+5613312 11th51m38.118 +56d13m31.9s 0.050854 17.2g 0.26 0.19 NLS1
2MASX J10321013+0652053 10h32m10.16s +06d52mo5.4s 0.052774 17.0g 0.29 0.21 NLS1
SDSS J210533.36+002829.2 21ho5m33.44s +00d28m29.3s 0.054313 17.98 0.17 0.15 NLS1
2MASX J13442643+4416194 13hg4m26.42s +44d16m20.1s 0.054728 15.78 0.44 0.33 NLS1
SDSS J130547.00+504034.0 13hosmg47.00s +50d40m34.0s 0.055124 17.78 0.15 0.13 Sy
SBS 0933+511 og9h36m43.13s +50d52m49.6s 0.055378 15.8g 0.55 0.34 Spiral Sy1
2MASX J10164506+4210249 10h16m45.11s +42d10m25.55 0.056000 15.98 0.32 0.26 So/a, Int? NLS1
MRK o124 09h48m42.61s +50d29m31.18 0.056300 15.6g 0.46 0.31 SB(r)b Sy1
SDSS J090320.96+045738.1 09ho3m20.97s +04d57m38.1s 0.057038 17.8g 0.18 0.13 AGN
KUG 0929+540 09h33mo8.89s +53d47m49.0s 0.057267 17.1g 0.29 0.23 Compact BLAGN?
2MASX J11220940+0117199 11h22mo9.40s +o1d1ym19.3s 0.058100 17.78 0.16 0.14 AGN
2MASX Jo1100897-1008434 o1h10mog.02s -10do8m43.5s 0.058167 16.2g 0.54 0.24 AGN
2MASX J09405722+0324009 oghgoms7.20s +03d24mo1.2s 0.060733 17.1g 0.23 0.21 NLS1
2MASX J10214888+0307321 10h21m48.90s +03doym32.2s 0.061838 16.5g 0.31 0.26 Sa NLS1
2MASX J10220960+4821140 10h22mo9.60s +48d21m13.8s 0.062532 17.48 0.24 0.21 Sy1.8
SDSS J165636.98+371439.5 16h56m36.98s +37d14m39.65 0.062757 18.3g NLS1
2MASX J13473818+4743023 13hq7m38.24s +47d43mo1.9s 0.064149 16.7g 0.25 0.19 NLS1
KUG 0848+526B 08h51m52.63s +52d28m33.08 0.064540 16.4g 0.48 0.31 Spiral BLAGN
2MASX J09594130+4915299 oghs59m41.37s +49d15mz29.55 0.065273 16.6g 0.43 0.21 NLS1
2MASX J15425748+0306530 15h42m57.49s +03do6ms53.3s 0.065552 17.8g 0.17 0.15 NLS1?
2MASX J23121687-1014100 23h12m16.84s -10d14m10.3s 0.065635 16.5g 0.32 0.30 NLS1
2MASX J15220951+4511237 15h22mo9.55s +45d11m24.1s 0.065732 16.3g 0.50 0.34 NLS1
SDSS J095438.78+403204.2 ogh54m38.79s +40d32mo4.3s 0.067552 18.6g AGN
2MASX J03510759-0526370 03h51mo7.61s -05d26m37.1s 0.067784 16.6g 0.33 0.29 NLS1
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2MASX J12115749+0558011
2MASX J11420850+5315264
2MASX J16540817+3925328
SDSS J115333.224095408.3
2MASX J13080303+0351144
2MASX J01040916+0008438
2MASX J13113637+5808016
2MASX J16293006+4207031
SBS 1258+569

SDSS J074947.15+365300.5
2MASX J15102489+0058438
2MASX J11140733-0000311
KUGX 1630+349

2MASX J13435110+0004346
SDSS J205822.14-065004.3
SDSS J094310.11+604559.1
2MASX J08020303+4359398
2MASX J11311195+1002307
2MASX J09455436+4238398
2MASX J15075249+5151107
2MASX Jog9o82176+5221030
2MASX J15220541+3934407
SDSS Jo92554.25+533558.2
SDSS Jo10712.03+140844.9
2MASX Jo8183571+2850224
2MASX J13324862+4424527
SDSS J121836.97+091323.5
2MASX J09261381+0650563
2MASX J02013251+0023530
2MASX J11144367+5258338
2MASX J15135685+4810125
SDSS J111031.60+022043.2
2MASX J22555021+1250548
KUG 0810+383

2MASX J13313806+0131516
2MASX J14493270+0022363
2MASX J11400874+0307114
Il Zw 177

2MASX J10432999+5121293
2MASX J08200782+3728397
2MASX J01464481-0040426
2MASX J14411153-0212349
2MASX J16152767+4031539
SDSS J214054.55+002538.1
2MASX J16080672+4240576
2MASX J13452469-0259400
2MASX J13594403+0456497
2MASX J16034447+2646516
SDSS J212348.61+105348.2
2MASX J12431998+0252562
SDSS J124916.87-013252.2
2MASX J13445288+0005205
SDSS Jo85446.29+402547.2
2MASX J00364646+1459365
2MASX Jo8550420+5252477
2MASX J08322525+3046090
2MASX J01424828-1008402
2MASX Jo1192907-0008400
2MASX J22545221+0046316
2MASX J09303302+0344432
SDSS J120010.92-020451.8
SDSS J134249.26+482723.6
MSPM 05480

SDSS J003238.19-010035.3
2MASX J14371353+5458186
SDSS J104153.59+031500.6
2MASX Joy583815+4145121

SDSS J143001.63+455049.1

12h11m57.48s
11h42mo8.48s
16h54mo8.165
11h53m33.225
13ho8mo3.04s
o1hogmog.16s
13h11m36.36s
16h29m30.01s
13hooms2.11s8
o7h49m47.16s
15h10m24.935
11h14mo7.355
16h31m52.238
13h43ms51.138
20h58m22.14s
ogh43m10.128
08h02mo3.03s
11h31m11.94s
09h45m54.408
15ho7ms52.53s
ogho8m21.73s
15h22mo5.41s
ogh25m54.26s
othoymi2.04s
o08h18m35.73s
13h32my48.60s
12h18m36.98s
09h26m13.80s
02ho1m32.56s
11h14m43.655
15h13m56.89s
11thiom31.615
22h55ms50.225
o8h13m45.89s
13h31m38.04s
14h49m32.71s
11h4omo8.71s
22h19m18.53s
10h43m30.06s
o8h20mo7.81s
o01h46m44.83s
14hg41m11.558
16h15m27.68s
21h4oms54.56s
16h08mo6.68s
13h45m24.70s
13h59m44.07s
16h03m44.455
21h23m48.62s
12h43m19.98s
12h49m16.88s
13h44ms52.915
08h54m46.308
00h36my6.45s
08h55mo4.16s
o8h32m25.23s
othg2my8.31s
othigmag.07s
22h54m52.225
ogh3om33.06s
12hoom10.93s
13h42my9.27s
13h42my9.27s
ooh32m38.20s
14h37m13.555
10h41m53.60s
o7h58m38.14s
14h30mo1.64s

+05d58mo1.1s
+53d15m26.08
+39d25m33.35
+09d54mo8.4s
+03d51m14.6s
+oodo8m43.7s
+58d08mo1.6s
+42doymo3.3s
+56d41mo5.9s
+36d53moo.5s
+00d58m44.0s
-oodoom31.1s
+34d53m28.7s
+00odogm38.0s
-06d50mo4.4s
+60d45m59.2s
+43d59m40.3s
+10do2m31.4s
+42d38m40.0s
+51d51m11.1s
+52d21mo3.08
+39d34m41.35
+53d35m58.35
+14do8m45.08
+28d50m22.55
+44d24m52.75
+09d13m23.6s
+06d50ms56.55
+00d23m53.18
+52d58m34.3s
+48d10omi2.15
+02d20m43.2s
+12d50m55.08
+38d10m49.7s
+o1d31m51.7s
+00d22m36.7s
+03doymi1.4s
+12doyms53.2s
+51d21m29.0s
+37d28m39.7s
-ood4omg43.2s
-02d12m35.2s
+40d31m53.7s
+00d25m38.2s
+42d40m57.8s
-02d59m39.8s
+04d56m49.5s
+26d46m51.4s
+10d53m48.3s
+02d52m56.25
-01d32ms52.2s
+00do5m20.2s
+40d25m47.3s
+14d59m37.08
+52d52m48.4s
+30d46mo8.4s
-10do8m40.2s
-oodo8m39.7s
+00d46m31.4s
+03d44m43.6s
-02dogms51.8s
+48d2ym23.7s
+48d2ym23.8s
-o1doom35.4s
+54d58m18.7s
+03d15mo0.6s
+41d45m12.55
+45d50m49.1s

0.067820
0.067965
0.068900
0.068990
0.070642
0.071020
0.071088
0.071698
0.071838
0.071935
0.072153
0.072649
0.073191
0.073600
0.073820
0.074255
0.074398
0.074401
0.074748
0.074785
0.075930
0.076605
0.076682
0.076835
0.077240
0.077438
0.077548
0.077999
0.078361
0.079212
0.079247
0.079507
0.079764
0.079960
0.080473
0.080700
0.081086
0.081354
0.081654
0.081872
0.082790
0.082925
0.083356
0.083929
0.084628
0.085279
0.085623
0.085674
0.086660
0.086716
0.086900
0.087600
0.087754
0.089210
0.089349
0.089738
0.089909
0.090400
0.090735
0.091013
0.091021
0.091151
0.089940
0.091883
0.093318
0.093442

0.093531
0.093568

16.8g
17.0g
16.6g
17.08
16.9g
1758
1758
17.28
17.08
17.6g
16.8g
16.7g
16.3g
17-38
18.4g
18.3g
17.98
16.9g
16.1g
17.28
1738
163
18.2g
18.5¢
17.2g
16.6g
17.78
16.9g
17:98
17.1g
17.0g
18.1g
16.4g
17.08
1758
1758
1738
17.08
17.78
16.3g
12.6R
14.4R
18.0g
16.5g
16.3g
16.8g
16.9g
16.98
18.1g
1748
17.58
17.0g
18.1g
18.1g
17.58
17.78
17.2g
16.9R
1738
16.6g
18.2g
1758

17.6g
17.8g
17-48
17-48
18.2g

0.36
0.29

0.33

0.30
0.42

0.20

0.13
0.21
0.38
0.19

0.18

0.26

0.28

0.31
0.27
0.30

0.33

0.21

0.22

0.21
0.23
0.22
0.17

0.16

043

0.25
0.22

0.24

0.13
0.17
0.24
0.15

0.17

0.24

0.18

0.17
0.19
0.21
0.16

0.15

0.32

E Cand.

SBa
Scd;RQQ

Sa

E/So
So/Sp

E/So

Compact

SBa

BrCIG

So/Sp Cand.

BLAGN

So/Sp

Opt.var.

Sbrst

Sy1
NLS1
NLS1
NLS1
BLAGN
NLS1
NLS1
AGN
Sy2
NLSz
NLS1?
BLAGN
AGN
BLAGN
NLS1
BLAGN
NLSz1
NLS1
Sy2
NLS1
BLAGN
NLS1
NLS1
NLS1?
NLS1
NLS1
NLS1
NLS1
BLAGN
NLS1
NLS1
NLS1
NLS1

AGN
NLS1
NLS1?
Sy1
NLS1
AGN
Sy1.5
Sy1
NLS1

NLS1
NLS1
NLS1
NLS1
NLS1
BLAGN
NLS1
NLS1
QSO:
BLAGN
BLAGN
NLS1
NLS1
NLS1
BLAGN
NLS1
NLS1
NLS1

NLS1
NLS1
NLS1
NLS1
NLS1
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2MASX J10310350+4626163 10h31mo03.53s +46d26m16.8s 0.094000 17.8g 0.30 0.16 NLS1
SDSS Jo15046.68+132359.9 o1hs0m46.69s +13d24mo0.0s 0.094126 18.9g E/So NLS1
SDSS J152843.94+000740.6 15h28m43.95s +oodoym40.6s 0.094526 18.3g BLAGN
SDSS J115741.75+041250.5 11h57m41.76s +04d12m50.68 0.094812 17.78 NLS1
SDSS J102448.56+003537.9 10h24m48.58s +0od35m38.0s 0.095500 17.58 0.39 0.15 NLS1
CGPG 1107.5+0129 11thiomi2.07s +01d13m27.8s 0.095500 16.58 0.31 0.30 NLS1
2MASX J12154479+5926396 12h15m44.74s +59d26m39.1s 0.095816 17.48 0.23 0.19 NLS1
LCRS B112235.2-031756 11h25mo8.41s -03d34m25.3s 0.096493 17.78 0.26 0.19 NLS1
SDSS J161227.83+010159.8 16h12m27.84s +01do1ms59.9s 0.097096 18.6g NLS1
2MASX Jo9o61167+5109292 ogho6bm11.61s +51dogm28.9s 0.097854 18.0g 0.20 0.16 Sy1.5
2MASX Jo1352169-0044017 o01h35m21.68s -ood44moz2.1s 0.098381 17.2g NLS1
SDSS J132026.48+051113.5 13h20m26.49s +o05d11m13.65 0.098390 17.6g So NLS1
2MASX Jo8053820+2442148 o8hosm38.23s +24d42m14.9s 0.098837 17.98 0.18 0.17 NLS1
2MASX J11054048+0353094 11hosmg40.46s +03d53mog.1s 0.099451 17.58 0.20 0.18 NLS1
SDSS J172759.14+542147.0 17h27ms59.14s +54d21m47.1s 0.099484 19.3g 0.10 0.09 WR?HIT NLS1?
SDSS J101108.39+002908.6 10h11mo8.40s +00d29mo8.7s 0.099973 19.38 0.10 0.08 NLS1

3.3 ANALISIS ESPECTRAL

Una gran cantidad de los pardmetros astrofisicamente importantes en el estudio

de las galaxias puede ser extraida de los espectros. Sin embargo, debemos tener
en cuenta los limites observacionales antes de inferir propiedades. Por ejemplo,
a una distancia de 20 Mpc, la distancia proyectada en el cielo correspondiente a
1” es de 100 pc. Dado que nuestros espectros corresponden a galaxias con distan-
cias hasta z =o0.1, y teniendo en cuenta que las fibras del espectrégrafo del SDSS
subtienden un didmetro de 3” en el cielo, la distancia proyectada resultante es de
~5.5kpc. Los espectros de AGN tomados de tal abertura pueden incluir bastante
luz de las galaxias huéspedes. Una remocién cuidadosa de la luz estelar es esencial
para obtener medidas confiables de las lineas de emisién, y por lo tanto, correctas
identificaciones de NLS1 de la gran cantidad de datos de SDSS. Por otro lado, es-
ta “contaminacion” por luz estelar provee informacién valiosa sobre las galaxias
huéspedes, la cual es de interés por si misma.
Asi, los espectros de galaxias situadas fuera del Grupo Local van a contener infor-
macién sobre las propiedades de una gran parte de la galaxia observada. Es por
eso que se usa el término “espectro integrado”, en el que se tienen dos principales
contribuciones:

1. Estrellas: se observa en el espectro la forma del continuo debida a las con-
tribuciones de las distintas poblaciones estelares en la regién. Ademads, estan
presentes numerosas lineas de absorcién, dependiendo de cada tipo de estre-
llas presente.

2. Gas interestelar: el gas ionizado emitird en forma de lineas de emisién con
distintas intensidades, dependiendo (por ejemplo) del mecanismo de ioniza-
cién predominante, abundancia de los diversos elementos quimicos, tempe-
ratura y densidad del gas.

Algunos pardmetros como la composicién y la metalicidad estelar y gaseosa, la
tasa de formacion estelar, cinemdtica estelar y gaseosa, mecanismos de ionizacién,
entre otros, pueden ser inferidos a partir de los espectros si tenemos en cuenta
estas consideraciones.

Otro punto muy importante, que se desprende del primer item, es que para ana-
lizar la emisién “pura” del gas, debemos sustraer el continuo debido a las pobla-
ciones estelares, a fin de que nuestras medidas de las lineas de emisién no estén




32

1.00
0.75
0.50
0.25
0.00

1.00 1

0.751

0.50 1

0.25 4

1.0
0.8 1
0.6

0.4

0.2 4

1.0

0.5 1

0.5 1

1.00 1

0.75 1

0.50 1

0.25

MODELIZACION DE ESPECTROS

SDSSJ144705.46+003653.2

2MASX|14493270+0022363

-—

E3
F

2MASX]J13445288+0005205

SDSSJ152843.94+000740.6

SDSSJ161227.83+010159.8

(WY

2MASXJ01040916+0008438

| ™
,_,‘_-rvr

2MASX|01464481-0040426

2MASX|22545221+0046316

2MASXJ01192907-0008400

A
\r

il
P

6000 8000

Longitud de onda (4)

4000 5000

Figura 17: Espectros representativos de nuestra muestra de galaxias NLS1, en el rango de

longitud de onda 3800 — 8500 A. El flujo se encuentra en unidades arbitrarias,
normalizado al mdximo de emisién y los espectros estdn en “rest-frame”. Todos
los espectros se pueden observar y descargar desde el sitio http://skyserver.
sdss.org/dr7/en/tools/explore/obj.asp
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contaminadas por el continuo (y sus lineas de absorcién) estelares. Este tipo de
correccién se denomina cominmente aplicacion o ajuste de un “template”, el cual
consiste en una “plantilla” espectral usada como modelo a fin de sustraer la con-
tribucién de la poblacion estelar subyacente en el espectro observado. El problema
ha sido abordado usando diversos “templates”: espectro de una galaxia eliptica
(el cual contribuye mds a las poblaciones estelares més tardias), combinacién de
espectros de diferentes tipos morfolégicos adecuadamente enrojecidos (que tienen
en cuenta las contribuciones estelares de varios tipos), combinacién de espectros
de camulos globulares, espectro de una poblacién estelar tedrica, etc.

3.3.1 Sintesis Espectral

Otra linea de investigacién, tendiente a encontrar un “template” adecuado y a
la vez recuperar la informacién contenida en los espectros integrados, lo constitu-
ye la herramienta llamada “Sintesis Espectral”, la cual es el resultado del método
de “Sintesis de Poblaciones Estelares”. Este método se aplicé en multiples c6digos
(e.g., Starlight de Cid Fernandes y col. 2005; STECMAP de Ocvirk y col. 2006; VES-
PA de Tojeiro y col. 2007; pPXF de Cappellari 2017).

Histéricamente, existieron dos métodos principales con el objetivo de encontrar
la combinacién de espectros individuales que mejor reproduzca el espectro de la
galaxia observada: “Sintesis de Poblaciones Estelares Evolutiva” y ”Sintesis de Po-
blaciones Estelares Semi-Empirica”.

En la sintesis de poblaciones estelares evolutiva se asumen ciertas expresiones ana-
liticas para la tasa de formacion estelar, evolucion quimica y una funcién de masa
inicial. Luego se comparan los datos de la galaxia observada con modelos de sis-
temas estelares evolucionados, teniendo en cuenta una combinacién de bibliotecas
con diferentes caminos evolutivos y espectros estelares. Por otro lado, el método
de sintesis de Poblaciones Estelares Semi-Empirica trata de inferir las poblacio-
nes estelares a partir de la informacién de los espectros. Se combinan linealmente
sistemas simples con caracteristicas conocidas, sean estos estrellas individuales o
grupos de estrellas quimicamente homogéneas.

El método que vamos a describir a continuacién es el que utiliza el algoritmo de
sintesis Starlight (Cid Fernandes y col., 2005) y es basicamente una combinacién
de las dos técnicas, es decir, se usan las ideas de sintesis empirica con ingredientes
de la sintesis evolutiva.

3.3.2 Modelo Fisico Matemitico de Sintesis Espectral

Histéricamente, la comparacién entre los datos y las observaciones se ha reali-
zado en términos de indices espectrales, como son los anchos equivalentes de las
lineas de absorcién y los colores. Aunque estos indices contengan mucha informa-
cién, ellos representan una version resumida del espectro. Una mejor comparacién
puede hacerse trabajando pixel a pixel, es decir, comparando todos los As del es-
pectro. Para ello, descomponemos el espectro observado en forma de una combi-
nacion lineal de poblaciones estelares. Un espectro puede ser pensado como una
funcién que puede ser expandida en una serie de funciones en el espacio &N, con
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dimensiéon N, y elementos L;(A) correspondientes a las poblaciones estelares (con
j=1,...,N,), de tal manera que, para cada longitud de onda, tenemos:

N,
M) =D yLi(d) (5)

=1

donde y; es el coeficiente de la expansion y M(A) es el modelo.

En principio, se podria pensar en los espectros como funciones del tipo flujo(A);
asi, una resolucién de la ecuacién 5 vendria a través del andlisis funcional, de
tal manera de obtener relaciones para los coeficientes de y;. Sin embargo, existen
algunos problemas evidentes:

= No estd definido un producto interno: las funciones en el espacio &n, no son
analiticas, por lo que no se puede garantizar que exista una relacién de ortogo-
nalidad entre ellas.

= el espacio N, puede ser incompleto: se estd usando un subespacio de un espa-
cio mayor de funciones £y, que representarian la contribucién estelar para el
espectro observado.

Estos son problemas matematicos, y serdn tratados en breve. Mientras, debemos
tener en cuenta dos problemas fisicos:

= Extincién: debe contemplarse un enrojecimiento del espectro. Se asume una ley
del tipo r(A) = 10-94(Ax=Ax) donde A, es la extincién en A y Axo es la ex-
tincion en la longitud de onda de normalizacién Ag. También r(A) puede variar
considerablemente en los 5.5 kpc de la fibra de Sloan.

» Dispersion de velocidades de las estrellas: debe contemplarse un ensanchamien-
to y suavizado del espectro observado debido a la dispersién cinematica de las
estrellas en la linea de la visual. Para ello, se asume una distribucién gaussiana
del tipo G(v,, 04), centrada en v, y dispersién o,.

= Presencia de continuo nebular: En algunos casos se ha visto que la emisién del
continuo de gas ionizado es tanto o mayor que la proveniente de estrellas en
longitudes de onda del 6ptico (e.g., Reines y col., 2010).

Podemos utilizar la longitud de onda de normalizacién Ag e incorporar en la ecua-
cién 5 las soluciones propuestas para los problemas fisicos. De esta manera, obte-
nemos la ecuacion final de sintesis espectral:

MA) & (L)
MRo) ~ ];Xj (L;(Ao)> RRER ©

donde ® denota una convolucién. Ademads, se cumple que ) }\] %5 = 1,ylos xj son
las componentes del “vector de poblaciones”: proporcién con que cada elemento
de la base contribuye al espectro observado en Ao.

Matematicamente, los ajustes se realizan mediante la minimizacién global de X2,

dado por:

At

X =X (%Mo), Av, vy, 00) = ) (0(A) —M(A)?w(N)? )
Ai
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donde w(A) es una funcién peso que es el inverso del error en cada A, y O(A)
es el espectro observado a ajustar. La minimizaciéon de x? provee una solucién
para el espacio de parametros, es decir: N valores correspondientes al vector de
poblaciones X, y las 4 cantidades M(Ag), Ay, Vs, 0.

3.4 starlight

STARLIGHT (Cid Fernandes y col., 2005) es un cédigo pensado para ajustar espec-
tros observados O(A), con un modelo M(A) como una suma de N, componentes
espectrales, a partir de una base pre-definida de espectros. La base espectral puede
estar constituida de plantillas de espectros observados, modelos de sintesis evolu-
tiva, estrellas individuales o lo que sea ttil para alguna aplicacién especifica. En
las siguientes lineas se hace una descripcién a grandes rasgos sobre cémo aplicar
este codigo y lo que resulta de su aplicacion.

Para utilizar el c6digo STARLIGHT, hace falta:

1. Un espectro de entrada, O(A)

2. Un archivo de mdscara

3. Archivo de bases y los N, espectros asociados a la bases
4. Un archivo de configuracién

Describiremos brevemente cada uno de estos items. Para una descripcién mas de-
tallada, se recomienda leer Mateus y col. (2006) y Cid Fernandes (2007), como asi
también el manual, disponible en http://www.starlight.ufsc.br.

3.4.1 Espectro de entrada

El espectro debe ser un archivo simple en ASCII, con el siguiente formato: La pri-

mera linea puede ser un encabezado, en cuyo caso se salteara. Las siguientes lineas
deben contener (a) la longitud de onda en A, (b) el flujo en las unidades que uno
prefiera (e.g., 1077 erg/s/cm?/ Ao, Lo/ A), (¢) el error en el espectro observado e
(en las mismas unidades), y un “flag” que sefiala la calidad del espectro, es decir,
si el pixel es bueno o malo: por ejemplo, pixeles con flag) > 2 serdn ignorados en
la sintesis, i.e. se les asignard un peso wy = 0 en el ajuste (ver ec.7). Los pixeles en
buen estado deben ser sefialados con flagy=0 6 1. (Otra manera de omitir algunos
pixeles en el ajuste, es con el archivo de méscaras descripto en 3.4.2).
Si no se cuenta con el espectro de error, se recomienda realizar uno y ponerlo a
mano en la tercera columna del archivo. De manera similar, si no se tiene el espec-
tro de calidades, se puede llenar con 0 6 1 en la cuarta columna, o crear una “flag”
correspondiente, sefialando pixeles malos con valores > 2.

3.4.1.1 Pasos de Pre-procesado

Antes de correr STARLIGHT uno debe:

1. Calibrar por flujo de manera apropiada: STARLIGHT necesita de un continuo
adecuadamente corregido, por lo que la respuesta del detector u otros ar-
tefactos deben ser removidos de los datos. No se requiere una calibracién
absoluta en flujo a menos que se quieran derivar pardmetros como la masa
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estelar. Asimismo, se necesita que el espectro esté calibrado en longitud de
onda.

2. Corregir los espectros observado y de error por extincion galactica. Esta co-
rreccién debe ser aplicada en el marco observacional, es decir antes de corre-
gir por redshift.

3. Desplazar el espectro al rest-frame.
4. Muestrear todo de manera uniforme, en pasos de A\ = 1A

5. Anotar la resolucién espectral (oinst en km/s), lo cual serd necesario para
corregir el valor de salida de la dispersién de velocidades o,. STARLIGHT
asume que Oinst €s el mismo a través de todo el espectro. Si esta es una mala
aproximacion, entonces conviene homogeneizar de alguna manera Ginst(A)
directamente en los datos.

3.4.2 Archivo de Mdscara

Se debe examinar el espectro e identificar regiones que no se quieren modelar
con STARLIGHT, como lineas de emision, pixeles malos y agujeros en O(A). Esto
puede hacerse con el espectro de flagj, si estd disponible. Sin embargo, es més
conveniente enmascarar algunas regiones espectrales mediante un archivo de mads-
caras. En este archivo, la primera linea debe contener el niimero de regiones a
enmascarar, Ny qsks 2. Luego, en cada una de las siguientes lineas, hay que escri-
bir las distintas regiones a enmascarar, de la forma:

mask

Amask }\mask w?

ini fin
donde AM9sk < A < AR9sK es ]a region a ser mascarada y wj es el peso que
se le va a dar a esta region. Con w) = 0 se ignora la region. Alternativamente se
puede usar esta caracteristica para aumentar o disminuir el peso dado al rango
Amask _, ymask Normalmente, w) = 1/e,, pero si uno asigna wi*®s* = 2 en-
tonces los puntos entre AIN¢sk y ATAsk tendran el doble de peso de lo normal (i.e,
wy = 2/ey). Realizamos una méscara “general”, la cual fue aplicada a la totalidad
de los 131 espectros. La mdscara general se muestra en la Tabla 2. Las principales
lineas de emisién permitidas y prohibidas estdn incluidas en esta lista. Las lineas
de Balmer en emisién son enmascaradas desde H, hasta H.. También incluimos
algunas lineas de baja excitacién, como [OII], [NII] y [SII], y de alta excitacién, co-
mo las de Hell y del Fe. Podemos definir en cada ajuste un espectro residual como
R(A) = O(A) — M(A), es decir, simplemente la diferencia en cada longitud de onda
entre el espectro observado y el modelo. Tenemos asi, debido a lo que represen-
tan O(A) y M(A), que los espectros residuales contendran informaciéon debido al
gas y no a las estrellas, por lo que R(A) es un espectro “sin continuo” y sélo con
las lineas de emisién. Dado que éstas no participan del ajuste por haber estado

enmascaradas, es importante confeccionar una mdscara adecuada.

A veces no es necesario enmascarar nada, pero STARLIGHT igualmente necesita un archivo de mascara.
En este caso se puede escribir una mascara de una sola linea con Ny, qsks = 0.
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Tabla 2: Mdscara para NLS1. La primera linea contiene el niimero de regiones a enmascarar.
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3700
3726.32 + 3728.815

3869.1
3888.6
3933
4026.19 + 4026.35695
4068.6 + 4076.349
4101.7
4229.3
4300
4340.464
4363.21
4405
4459
4471.5
4685.71
4660
5000.0
5100
5200
5173
5197.9016+5200.2574
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6300.0
6563.0
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8498.02
8888
8542.09
8662.14
8888

En las lineas siguientes se introduce en las primera y segunda columnas, el A
inicial y final de la regién, en la tercera columna el peso (wy) que se le tiene que

dar a esa regién y las tiltimas dos columnas no son tenidas en cuenta en la sintesis.

Estas ultimas contienen el nombre de la linea o regién a enmascarar y la longitud
de onda de referencia de la misma.
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3.4.3 Archivos de la Base

La base espectral consiste en espectros a ser combinados linealmente al momen-

to de ajustar los datos. Primeramente se debe realizar un archivo de base “maestro”
que contenga los elementos de la base (N,) junto con sus datos mas importantes,
como son la edad t; (en afios) y la metalicidad Z; de cada componente j, como asi
también la fraccién f, ; de la masa estelar inicial que atin se encuentra en estrellas
a la edad t;. Por otro lado, se debe contar con los espectros individuales de la base.
Todo lo que se requiere de estos espectros es que estén en un orden ascendente
de A y que toda la base de espectros este muestreada de exactamente la misma
manera.
Para considerar las contribuciones debido a las componentes estelares de la galaxia
huésped, se tomaron 8o poblaciones estelares simples (SSPs) de Bruzual y Char-
lot (2003a) correspondientes a 20 edades y 4 metalicidades. Las edades son: t, =
0.00316, 0.00501, 0.00661, 0.00871, 0.01, 0.01445, 0.02512, 0.04, 0.055, 0.10152, 0.1609,
0.28612, 0.5088, 0.90479, 1.27805, 1.434, 2.5, 4.25, 6.25y 7.5 X1 07 afios, mientras que
las metalicidades son Z = 0.2, 0.4, 1y 2.5 Z. Ademads de las componentes estelares,
se debe agregar una componente en forma de ley de potencias a la base espectral,
ya que estamos lidiando con ntcleos activos. Esta componente de ley de potencia
es usualmente representada de la manera:

FA) x AP o F(v) o v® (8)

Con los indices relacionados de la manera: « = —f — 2. Nuestra contribucién al
modelado del continuo no-estelar de galaxias NLS1 es la inclusién de una base en
la forma F = 102° x (A/4020)B. Para ello confeccionamos 6 espectros no-estelares,
cada uno con indice espectral 3 desde —3 a —0.5, en pasos de o.5.

De esta manera, la fraccién de flujo observado debido a las componentes en ley de
potencias se puede parametrizar como:

6
FpL = ZXPLi 9)
=

siendo Xpr, la contribucién al continuo estelar debida a cada una de estas com-
ponentes en ley de potencia. A partir de esta ecuaciéon podemos derivar un indice
espectral 3 para cada NLS1, si tomamos:

6
FpiAP = Z Xpr APt

i=1
6
log(FpLAP) =log() Xpr AP1)
i=1 (10)

6
log(Fpr) + Blog(A) = log(Z XpL AP
i=1
_ log(X {1 Xpr,AP1) — log(Fpr)
log(A)

de esta manera obtenemos una especie de promedio pesado a partir de nuestra
base de PL;. No buscamos asignar un sentido fisico a estas componentes de la
base en forma de ley de potencia, siendo que solamente es incluida para agregar
un parametro libre al ajuste y de esta manera encontrar la ley de potencias que
mejor ajusta el espectro.
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3.4.4 Archivo de Configuracion

Contiene todos los pardmetros técnicos que controlan STARLIGHT. También es-
pecifica déonde normalizar, cudles son los limites para la extincién y pardmetros
cinematicos.

3.4.5 EI Archivo Grid

Los puntos anteriores se combinan en un archivo de entrada (“Grid”) que con-

tiene principalmente N¢its, Base, Mdscara y rango espectral a modelizar, como asi
también la configuracién a usar. Es importante ademds especificar la ley de ex-
tincién a usar (en nuestro caso la ley de extincion de Cardelli, Clayton y Mathis
(1989)) y los valores cinemaéticos iniciales para la velocidad de corrimiento (vo=v,)
y la dispersién de velocidades (vd =o0.), ambos en km/s. El primero se refiere a
posibles desplazamientos del espectro con respecto a su posicién en el rest-frame,
debido a incertezas en la determinacién de z y/o movimientos peculiares propios
en la regién adonde se produce la emision. El segundo se refiere al ensanchamien-
to cinematico estelar mencionado anteriormente. Normalmente se toma vo_start =
o y vd_start = 150 cuando no se conoce la cinemética de antemano y se lo quiere
ajustar.
Nota sobre la Cinemadtica: Los valores de vo y vd son los pardmetros de corri-
miento y ensanchamiento aplicados al modelo, que mejor ajustan los datos. De
esta manera, vo y vd son realmente iguales a v, y o, si: (1) los espectros de la base
estdn en el rest-frame, y (2) la base y los datos tienen la misma resolucién espectral.
Si la resolucion espectral es oinst V la base tiene opqse, hay que hacer:

2 2 2 2
0y = vd® — Oinst + Obase (11)

Para corregir vd a una dispersién de velocidades apropiada. No hay que esperar
resultados confiables cuando 0, <Opgse O 04 <Oinst, i.6., cuando la verdadera
dispersion de velocidades es mds pequefia que la resoluciéon de la base de los
datos. Por ejemplo, un espectro con una resolucién muy alta (oinst << 0,) de una
galaxia enana o un cimulo estelar, modelado con una base con opgse ~ 100 km/s,
deberia dar vd ~o. Esto significa que STARLIGHT no encontré necesario ensanchar
el espectro modelado, para mejorar el ajuste.

3.4.6 Tratamiento previo de los espectros

Como vimos, antes de utilizar el programa de sintesis espectral STARLIGHT, resul-
ta conveniente realizar un procesado previo y algunas correcciones a los espectros
observados.

Como primera etapa, descargamos de la base de datos del SDSS DR7 los 131 es-
pectros que conforman nuestra muestra. Para acceder a los mismos, hicimos uso
del Spectroscopic Query Form del SDSS DRy 3 e introduciendo las coordenadas
(que ya teniamos de la lista de Zhou) descargamos los espectros pertenecientes a
cada una de las galaxias. Estos archivos tienen formato .fit, los cuales se compo-
nen de segmentos llamados “Header Data Units” o HDU, donde el primer HDU
es llamado “Primary HDU”, o “Primary Array”. El “Primary HDU” contiene el es-
pectro en la primera columna, el espectro con el continuo substraido en la segunda

3 http://cas.sdss.org/dr7/en/tools/search/IQS.asp
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columna, la tercera columna es el ruido del espectro (desviacién estandar en las
mismas unidades que el espectro), la cuarta columna es la méscara de errores. El
espectro esta en bines log-linear y en unidades de 107" erg/cm?/s/Ang.

En los HDU 1 y 2, se listan propiedades de lineas de emisién y absorcién medi-
das de manera automatica. En el HDU 3 se dan las determinaciones del redshift a
partir de mediciones de una lista de lineas de emisién. En el HDU 4 se encuentra
la determinacién del redshift a partir de correlacion cruzada. Indices de lineas y
cocientes de flujos se almacenan en el HDU 5. Por dltimo, el HDU 6 contiene la
mascara de errores y resolucién por pixel del espectro.

Para proceder a corregir los espectros, contamos con el software IRAF (Image Re-
duction and Analysis Facility, Tody (1993)), el cual es un sistema de software dise-
fiado especificamente para el anélisis y reduccién de datos astronémicos.

En primer lugar, se corrigieron los espectros observados por extincién galéctica, pa-
ra ello se usaron los valores correspondientes a la absorcién en la banda V, los cua-
les se extrajeron del sitio de NASA /IPAC EXTRAGALACTIC DATABASE (NED)4.
Los valores correspondientes al redshift de cada galaxia fueron extraidos de la in-
formacién en el header de cada archivo .fit. Una vez que tuvimos estos valores,
aplicamos la correccién al espectro (en el marco observado) debida a la absorcion
de la galaxia, utilizando la tarea deredden de IRAFE. Luego, se corri6 el espectro al
“rest frame” haciendo uso de la tarea dopcor de IRAF, introduciendo el valor de z
que determina de manera automatica SDSS. Por tltimo, remuestreamos el espectro

observado de manera uniforme, en pasos de AA=1A, utilizando la tarea dispcor de
IRAF.

3.5 AJUSTES ESPECTRALES

Para realizar los ajustes, primero se aplicé el cédigo a todas las galaxias de la
muestra utilizando una mdscara general que cubria las lineas de emisién mds co-
nocidas. Estas salidas nos permitieron examinar los espectros para luego, en una
segunda instancia, generar una mdscara que tapara de una manera mas adecuada
las madltiples lineas de emisién caracteristicas de este tipo de galaxias, asi como
también las bandas de Fe y posibles defectos del detector. La mdscara utilizada se
muestra en la tabla 2.

Para que el célculo de la dispersién de velocidades estelares quede mejor definido,
el rango espectral del espectro modelo (ajuste) deberia estar contenido dentro de
ciertos margenes en el rango del espectro observado. Por esta razén elegimos un
margen de por lo menos 30 A en cada extremo en longitud de onda de los espec-
tros.

En todos los casos se utiliz6é una base de 8o poblaciones estelares simples extraidas
de Bruzual y Charlot (2003b) y se agregé una componente més a la base en forma
de ley de potencias. La inclusién de esta tdltima componente de la base fue para
modelar la emisién no térmica del continuo del AGN. Se tuvo especial cuidado de
atender los pasos previos descriptos en la seccién 3.4.6.

Como vimos en 3.4, a partir de una minimizacién del x?, el c6digo devuelve:

= El espectro modelo M(A) resultado del ajuste en cada longitud de onda.
» La dispersion de velocidades estelares (vd) en la linea de la visual.

= Posible desplazamiento del espectro modelo (vo), en la linea de la visual.

4 http:/ /ned.ipac.caltech.edu/
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Figura 18: Distribucién de la relacién S/N (izquierda) y del x? (derecha) para nuestra
muestra.

= Extincién interna de la galaxia en la banda V (Avy)

= Vector de poblaciones: proporcién de cada componente estelar que contribuye
al flujo observado. Se tiene en cuenta posible contribucién no-estelar (AGN).

Los parametros cinemdticos no se refieren a alguna linea en particular, sino que
son obtenidos contemplando la totalidad del espectro. Se obtiene también x?, que
da una idea de la calidad de los ajustes, y la relacion sefial ruido (S/N), medida en
el espectro observado entre 4730 A y 4780 A, puesto que esta es una regién libre
de lineas.

En la Figura 18 se muestra la distribucién de S/N y del x? minimizado por el
ajuste, obtenidas para nuestra muestra. Para la S/N medida, obtenemos un rango
de valores que va entre 8 y 124, con una mediana de 25. El x* minimizado tiene
un rango de valores entre 0.56 y 1.64 con mediana de 1.01.

Una vez que tenemos el continuo ajustado en nuestros espectros, procedemos a
medir las lineas de emisién como se describe en las secciones siguientes.

3.6 LINEAS DE EMISION DEL HIERRO

Una de las principales dificultades al medir flujos de lineas de emisién de mane-
ra precisa es la substraccién de cualquier tipo de contaminacién. Las galaxias NLS1
usualmente muestran fuerte emisién de multipletes del Hierro en el rango 6ptico
(e.g., Netzer y Trakhtenbrot, 2007; Shen y Ho, 2014; Zhou y col., 2006b). Parte de
nuestro trabajo se enfoca en las lineas de emision en la regiéon de Hf, entre 4000
y 5500A. En este rango de longitudes de onda se observa emision de Fell en los
espectros de AGNs de tipo 1 y es particularmente intenso en NLS1. Se removieron
las lineas de emision del Hierro con la ayuda de un software online> desarrolla-
do por Kovacevi¢, Popovi¢ y Dimitrijevi¢ (2010) y Shapovalova y col. (2012). Este
software provee un modelo que reproduce los multipletes del Hierro en la regién
de HP para cada objeto en funcién de la temperatura del gas, ensanchamiento
Doppler y corrimiento de las lineas del Fell. El software obtiene el mejor ajuste
mediante la minimizacion del x?2. Para ajustar cada linea, se asume que puede ser
representada por un perfil Gaussiano, descripto por el ancho, corrimiento e inten-
sidad. Dado que es probable que estas lineas sean originadas en la misma regién y

5 http://servo.aob.rs/FeII_AGN/
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por lo tanto con las mismas propiedades cinematicas, los valores del corrimiento y
ancho se asumen iguales para todas las lineas de Fe II en cada AGN. Los espectros
a ser ajustados deben estar con el continuo ya restado, es decir sin la contribucién
del continuo estelar y no-estelar. Los ajustes son sensibles a los parametros inicia-
les, estos no deben diferir demasiado de los valores en el espectro observado. Cada
ajuste se inspeccioné visualmente y en los casos que fuera necesario, se modifica-
ron los parametros iniciales hasta que el ajuste obtenido reprodujera las lineas de
emisién observadas del Fe II.

3.7 MEDICION DE LAS LINEAS ESPECTRALES

Luego de restar las componentes estelar y no-estelar y los multipletes del Fe,
aun quedan lineas de emision del gas ionizado. Existe evidencia de que algunas
lineas de emisién no pueden ser representadas tinicamente por una sola compo-
nente, debido a la existencia de diferentes regiones emisoras e.g., Cracco y col.,
2016; Mullaney y Ward, 2008; Scharwéchter y col., 2017; Schmidt y col., 2016a. Pa-
ra nuestro trabajo asumimos que los perfiles de estas lineas, en las galaxias NLS1,
pueden ser representados por una Gaussiana o por una combinacién de perfiles
Gaussianos. Para realizar la descomposiciéon de gaussianas se utiliz6 el software
LINER, un programa interactivo desarrollado por Pogge y Owen (1993). LINER
es un algoritmo que minimiza x? y permite ajustar una linea espectral mediante
una o mas componentes. Para esto es necesario indicar al programa las compo-
nentes que se desean ajustar, con las posiciones aproximadas de los centros de las
gaussianas y el ancho aproximado de las mismas. Como salida del programa se
tienen los pardmetros de las gaussianas a los cuales el programa converge: Centro,
Intensidad, FWHM, Ancho equivalente (EW) y Flujo. Se ajust6 la componente cen-
tral de las lineas del [OIlI]JA4959 y A5007 con una Gaussiana y se utilizaron una o
dos Gaussianas para los perfiles de emisién asimétricos, dependiendo del caso. En
nuestra muestra, 28 galaxias no presentan asimetrias y fueron ajustadas con una
sola componente, 86 galaxias necesitaron la inclusién de una componente Gaussia-
na extra para la emisién asimétrica, mientras que en 15 galaxias fueron necesarias
2 componentes extras.

De esta manera se ajusté también el perfil de Hf3, que es una de las lineas mas
intensas en el rango 6ptico. Se ajusté una Gaussiana para la componente angosta,
teniendo en cuenta que deberia ser de aproximadamente el mismo FWHM que la
componente central de [OllI]A5007. Para el ajuste de la componente ancha de Hf3
se utilizaron uno o dos perfiles Gaussianos, dependiendo del caso. Dos galaxias de
la muestra de 131 NLS1 (SDSS J144249.70+611137.8 y SDSS J103210.15+065205.3),
no presentan emisién en HB y por lo tanto no se tuvieron en cuenta en el anélisis
que involucra lineas de emision. Para estimar las incertezas en las mediciones, se
midieron las lineas de emisién al menos 15 veces por galaxia en espectros con di-
ferente S/N y se tomé como error 1 sigma de esta distribuciéon de mediciones. En
el caso de una galaxia con una S/N de ~ 13, encontramos un error relativo en los
valores medidos del ~ 20 % para el FWHM vy del ~ 4 % para el flujo de la compo-
nente angosta de HB y de 1 % y 3 % para el FWHM vy flujo de la componente ancha
de HP. Para las lineas de [OIII] las incertezas son del orden de 4% y 9% para las
mediciones del FWHM vy el flujo de la componente central, y del 30% y 20 % pa-
ra el FWHM vy flujo de la componente asimétrica, respectivamente. Considerando
una galaxia con una S/N de 26, los errores en la medicién son del 4% para el
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Figura 19: En el panel superior se muestra la decomposicién en Gaussianas y el ajuste del
Fe para la galaxia 2MASX Jo1464481-0040426. El espectro observado se presenta
en unidades arbitrarias (linea gruesa), ajuste del Fe II y componentes Gaussia-
nas obtenidas con LINER en linea fina. El espectro residual se muestra en el
subpanel inferior. El panel inferior presenta en mayor detalle la region espectral
de HB+[OIII] y su ajuste.

FWHM vy para el flujo de la componente angosta de Hf3, y del 10% y 20% para
el FWHM vy flujo de la componente ancha de Hf3, respectivamente. En el caso de
la linea [OIII]A5007, los errores relativos son de 5% y 10 % para el FWHM vy flujo
de la componente central y de 10 % y 2 % para el FWHM vy flujo de la componente
asimétrica, respectivamente. Los errores mencionados significan una cota minima
de los errores totales (errores en el sistema de observacién, en las calibraciones,
etc) y se refieren sélo a las incertezas en la realizacion de las mediciones.

En la figura 19 se muestra un ajuste a las lineas de emisién como ejemplo. En li-
nea solida gruesa se presenta el espectro observado, en linea fina se muestran los
diferentes perfiles Gaussianos ajustados a Hf3 y [OIII] y el perfil de Fe II obtenido
con el método discutido en 3.6. En el panel inferior se presentan los residuos para
el ajuste, el cual es similar al nivel del ruido en la regién del ajuste. Por otro lado,
para obtener informacién extra de las lineas de absorcién, en el caso del triplete del
Calcio (CaT), se utiliz6 el método de Penalized Pixel-Fitting (pPXF) para extraer la
cinemadtica estelar. Aplicamos el software desarrolado por Cappellari (2017) para
ajustar la cinemética del CaT, utilizando la librerfa estelar MILES (Vazdekis y col.,
2016), en el rango espectral 8350 — 9020 A con una resolucién de 1.5 A (FWHM).
Para las mediciones de la linea de absorcién Ca K, se utiliz6 la tarea FITPROFS
del paquete IRAF, asumiendo que una sola Gaussiana es suficiente para ajustar
el perfil de la linea. En la figura 20 se muestran ejemplos de las lineas de absor-
cién observadas en algunos espectros. En el panel de la izquierda se puede ver un
zoom en la parte azul del espectro, donde se encuentran las lineas de la serie alta
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Figura 20: Ejemplos de galaxias NLS1 con notorias lineas de absorcién. En linea solida

se presenta el espectro observado y en linea punteada el espectro sintético de
STARLIGHT.

de Balmer, como asi también las producidas por la transicion H y K del Calcio.
En el panel de la derecha se observa la regiéon mds hacia el rojo de los espectros
con las caracteristicas lineas del CaT. Una vez obtenidas las mediciones de las li-
neas, se procedi6 a corregir los FWHM obtenidos por el ancho instrumental. Esta
correccion se realiza de manera cuadrética:

FWHM? = FWHM?2, . — FWHM?, . (12)

obs

donde FWHM es el ancho “real” o “intrinseco” de la fuente, FWHMps es el
ancho medido directamente del espectro y FWHM,nt es el ancho instrumental.
Se consider6 la resolucion media provista por SDSS de FWHM = 2.7 A en A = 4861,
(i.e~160kms~'enla region de HJf3).
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CONTINUO ESPECTRAL EN NLS1

4.1 CONTINUO NO-ESTELAR

La forma del continuo en espectros de AGNs, en la region del UV-6ptico, ha
sido incierta por mucho tiempo. Tipicamente se lo parametriza en forma de ley de
potencias con indice 3, donde el flujo por unidad de longitud de onda es f oc AP.
Por muchos afios se asumié un valor medio de 3 = —1.3 por muchos autores
(O’Brien, Wilson y Gondhalekar, 1988; Richstone y Schmidt, 1980; Sargent, Stei-
del y Boksenberg, 1989). Luego, una pendiente més “dura” se adopté con f=—1.7
(Francis, 1996; Francis y col., 1991; Neugebauer y col., 1987). Este valor seria consis-
tente con los modelos de emision libre-libre de Barvainis (1993), (ver también Sun
y Malkan, 1989), mientras que una gran dispersién en las pendientes del continuo,
a menos que sea producida por oscurecimiento por polvo, descartaria este modelo.
La mayoria de los trabajos para caracterizar el continuo no-estelar en AGN utilizan
la técnica del “Stacking” de los espectros y se concentran principalmente en el estu-
dio de QSOs (Francis y col., 2001; Pol y Wadadekar, 2017; Vanden Berk y col., 2001).
En la Tabla 3 extraida de Vanden Berk y col. (2001) se listan los valores encontrados
hasta ese momento para los indices espectrales en QSOs. Es de notar la diferencia
de valores para diferentes rangos de longitud de onda y redshift medios.

También hay desacuerdo entre el rango de valores alcanzados por (3. Para al-
gunos autores los QSOs presentan siempre (o casi) la misma pendiente (Sanders
y col., 1989), mientras que para otros, la dispersién en valores de la pendiente del
continuo es grande (Elvis y col.,, 1994; Webster y col., 1995). Estas diferencias son
importantes no sé6lo por sus implicaciones fisicas sobre la naturaleza de la emisién,
sino también porque introducen grandes incertezas en las mediciones de la evo-
lucién de QSOs. Por ejemplo, con 3 = —1.7 en vez de —1.5 el nimero de QSOs
brillantes a z ~ 2 se puede explicar con la mitad de evolucién en la densidad co-
movil de QSOs luminosos, debido a la diferencia en la correccion k. Se ilustra esto
en la figura 21, donde vemos que una dispersion razonable en los valores del indi-
ce espectral, también puede introducir un factor de dos o més en la evolucién de
la densidad numérica de QSOs inferida (Francis, 1993; Giallongo y Vagnetti, 1992).
Ademés, la forma y contribuciéon del continuo no-estelar de un AGN puede afec-
tar de manera significativa la estimacién de propiedades fisicas de sus galaxias
(Cardoso, Gomes y Papaderos, 2017). Por ejemplo, al omitir la inclusién de una
componente en forma de ley de potencia en los ajustes espectrales, puede llevar a
una sobre-estimacién de ~2 dex de la masa estelar y de ~ 1 y ~ 4 dex en la edad
media estelar pesada por luz y masa respectivamente. Estas diferencias aumentan
al crecer la contribucién del continuo no-estelar en el espectro de entrada.

En este capitulo nos enfocaremos principalmente en el continuo no-estelar de
NLS1, el cual se estimé por medio de sintesis espectral con la inclusién de una
base en forma de ley de potencias que fue descripta previamente. Enfatizamos que
a diferencias de trabajos previos, nosotros obtenemos simultaneamente la contribu-
cién al flujo observado debido a la componente no-estelar (Fpr) como asi también
la pendiente de la misma (3). Esta técnica se diferencia de lo que venia siendo acep-
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Ba Sample Selection Measurement Method Redshift Range Median Redshift Source
-1.56 Optical and radio Composite spectrum 0.04-4.79 1.25 1
-1.07 Optical Average value from spectra 3.58-4.49 3.74 2
-1.54 Radio Composite spectrum 0.02-3.42 0.80 3
-1.57 Radio Composite spectrum (remeasure) 0.02-3.42 0.80 1,3
-1.61  Radio Photometric estimates 0.38-2.75 1.22

-1.67 Optical Average value from spectra 0.12-2.17 1.11 5
-1.01  Optical and radio Composite spectrum 0.33-3.67 0.93 6
-0.97 Optical and radio Composite spectrum (remeasure) 0.33-3.67 0.93 1,6
-1.54 Optical Photometric estimates 0.44-3.36 2.00 7
-1.68 Optical Composite spectrum NA 1.3 8
-1.64 Optical Composite spectrum (remeasure) NA 1.3 1,8
-1.33 Optical Composite spectrum 0.16-3.78 1.51 9
-1.30 Radio Composite spectrum NA NA 9

Tabla 3: Tabla extraida de Vanden Berk et al. (2001). Referencias: (1) Vanden Berk et al.
2001; (2) Schneider et al. 2001; (3) Brotherton et al. 2001; (4) Carballo et al. 1999; (5)
Natali et al. 1998; (6) Zheng et al. 1997; (7) Francis 1996; (8) Francis et al. 1991; (9)
Cristiani & Vio 1990.
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Figura 21: Numero de AGNs en funcién de z. Figura extraida de Francis (1993).

tado por otros autores quienes adoptan por ejemplo, un tnico indice espectral, e.g.,
Zhou y col., 2006b 0 asumen que todo el continuo observado es dominado por la
componente originada en el niicleo activo, como puede ser en el caso de QSOs o
galaxias Seyfert 1 (e.g., Greene y Ho, 2005b; Pu, Bian y Huang, 2006; Vanden Berk
y col., 2001). Para nuestra muestra, en cambio, tenemos una situacién intermedia
con contribuciones estelares y no-estelares y sin informacién a priori sobre la pen-
diente o la fraccién de power-law. Asi, partir de resolver la ecuacién 7 utilizando
STARLIGHT, obtenemos la contribucién estelar y no-estelar, para cada galaxia.

4.1.1  Espectros individuales

En la figura 22 se muestran ejemplos de resultados de la sintesis espectral para
galaxias con diferentes S/N. En la figura, el espectro observado se muestra en
linea sélida gruesa, el espectro sintético en linea a rayas, el espectro estelar en linea
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solida delgada y la componente no-estelar en forma de ley de potencias en linea
punteada; en el panel inferior se muestra el espectro residual. En la figura 23 se
puede ver la relacién entre la fraccién de power law y los indices espectrales junto
a sus respectivas distribucion de valores, los cuales fueron obtenidos mediante las
ecuaciones 9 y 10. En el panel central, los puntos en forma de estrella unidos por
linea solida representan los valores medios por cada bin en Fpr y 3. Recordemos
que el indice espectral 3 representa la pendiente del continuo no-estelar, en escala
logaritmica.

La distribucién de B se encuentra concentrada alrededor de ~ — 2 con un valor
medio de 3 = —1,7 0,6 y una mediana para 3 = —1,8 con IQR = o.9. Para la
contribucién de la componente no-estelar encontramos un valor medio de Fpp =
0,6 £0,2, con mediana de Fpy = 0.64 y IQR = 0.29.

Contrario a lo esperado, no encontramos correlacién entre el indice espectral y la
fracciéon de power-law. Como se puede ver en la figura, esta relaciéon presenta gran
dispersion y una posible degeneracion en los valores medidos. Para esta relacién
se obtuvo un coeficiente de correlacién de Pearson = —0.24 con un p-value = 0.004.
Sin embargo, hay que tener en cuenta que la Fpr puede depender de la morfologia
de la galaxia huésped y también de efectos de apertura debido al diametro fijo de
la fibra de sloan.

4.1.2  Espectros combinados

Algunas propiedades espectrales se hacen mas evidentes al combinar espectros
de objetos de la misma clase (Vanden Berk y col., 2001). Combinar los espectros
es una manera eficaz y frecuentemente utilizada, para aumentar la S/N. Tales
espectros combinados han sido estudiados en diversas ocasiones para Quasars y
BLAGNSs (Francis y col., 2001; Pol y Wadadekar, 2017; Wilhite y col., 2005) para
estudiar la forma del continuo. Como se mencionara en Vanden Berk y col. (2001),
dependiendo del método estadistico usado para combinar el espectro, se conserva-
ran diferentes cantidades. En este contexto, la mediana de los espectros preserva la
mediana de los flujos de las lineas de emision, mientras que la media geométrica
preserva la forma media del continuo. Por esta razén, realizamos un apilamiento
de los 131 espectros tomando la media geométrica para el flujo. Como el espectro
no-estelar se aproxima en la forma de ley de potencia, la mediana o media arit-
mética de una muestra de espectros en forma de ley de potencias, en general no
resultara en una ley de potencia con el indice espectral medio.

La media geométrica se define como:

< fa >gm= (H f?\,i)/n (13)

i=1

donde £, ; es la densidad de flujo del espectro nimero i en el bin centrado en la
longitud de onda A y n es el nimero de espectros que contribuyen al bin. Asu-
miendo que la densidad de flujo del continuo no-estelar tiene una forma de ley de
potencias f) AP, se puede demostrar que < f >gmx A<B> donde < B > es
el valor medio del indice espectral. Aplicamos nuestra técnica de sintesis espectral
en los espectros combinados con media geométrica y obtuvimos un valor medio
de < > = —1.55 con Fpr = 0.63. El espectro combinado junto con el modelo se
pueden ver en la figura 24.
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Figura 22: Ejemplos representativos de ajustes espectrales. En cada panel se muestra el
espectro observado (linea solida gruesa), el espectro modelado (rayas), la com-
ponente estelar (linea solida fina), la componente en forma de ley de potencia
(punteada). El espectro residual se muestra separado, en el panel inferior para
mayor claridad. El espectro observado estd normalizado al valor del flujo en A
= 4020.
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Figura 24: Arriba: Descomposicién espectral del espectro combinado mediante media geo-
métrica. Las diferentes componentes del ajuste estan representadas como en la
figura 22. Abajo: Espectro residual.
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4.1.3 Muestras de control

Nuestro método radica en la combinacién de espectros estelares y no-estelares.

En ese sentido, hemos obtenido indices espectrales y la contribucién del continuo
no-estelar para una muestra de NLS1 cercanas. Para verificar que el c6digo funcio-
ne bien en casos extremos, i. e., AGNs con alta o muy baja actividad, debemos usar
la misma base utilizada en los NLS1 en otros tipos de AGNs. Por esto, verificamos
nuestro método aplicdndolo a una muestra de galaxias con poca contribucién al
espectro proveniente del AGN (como es el caso de Seyfert 2) y otra muestra con
una alta contribucién al espectro observado de la componente no-estelar (QSOs).
Construimos la muestra de galaxias Seyfert 2, tomando al azar 200 galaxias de
Véron-Cetty y Véron (2010) catalogadas como Seyfert 2, en el rango de redshift
0.01 <z <0.1. Para la muestra de QSO, seleccionamos al azar 100 galaxias de Do-
noso y col. (2018), clasificadas como QSO aislados en el rango de redshift 0.2 <z
<0.31. En este trabajo los espectros de QSO fueron tomados del SDSS Quasar Cata-
log DRy (SDSSQ-DRy Schneider y col., 2010), siendo el criterio de ambiente para
definirlas como aisladas, que no tengan galaxias a una distancia proyectada entre
100 y 500 h™! kpc y con una velocidad radial relativa (AV) entre 5000 < AV <
12000 km s~ .
Los resultados se muestran en la figura 25, en donde se comparan las propiedades
de la componente no-estelar de objetos con diferente actividad. Para la muestra de
galaxias Seyfert 2, obtuvimos una mediana para 3 de —o.5 con IQR= 1.9 y para
la contribucién no estelar una mediana Fpp =2 % con IQR=6 %. Esto estd de acuer-
do con resultados encontrados previamente (e. g., Cid Fernandes y col., 2004; Cid
Fernandes, Storchi-Bergmann y Schmitt, 1998; Schmitt, Storchi-Bergmann y Cid
Fernandes, 1999). En el caso de la muestra de QSO, la medianas obtenidas para el
indice espectral y la contribucién no-estelar son de 3 =—1.7 con IQR = 0.5 y Fpr
fue de 91 % con IQR = 30 %, en concordancia con resultados previos como Lani,
Netzer y Lutz (2017), Lyu, Rieke y Alberts (2016) y Vanden Berk y col. (2006). Es de
notar que en el caso de la muestra de QSO obtuvimos el mismo valor de pendiente
que el aceptado canénicamente y también, que la dispersiéon de valores medidos
es mucho menor en este caso que en las otras muestras (3=—1.7, 0 = 0.3).

4.1.4 Meétodo de Zanstra

Un test adicional para obtener indices espectrales, viene a partir de considera-
ciones de fotoionizaciéon. Osterbrock (1989) aplicé el método de Zanstra (Zanstra,
1931) a una fuente no-estelar, utilizando argumentos de fotoionizacién. La idea
detras del método es que en una nebulosa ionizada alrededor de una estrella ma-
siva, el namero total de fotones ionizantes emitidos por la estrella (normalizado
por la luminosidad estelar a una dada longitud de onda), serd proporcional a la
temperatura de la estrella. Esta relaciéon fue ampliamente usada para derivar la
temperatura estelar en nebulosas fotoionizadas.

Siguiendo el procedimiento descripto en Osterbrock (1989), adaptamos el método
de Zanstra al caso de un continuo emisor en forma de ley de potencias. Asumien-
do que el nimero total de fotones ionizantes emitidos por la fuente central es lo
suficientemente grande como para balancear el nimero total de recombinaciones
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Figura 25: Distribuciones de los indices espectrales obtenidos a partir de starlight (panel
de la izquierda) y fraccién de contribucién de la componente de ley de potencias
al espectro total (panel de la derecha). En linea sélida se muestran las galaxias
NLS1, en linea punteada Seyfert 2 y a rayas QSO.

del gas ionizado, el cual se relaciona directamente con el namero total de fotones
de HP emitidos por el gas, podemos escribir la siguiente relacion:

(14)

Cxeff HO,T o L
Lig :}WHBHB()J v

ag(HO,T) Jyo hv

donde oc]";[fg(HO,T)/ ag(HO, T) ~o0.12 es el namero de fotones de Hf producidos
por recombinacién del Hidrégeno.

Observacionalmente es a menudo mas conveniente expresar Lyg en términos de
su ancho equivalente con respecto al continuo adyacente. El ancho equivalente W,
se mide en unidades de longitud de onda:

Lip = La(A4861)W) (HB) = LV(A4861)%W0(HB) (15)

donde L, es la luminosidad del continuo por unidad de longitud de onda. Para
un continuo no-estelar de la forma f, = v%, obtenemos:

)\HB “]%[fg(HO/ T) Vo “ 568
W = _ x
NS T g (HO,T) (5,33) (16)

VHB —X

donde W estad dada en A y los coeficientes de recombinacién estan calculados
para T = 10% K, aunque los mismos son casi independientes de la temperatura.
En principio es sencillo derivar el indice espectral de la Ecuacién 16, donde 3 =
—o —2. En la figura 26 se muestra la distribucién de 3 obtenida tomando el ancho
equivalente de la componente ancha de Hf3. Esta distribucién tiene una mediana
f = —1.69 con IQR = 0.36 y valor medio 3 = —1.6 £+ 0.1.

4.2 CONTINUO ESTELAR

Como ya vimos en 3.3.1, a partir del modelado de las poblaciones estelares
podemos obtener importante informacién sobre las galaxias donde se encuentran
estos nucleos activos. Los espectros contienen informacién sobre la distribucién de
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Figura 26: Distribucién de indice espectral obtenido a partir del método de Zanstra.

edades y metalicidades de las estrellas, lo que se puede traducir en la historia de
formacion estelar y quimica de la galaxia. Obtener esta informacién de una manera
confiable es crucial para una comprensién mas profunda de la formacién de las
galaxias y su evolucion.

Un pardmetro muy ttil para caracterizar la mezcla de poblaciones estelares en una
galaxia es la edad media. Podemos definir dos versiones de la edad estelar media
(en logaritmo), una pesada por la luz:

N,
< logt, >1= Z xjlogt; (17)
j=1
y otra pesada por la masa:
N,
< logty >m= Z ujlogt; (18)

j=1

Por construccién, ambas definiciones estdn limitadas al rango 3.16 Myr y 7.5 Gyr
abarcado por la base. En principio, la edad media pesada por masa tiene un sentido
mas fisico, sin embargo, debido a que la relacién M/L no es constante, ésta tiene
una relaciéon mucho menos directa con el espectro observado que < logt, >r. Si
bien las incertezas de < logt, >1 y < logt, >n son comparables en términos
absolutos, el segundo indice abarca un rango dindmico menor (por el cociente
mayor de M/L de poblaciones viejas), por lo que en la préctica < logt, >1 es el
mas tutil de los dos. Uno puede intentar obtener descripciones més detalladas de
la historia de formacioén estelar, involucrando por ejemplo, momentos mayores de
la distribucién de edades. Por ejemplo,

1/2

N,
or(logt,) = | D x;(logt; — (logt)r)? (19)
j=1

mide la desviacién estdndar de la distribucién de edades (en logaritmo) pesada por
flujo, y puede ser ttil para distinguir galaxias dominadas por una sola poblacién
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Figura 27: Izquierda: distribucién de edad media pesada por flujo (linea solida) y por masa
(linea punteada). Derecha: distribucién de la metalicidad media pesada por flujo
y por masa.

de aquellas que tuvieron una historia de formacién continua o con varios "bursts".
Otro pardmetro que se puede utilizar para describir una poblacién estelar mix-
ta, es la metalicidad. Andlogamente a lo que hicimos para las edades, definimos
metalicidades estelares medias pesadas por luz y por masa:

N,
<Zo>1=) %I (20)
j=1
y
N,
< Z* >M= Z }Lij (21)

j=1
Ambas cantidades se encuentran limitadas por los valores disponibles en la base,
en nuestro caso 0.2, 0.4, 1 y 2.5 Zg. Las metalicidades estelares medias son en ge-
neral més sensibles a los errores que las edades medias. Esto se puede entender
dado que la edad es la razén principal de varianza en espectros de SSP, teniendo la
metalicidad un efecto de segundo orden (e.g., Ronen, Aragon-Salamanca y Lahav,
1999; Schmidt y col., 1991). Esta es la razén por la cual estudios de las poblaciones
estelares de galaxias tienen mayor dificultad estimando metalicidades que edades,
llegando al punto en que uno se ve forzado a agrupar sobre la informacién en Z y
lidiar s6lo con estimadores de la edad como < logt, >1 (e.g., Cid Fernandes y col.,
2001a; Fernandes, Le ao y Lacerda, 2003; Kauffmann y col., 2003). En la figura 27 se
presentan las distribuciones de edades obtenidas a partir de las dos definiciones
mencionadas, como asi también las distribuciones de metalicidades pesadas por
luz y por masa. Para la distribucién de edad pesada por luz obtuvimos un valor
medio < logt, > = 8.1 £ 0.7, mientras que para < logt, >m = 9.67 £ 0.25. Esta
diferencia se debe al gran cociente en la relacion M/L para poblaciones viejas. Por
otro lado, para la distribucién de metalicidad obtuvimos un valor medio < Z, >t
=06 fo2ypara<Z, >m =1.1£0.5.
Podemos definir un vector de poblaciones reducido tomando tres rangos de edad:
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Figura 28: Distribuciones de los porcentajes de Xy, Xi y Xo con respecto al flujo total.

t, < 25 Myr; 100 Myr < t, < 1.4 Gyr y t, >2.5 Gyr. Estos vectores de poblacio-
nes se denotan como (Xy, Xi, Xo) correspondientes a jévenes, intermedias y viejas
respectivamente. En la figura 28 se muestran las distribuciones de los vectores de
poblaciones reducidos Xy, Xi y Xo. La mayoria de las galaxias no necesitaron com-
ponente joven ni intermedia, siendo las medianas de porcentaje de contribucién al
flujo total de 0% con IQR = 5 para Xy y de 0% con IQR = 7 para Xi, mientras que
para Xo la mediana es de 20% con IQR = 28. Revisando la desviacién estdndar
de la distribucién de edades pesada por flujo (Eq. 19), obtenemos una mediana de
o1 (logt,) = 0.2 con IQR = 0.8, lo que indicarfa nuevamente que la mayoria de las
galaxias observadas pueden ser bien ajustadas con una sola poblacion estelar.
Teniendo en cuenta la apertura fija de la fibra de SDSS de 3 arcsec. en la distancia
media de nuestra muestra de z = 0.071, esto corresponde a una distancia proyec-
tada de 4.089 Kpc., siendo el maximo de distancia proyectada 5.5 Kpc a z = o.1.
Asi, podriamos considerar que la mayoria de la luz observada con la fibra de SDSS
proviene de la poblacién vieja del bulge de la galaxia. Las lineas H y K del Calcio
una vez ionizado (Ca II) son lineas de absorcién prominentes en el espectro de
estrellas tipo solar o méds frias como las gigantes rojas. El ancho equivalente de la
linea Ca II K esencialmente mide el contraste entre poblaciones viejas y jovenes,
por lo que puede ser utilizada para proveer una descripcién mono-paramétrica en
galaxias. Por otro lado, la linea Ca II K (al igual que el quiebre de Balmer en 4000
A) puede verse diluida por emision de estrellas jovenes o por luz del AGN (Fpy).
En la figura 29 (izquierda) se muestra la distribucién de EW para la linea Ca I K,
la cual abarca un rango entre 0.25 y 8.9 A, con mediana de 2.59 A y IQR = 2.55. En
el panel de la derecha de la misma figura se puede apreciar el efecto de dilucién
mencionado en el EW de Ca II K, al aumentar el porcentaje de poblacién joven y/o
de componente no-estelar. Para las mismas se encuentra una anticorrelaciéon con
un coeficiente de Pearson = —0.6 y p=1.5e-10.
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Figura 29: Izquierda: distribucién de EW de la linea Ca II K. Derecha: relacién entre la
contribucién al flujo total de las poblaciones jévenes mads el continuo no estelar
yel EW Call K.

4.3 DISCUSION

La pendiente y contribucién del continuo no-estelar en los espectros de NLS1 es
aun un tema abierto a debate. Tradicionalmente el continuo en espectros de AGNs
se ajustan por medio de una funcién de ley de potencias, asumiendo que la pen-
diente del continuo es la misma para las diferentes clases de AGNs. En este trabajo
mostramos a través de la sintesis espectral, que existen en realidad un rango de
valores posibles en NLS1, tanto para 3 como para Fpy.

Encontramos una mayor degeneracion en la estimacién de 3 cuando la contribu-
cion del continuo no-estelar es menor al ~40 %. Los errores en la determinacion
de la pendiente aumentan significativamente cuando la contribucién de la compo-
nente en ley de potencias, es menor. Esto se debe a que, en estos casos, cambios
grandes en 3 pueden producir resultados similares en el espectro general (see e.g.,
Cracco y col.,, 2016; Zhou y col., 2006a). Estudiando una muestra de 7 galaxias
NLS1 con espectroscopia en el 6ptico e infrarrojo cercano Rodriguez-Ardila, Pas-
toriza y Donzelli (2000) encontraron un valor promedio para 3 = —1.41 £ 0.03,
mientras que Cracco y col. (2016) encontraron un valor medio de 3 = —1.22 con
IOR = 0.52 para una muestra de 296 NLS1. Varios trabajos han calculado el valor
de la pendiente del espectro en AGNs en el rango 6ptico, a partir de espectros
compuestos, como Francis (1996) y Vanden Berk y col. (2001), quienes encontraron
valores medios para 3 de —1.54 con rms = 0.3 y 0.45 £ 0.1 respectivamente, a partir
de muestras de QSO. Pol y Wadadekar (2017) encontraron un valor para § = —1.89
+ 0.1 a partir de una composiciéon de espectros de Seyfert 1. En el mismo trabajo,
ellos argumentan que la diferencia en la pendiente del espectro, para longitudes de
onda mayores a 4000A se debe a un aumento en la contribucién al flujo por parte
de la galaxia huésped. Si bien encontramos el mismo valor para 3 en mediana (3
= —1.8 IQR = 0.9), debido a la gran dispersién que encontramos en nuestra dis-
tribucién (o = 0.6), no podemos confirmar ni negar esta afirmacién. Sin embargo,
cuando consideramos la contribucién al espectro por el continuo no-estelar Fpy, es
evidente que la galaxia huésped tiene un impacto no despreciable en el espectro
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Figura 30: Relacién entre la fraccién de contribucién al espectro observado por parte del
continuo no-estelar, obtenido por starlight (Fpy) y el obtenido por Zhou y col.
(2006b) (FC). En linea solida se muestra el mejor ajuste lineal, en linea a trazos
y punteada 10 y 2.60 del ajuste respectivamente. Los puntos en gris son valores
atipicos que fueron descartados por el ajuste.

observado y que las galaxias NLS1 son un caso intermedio entre galaxias BLAGN
y Seyfert 2.

Teniendo en cuenta que la nuestra es una submuestra de la creada por Zhou y col.
(2006b) podemos comparar la fracciéon de contribucién del continuo no-estelar al
espectro obtenidos por ambos trabajos. En la figura 30 podemos ver la relacién
entre los valores de Fpy obtenidos utilizando starligth y la fraccién del flujo en
5100A del continuo no-estelar definido por Zhou y col. (2006b) (FC). Para poder
comparar entre las dos fracciones, escalamos nuestros valores de Fpi que habian
sido medidos en 4020A teniendo en cuenta que siguen una ley de potencias, para
que correspondan a 5100A. Encontramos un buen acuerdo entre las dos medicio-
nes, con un coeficiente de correlacién de Pearson r = 0.82 con p-value = 3.7x107 33,
Se realiz6 un ajuste lineal entre estas medidas y se obtuvieron los siguientes para-
metros: Fpr = (0.68 £ 0.04)FC + (0.076 + 0.007).



LINEAS DE EMISION

En el Capitulo 3 se describi6 la muestra observacional y el método adoptado
para ajustar los datos. Al tener los espectros con el continuo sustraido (estelar y
no-estelar), nos quedamos con el espectro puramente de emisién del gas ionizado.
En la seccién 3.7 se describi6 el proceso de descomposicion de Gaussianas a las
lineas espectrales de interés. Esto nos permitira estudiar las condiciones dindmicas
del gas, podremos estimar rangos de masas de agujeros negros centrales, tasas de
acrecion, relacion M — o, rangos de velocidades involucrados en cada region de
emision, entre otras cosas.

5.1 RANGO DE VELOCIDADES

Como se vio en la Seccion 1.3.1, hay dos regiones principales de emisién en un
AGN, éstas son la region emisora de lineas anchas o BLR, y la regién emisora de
lineas angostas o NLR. En la BLR, el rango de velocidades es 103 — 10 km s,
mientras que en la NLR, al estar més alejada del potencial gravitatorio central, el
rango de velocidades involucrados es de algunos cientos de km s~'. En la figura
31 se muestran las distribuciones del FWHM de las lineas Hf y [OllI]A5007. Todos
los valores presentados fueron corregidos por el ancho instrumental, como se men-
cionara en la Seccién 3.7. En el panel superior izquierdo se muestra la componente
ancha de Hf3, donde se ve un rango de velocidades que va entre ~ 9oo y 4500 km
s~!, con una mediana de 2280 km s~ e IQR = 1857 km s~ . Es notorio que en
nuestra muestra, el 64 % de los objetos con componente ancha de Hf3, se encuen-
tran por encima del limite de 2000 km s~' dado por la definicién para galaxias
NLS1. Esto se discutird en mas detalle en la seccion 5.6. El panel superior derecho
muestra la distribucién del FWHM de la componente delgada de Hf3. Puede verse
que la mayoria de las galaxias tienen un FWHM que va entre o y ~800 km s~
para esta componente. La distribucién de velocidades de esta componente tiene
una mediana de 257 km s~ con IQR = 174 km s~ . Hay 3 galaxias que presentan
valores mayores a 8oo km s~ en FWHM, ellas son 2MASX ]22545221+0046316,
SBS 0933+511 y 2MASX Jo8183571+2850224 con FWHM en la componente angos-
ta de HB de 894, 954 y 1393 km s~ respectivamente. El panel inferior izquierdo
muestra la componente asimétrica (ca) de [OIIlJA5007 que se detect6 en 99 gala-
xias de la muestra. El rango de velocidades para esta componente asimétrica estd
entre ~170 y 1600 km s~!, con una mediana de 599 km s~' y IQR de 326 km s~ '.
Por ultimo, en el panel inferior derecho puede verse el FWHM de la componente
central (cc) de [OIII]JA5007. Esta componente muestra un rango un poco menor al
encontrado para la componente angosta de H, siendo entre 73 y 527 km s~ los
valores encontrados de velocidades, con mediana de 208 km s~ ! e IQR = 105 km
s~ !. En el caso de las componentes que corresponden a la regién emisora de lineas
angostas, los valores medianos y sus IQR correspondientes, son comparables entre
si.
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Figura 31: Distribuciones de FWHM de: la componente ancha HBP (arriba a la izquierda),
la componente delgada HB™ (arriba a la derecha), la componente asimétrica (ca)
de [OIlI]A5007 (abajo a la izquierda) y la componente central (cc) de [OllI]A5007
(abajo a la derecha). Todos los FWHM estén en unidades de km s~! y han sido
desafectados por el ancho instrumental.
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5.2 PERFIL DE LA LINEA [OIII]A5007

Relacionado a la cinemética nuclear, se ha reportado la presencia de alas azules
y corrimientos al azul en varias lineas con grados de ionizacién altos y medios en
diferentes AGNSs. Estas caracteristicas fueron asociadas con vientos y “outflows”
(e.g, Boroson y Oke, 1987; Marziani y col., 2003a) los cuales pueden ser los respon-
sables de proveer energfa y material al medio interestelar de la galaxia huésped
(Churazov y col., 2001; Colbert y col., 1996; Moll y col., 2007).
Existen evidencias observacionales de estos corrimientos al azul, en todas las lon-
gitudes de onda, desde rayos X (e.g., Chelouche y Netzer, 2005; Krongold y col.,
2007), pasando por el ultravioleta (e.g., Crenshaw y Kraemer, 2007; Sulentic y col.,
2007), 6ptico (e.g., Das y col., 2005), IR (e.g., Rodriguez-Ardila y col., 2006) y radio
(e.g., Gallimore y col., 2006). Considerando lineas de muy alta ionizacién como
[FeVII], [FeX] and [FeXI], Rodriguez-Ardila y col. (2006) analizaron los corrimien-
tos al azul en galaxias Seyfert 1. Ellos encontraron que el tamafio de la regién
emisora varia con el potencial de ionizacién. En este escenario, a mayor potencial
de ionizacién, mds compacta la regiéon emisora. Esto sugiere que la fotoionizacién
nuclear es el principal mecanismo de excitaciéon. Sin embargo, ellos sugieren que
shocks generados por el “outflow” puede proveer una cantidad adicional de ener-
gla para la formacién de las lineas. Los desplazamientos hacia el azul en las lineas
de emisién de [OIII] han sido una caracteristica notoria de los AGN en general y
de las NLS1 en particular. Estudiando una muestra de 216 AGN de tipo 1 Zama-
nov y col. (2002), encontraron que 7 de ellas mostraban corrimientos al azul en la
linea de [OIII]A5007 con velocidades radiales < —250 km s~'. Estos objetos fue-
ron llamados blue outliers. Objetos con caracteristicas similares fueron analizados
por diferentes autores (e.g., Aoki, Kawaguchi y Ohta, 2005; Grupe y Leighly, 2002;
Grupe, Thomas y Leighly, 2001; Marziani y col., 2003b). Recientemente, Zakamska
y col. (2016) detectaron quasars a z~2.5 con corrimientos al azul de ~ —1500 km
s~!. Estudiando galaxias NLS1, se midi6 un corrimiento hacia el azul de ~10 A
(~600 km s~ 1) en la linea [OIll]A5007 de la galaxia Zw1 (Boroson y Oke, 1987).
Ademas, Aoki, Kawaguchi y Ohta (2005) encontraron dos galaxias NLS1 con corri-
mientos al azul de [OIII]A5007 de ~1000 km s~ ! relativo a Hp. Ellos sugieren que
los “outflows” se originan en el niicleo e interacttian con el gas del ambiente. Bian,
Yuan y Zhao (2005), estudiaron una muestra de 150 galaxias NLS1 del SDSS y en-
contraron 7 objetos blue outliers y una correlaciéon entre el corrimiento al azul de
[OIII] y el FWHM de la componente central de dicha linea. Por otro lado, fuertes
“outflows” son frecuentes en AGNs en general y en las galaxias NLS1 en particular.
La mayor evidencia de vientos, o al menos de componentes cineméticas diferen-
tes a la NLR, proviene de la asimetria hacia el azul, en algunas lineas de emisién
(Yuan y col., 2008). Frecuentemente se encuentran perfiles con asimetrias hacia el
azul en las lineas [OIIIJAA4959,5007, en las galaxias NLS1 (e.g., Heckman y col.,
1981; Vrtilek y Carleton, 1985). Estos perfiles asimétricos se suelen interpretar co-
mo una composiciéon de dos componentes espacial y cineméticamente diferentes,
la componente del centro (cc) y la componente asimétrica (ac). La primera es emiti-
da desde la NLR con FWHM de cientos de km s~!, mientras que la segunda tiene
un mayor FWHM alcanzando valores de hasta ~ 1500 km s, siendo originada
en una regiéon mds cercana al nucleo (Bian, Yuan y Zhao, 2005, Komossa y col.,
2008; Véron-Cetty, Véron y Gongalves, 2001). Algunos estudios sugieren que la di-
ferencia de velocidades entre las componentes central y asimétrica de las lineas de
[OIII] correlaciona con el FWHM de las mismas lineas (Cracco y col., 2016; Xiao
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y col., 2011).

En esta seccion estudiaremos el comportamiento de [OIII]JA5007 con respecto a Hf3
en nuestra muestra de 131 NLS1, con el fin de investigar la dindmica de la NLR
y de detectar posibles galaxias blue outliers. Detectamos asimetrias en el perfil de
la linea [OIIIJA5007 en 101 objetos de nuestra muestra. Estudiaremos el perfil asi-
métrico de la linea [OIII]A5007 en esta seccién y mds adelante veremos posibles
relaciones con luminosidades de diferentes lineas y con la masa del agujero negro
central.

5.2.1 Corrimiento al azul

Como se mencionara en la Seccién 3.7, los perfiles de emisién de las lineas Hf3
y [OIII]A5007 fueron ajustados por medio de una combinacién de perfiles Gaussia-
nos. A partir de este ajuste obtenemos los pardmetros: Centro, Intensidad, FWHM,
Ancho equivalente (EW) y Flujo, para cada perfil. Con el fin de determinar el corri-
miento de [OIII], medimos la diferencia en longitud de onda entre el centro de la
componente angosta de HB (en A=4861.3 A) y el de la componente central de [OIII]
(en A=5006.8 A). Entonces, el corrimiento al azul de [OIII] con respecto a HP (i.e.,
Av) se puede calcular en base a la diferencia en longitud de onda de laboratorio
entre ambas lineas de emision (145.5 A). Las incertezas en la determinacién de Av
son tipicamente del orden ~15—45 km s~'. En la figura 32 (izquierda) se muestra la
distribucién de valores alcanzados por el corrimiento al azul de [OIII] Av en unida-
des de km s~ . Esta distribucién presenta valores en el rango desde —214 hasta 348
km s~', con una mediana de o km s~ e IQR de 49 km s~'. Ninguno de los objetos
de nuestra muestra parece ser blue outlier si consideramos la definicién de Zama-
nov y col. (2002) con Av <— 250 km s~!. Sin embargo, si tomamos la definicién
menos restrictiva propuesta por Komossa y col. (2008) tomando como blue outlier
a las galaxias que presentan un corrimiento Av <— 150 km s~ ', tan sélo 3 galaxias
cumplen con este requisito. A diferencia de Bian, Yuan y Zhao (2005) y Komossa
y col. (2008) y Schmidt et al. 2018, no encontramos correlacion entre los corrimien-
tos al azul de la linea [OIII] y el FWHM de la componente central de [OIII]A5007,
siendo el coeficiente de correlacién de Pearson r=—o0.17 y p-value=0.065.

5.2.2  Asimetrias en [OIII]

Como ya mencionamos, la mayoria de las galaxias de nuestra muestra (~77 %),
presenta asimetrias en el perfil de la linea de emisién [OllIJA5007 y se debieron
ajustar con una componente Gaussiana extra. En esta seccién, nuestro objetivo es
estudiar el perfil asimétrico de [OllI]A5007 y como se relaciona este con diferentes
pardametros. Definimos el pardmetro Avgsym como la diferencia de velocidades
entre el centroide de [Olll] 4 y [OIll] ... Las incertezas tipicas en las mediciones de
AV gsym, son del orden de ~15—45 km s~ . En la figura 32 (derecha) se presenta la
distribucién de valores para Avqsym. Para la misma, la mediana es de -158 km g !
con IQR = 161 km s~ !. Encontramos una anti-correlacién débil, pero significativa
entre Avgsym y el FWHM de la componente asimétrica (figura 33 izquierda), en
acuerdo con Xiao y col. (2011) y Cracco y col. (2016). Esta tendencia (r=—0.34 y
p-value=0.00054) sugiere que mientras mas rdpido se mueve el “outflow” a través
del medio, el gas se vuelve més turbulento. Al mismo tiempo, el “outflow” debe-
ria afectar la cinemdtica del medio. De hecho, una anti-correlacidon similar existe
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Figura 32: Distribucién del corrimiento al azul de la componente central de [OIII] relativo a
la componente angosta de Hp (Av) (izquierda) y de la diferencia de velocidades

entre la componente asimétrica y la componente central de [OIlIJA5007 (derecha)

enkms—!.

con el FWHM de la componente central con r =—0.35 y p-value=0.00034 (figura 33
derecha). Por otro lado, no encontramos correlacién entre Avqsym y el FWHM de
las diferentes componentes de la linea Hp y tampoco con el parametro Fpy . Esto
altimo indicarfa que no existiria conexién (6 dependencia) de los outflows con la
potencia del AGN.

De manera similar, podemos estudiar la emisiéon asimétrica total de [OIII]. Para
hacer esto, tendremos en cuenta no solo la diferencia de velocidades entre los cen-
troides de la componente central y asimétrica de [OIII] (Avqsym), sino también la
mitad del ancho de la componente asimétrica en su base (ver panel izquierdo de
la figura 34). Si asumimos que el ancho de la componente asimétrica en su base
es aproximadamente dos veces el FWHM de la componente asimétrica, entonces
tendremos:

Asimetria total = Avggym — FWHMIOII qsym

De esta manera, el pardmetro definido como asimetria total es un buen estimador
de la velocidad radial del extremo del ala azul relativa al centroide de la compo-
nente central de [OllI]A5007. Como fuera mencionado en 3.7, con el fin de estimar
las incertezas en las mediciones, se repitié el proceso de medicién varias veces
en galaxias con diferente S/N. De este modo, obtuvimos que los errores relativos
tipicos de la asimetria total es entre 4 %—15 %. En el panel de la derecha de la figu-
ra 34 mostramos la distribucién de la asimetria total, en unidades de km s~'. En
nuestra muestra, la asimetria total abarca un rango de valores desde ~ —300 km
s~ a~ — 2100 km s~!, con una mediana de —800 km s~' e IQR de 430 km s~ .
La asimetria total de [OIII] correlaciona con el FWHM de la componente central
de [OllI]JA5007 (figura 35), con un coeficiente de correlacion de Pearson = —0.45
y p-value=2.5x10"°, reforzando la idea de que el “outflow” estarfa afectando el
medio por el cual se desplaza.
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Figura 34: Izquierda: esquema del ala azul de [OIlIJA5007 parametrizada como Asimetria
total. Derecha: distribucién de la asimetria total de [OIII].
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5.3 EMISION DEL FE II

Ademas de su continuo particular, las galaxias NLS1 exhiben algunas caracte-
risticas en emisién que merecen atencion. Entre ellas se incluyen fuertes lineas de
emisién permitidas del Fe II en el espectro 6ptico y ultravioleta, lineas asimétricas
de [OII] y perfiles complejos de HB. En la regién del espectro entre 4000 y 5500
A se suele observar fuerte emision debida a multipletes del Fe II en los espectros
de NLS1. De acuerdo al término bajo de sus transiciones, estos multipletes corres-
ponden a los grupos P, F, Sy G. El grupo P se superpone con Hy, principalmente
en los multipletes 27 y 28. El grupo F domina la regién entre 4400 y 4700 A, con
los multipletes 37 y 38. El grupo S (multipletes 41, 42 y 43) es el responsable por
la emisién de Fe II que cubre la regién de HB y [OIII] del espectro y por un poco
de la emisién del Fe II entre 5150 y 5400 A. Por ultimo, las lineas del grupo G
(multipletes 48 y 49) dominan la regién mas hacia el rojo, entre 5150 y 5400 A (ver
figura 36 izquierda).

La potencia relativa de los multipletes del Fe II se expresa convencionalmente co-
mo el cociente de Fe Il a HB: Ra570 = Fe Il AA 4434 — 4684 / Hf3, donde Fe 1IAA4434
— 4684 denota el flujo de los multipletes del Fe II integrados sobre el rango de lon-
gitud de onda de 4434 — 4684A y Hp se refiere al flujo total de Hp (e.g., Cracco
y col., 2016; Xu y col., 2012). En la figura 36 (derecha) se muestra la distribucién de
valores obtenidos para R4570. Encontramos que R4s57¢ abarca un rango entre 0.19
— 2, con mediana de 0.74 e IQR = 0.38. Nuestras mediciones son consistentes con
las de Zhou y col. (2006a) y Xu y col. (2007, 2012), quienes encuentran medianas
de 0.82 + 0.37, 0.75 y 0.7 respectivamente y si bien es mayor que el encontrado
por Cracco y col. (2016) de R4570 = 0.49 con IQR = 0.29, sigue siendo compatible
dentro de los errores.

De especial interés es la comparacion entre R457¢ con los vientos u “outflows” y
con la intensidad de la linea [OIlIJA5007. Tambén exploramos si hay una conexién
entre la emision del Hierro y la forma e intensidad del continuo no-estelar (f3,

Fpp).
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Figura 36: Izquierda: lineas de las transiciones mds intensas del Fell en la region entre
4000 y 5600 A. En trazo sélido se muestran los grupos P, F, S, G y H, en linea
punteada se muestra una linea adicional tomada de IZw1. Imagen extraida de
http://servo.aob.rs/Fell AGN/. Derecha: distribucién del cociente R457¢.

En la figura 37 (izquierda) mostramos la relacién entre el corrimiento de [OIII]
respecto a H3 contra R4570. Estas dos cantidades parecen estar débilmente anti-
correlacionadas, con r=—0.33 y p-value=0.0029. Una muy leve tendencia también
se puede ver entre la forma del continuo no-estelar (3) y Rs4570, con r = 0.32, p-
value = 0.004 (figura 37 derecha). Sin embargo, como notamos en la seccién 4.1.3
para AGNs con mayor contribucién del continuo no-estelar, la dispersiéon de valo-
res de 3 es menor y esto apuntaria en el sentido de una menor correlacién con el
cociente R4570 (Cracco y col., 2016; Rodriguez-Ardila, Pastoriza y Donzelli, 2000).

5.4 LUMINOSIDADES

En esta seccion estudiaremos las luminosidades de las distintas lineas de interés,
originadas tanto en la BLR, como la componente ancha de Hf3 o la emisién del Fe
II, como asi también las originadas en la NLR, como [OIII]A5007 o la componente
angosta de Hf. La luminosidad de una determinada linea viene dada por:

L = 47tr’Fy, (22)

Donde r es la distancia al objeto y Fy es el flujo de energia emitido a una determi-
nada longitud de onda, por segundo y por cm?. La distancia fue determinada a
partir del redshift (z) provisto por la pipeline de SDSS, utilizando la ley de Hubble
v = Hpd. El flujo F) es uno de los parametros medidos en las lineas de emision,
como se menciona en la secciéon 3.7. Como se vio previamente, las incertezas tipi-
cas en la medicién de los flujos de las lineas son del orden del 15 % para Hf y del
orden del 10 % para las lineas del [OIIl]. En el caso del redshift obtenido de SDSS,
el error es tipicamente menor al 1 %, por lo que éste es despreciable frente al error
en la medicién del flujo. Teniendo en cuenta que:

log(L) = log(4m) + 2log(r) + log(Fx) (23)


http://servo.aob.rs/FeII_AGN/

5.4 LUMINOSIDADES
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Figura 37: Izquierda: relacién entre el corrimiento al azul (Av) y Rs57¢0. Derecha: relaciéon
entre la pendiente del continuo no-estelar y R4570. En linea solida se muestra el
valor medio de R457¢ en 6 bines equiespaciados de Av (izquierda) y 3 (derecha).

La propagacién de errores para la luminosidad da como resultado un error del
15 % o de 0.06 dex para Hf3 y un error del 10% o de 0.04 dex para las lineas del
[OIII]. Es de tener en cuenta que en la estimacién de los errores asumimos que los
mismos vienen dados por la dispersién en la distribucién de las mediciones, por lo
que estas incertezas sélo conciernen al proceso de medicién y son un limite inferior
de los errores globales (por ejemplo, no hemos tenido en cuenta errores en el pro-
ceso de observacion, calibraciones, etc). Tampoco hemos corregido las mediciones
de las lineas por enrojecimiento interno, que es diferente de la correccién por enro-
jecimiento que aplica STARLIGHT a todo el espectro integrado. Este enrojecimiento
es una fuente de incerteza no despreciable y generaria una mayor dispersién en
las diferentes relaciones que involucran mediciones de flujos de las lineas.

5.4.1 Luminosidades de las componentes de Hf3

Estudiamos la relacién entre la potencia del AGN, dada por Fpy, y la lumino-
sidad de la linea de emisién de Balmer Hf3. Se encontré una correlacién entre la
luminosidad de la componente ancha de HB® y Fpy, con un coeficiente de corre-
lacién de Pearson r=0.72 y p-value=1.6e-21. En general, las galaxias con luminosi-
dades menores, presentan los valores mds bajos de Fpy (panel de la izquierda en
la figura 38). Se puede ver que las galaxias con luminosidades de la componen-
te ancha de HB menores que 10° ergs s~! presentan Fpi por debajo del 50 %,
mientras que los objetos con Fp1 >80 % tienen, en general, luminosidades mayores
a 10" ergs s~1. Considerando la componente angosta de Hf3, se puede apreciar
que sigue la misma tendencia pero con un coeficiente de correlaciéon menor, r=0.45
y p-value=9.5e-08, (panel de la derecha en la figura 38). Trabajos previos, (e.g.,
Véron-Cetty, Véron y Gongalves, 2001) afirman que existe una correlacién entre la
luminosidad nuclear y el ancho de la componente ancha las lineas de Balmer en
emision para BLAGNSs, y que esta relacion se mantiene para NLS1s. Para explorar
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Figura 38: Luminosidad de la componente ancha (izquierda) y angosta (derecha) de Hf3
versus la fraccién de contribucién al espectro por la componente no-estelar. La
linea solida une los valores medios con el drea sombreada abarcando los per-
centiles 16th y 84th en cada bin de Fpr.

esta posibilidad, en la figura 39 (izquierda) mostramos la luminosidad contra el
FWHM de la componente ancha de Hf3. Se encuentra una correlacién débil pero
significativa, con un coeficiente de Pearson r=0.41 p-value=1.2e-06. Este coeficiente
es menor que el encontrado por Véron-Cetty, Véron y Gongalves (2001) (r=0.76)
posiblemente por el rango mds acotado de luminosidades, pero se encuentra de
acuerdo con el encontrado por Cracco y col. (2016) (r=0.46). En el panel de la
derecha de la figura 39 se presenta la relacion entre L(HBY) y la luminosidad mo-
nocromatica en 51001&, AL (5100). Obtenemos una fuerte correlacion entre ambas
con r=0.79 y p-value=1e-28. Estas relaciones son de algtin modo esperables, ya que
la luminosidad de HB® es proporcional a la luminosidad del continuo, la cual a
su vez depende de la masa del agujero negro (Mgy) y de la tasa de acrecién, y la
cinematica de la BLR se encuentra dominada por la Mgh.

5.5 LUMINOSIDADES DE LAS COMPONENTES DE [OIII]

En las secciones anteriores vimos algunas propiedades sobre la dindmica del gas
y analizamos las luminosidades de la linea H3 componente a componente y cémo
se relaciona ésta con la emision nuclear. En esta seccion se estudiard que relacion
hay entre la luminosidad de la linea de emisién [OIlI]JA5007 con la emisién del con-
tinuo no-estelar, como asi también con la luminosidad de Hf3 y con los “outflows”.
Comenzaremos revisando la relaciéon entre las luminosidades de [OIIl] y HB com-
ponente a componente, esto se presenta en la figura 40. No encontramos fuer-
tes correlaciones en ningtn caso siendo los coeficientes de correlacién de Pear-
son entre L(HB?) y L[OII]%¢, L[OII]*¢ y la luminosidad total de [OIII]: r=0.31,
p-value=0.002; r=0.35, p-value=5.3e-05 y r=0.43, p-value=3.9e-07 respectivamente.
En el caso de la luminosidad de la componente angosta de Hf3 contra L[OIII]“¢,
L[OIII]¢¢ y L[OIII] los valores de correlacioén obtenidos fueron:r=o0.21, p-value=0.041;
r=0.2, p-value=0.023 y r=0.31, p-value=0.00036, respectivamente. Por otro lado, ob-
tuvimos una clara anti-corrrelacién entre R457¢ y el ancho equivalente de [OIII]A
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Figura 39: Luminosidad de la componente ancha de HB contra FWHM de HB® (izquierda)
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Figura 41: Cociente R457¢ contra el logaritmo del ancho equivalente de [OlIlIJA5007 com-
ponente asimétrica, componente central (cc) y total.
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Figura 42: Cociente R4570 en funcién de la luminosidad total de la linea de emisién
[OlII]A5007

5007, el llamado Eigenvector 1 (Boroson y Green, 1992). También obtuvimos anti-
correlaciones entre R4570 y los EW de la componente central y asimétrica de [OIII]
(figura 41). Este resultado esta de acuerdo con lo encontrado por Cracco y col.
(2016), lo que indica que el EV1 también aplica en nuestra muestra. También rela-
cionado con el EV1, obtuvimos una bien definida anti-correlacién entre R457¢ y la
luminosidad de la linea total de [OllI]A5007 (r=—0.64 y p-value=1.9e-12, figura 42).

5.6 DISCUSION

Como vimos al comienzo del capitulo, la componente ancha de Hf3 alcanza un
rango de velocidades que llega hasta los ~4000 km s~', y de acuerdo a la definicién
de NLS1 de Osterbrock y Pogge (1985), estas galaxias deberian tener FWHM Hf3
<2000 km s~ . Esta discrepancia en los valores de velocidad encontrados se pue-
den explicar por la diferencia en los perfiles de lineas asumidos en el proceso de
medicién. Zhou y col. (2006a) ajustaron las lineas de emisiéon Hx y HB con a lo su-
mo dos perfiles para representar la NLR y la BLR, tomando un perfil Lorentziano
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Figura 43: Izquierda: cociente entre el flujo total de las lineas [OllI]A5007 y H{3. Derecha:
FWHM de la componente ancha de Hf3 versus el cociente de flujos [OIII]/Hp.

para ajustar la componente ancha, mientras que en nuestro trabajo utilizamos el
enfoque de multiples Gaussianas para ajustar las diferentes componentes cinemé-
ticas en el perfil de la linea Hf3. Dietrich, Crenshaw y Kraemer (2005), estudiando
una muestra de 12 galaxias NLS1, encontraron que el perfil de Hf3 se describe me-
jor utilizando dos perfiles Gaussianos que con perfiles Lorentzianos. De manera
similar, Netzer y Trakhtenbrot (2007) utilizaron dos Gaussianas para ajustar el per-
fil de HP, mientras que Mullaney y Ward (2008) y Zhang y col. (2011) y Schmidt
y col. (2016b) aplicaron un ajuste permitiendo multiples Gaussianas. El hecho de
aplicar un ajuste con multiples componentes se puede justificar asumiendo que
la BLR estd formada por dos regiones cinematicamente diferentes, ubicadas a di-
ferentes distancias del motor central, que se podrian denominar regién de lineas
intermedias y region de lineas anchas (e.g., Kovacevi¢, Popovi¢ y Dimitrijevi¢, 2010;
Schmidt y col., 2016b). Por lo tanto, un enfoque de miultiples Gaussianas podria
sugerir que la BLR estd constituida por un continuo de diferentes regiones emi-
soras. Por otro lado, en su clasificaciéon de galaxias NLS1, Zhou y col. (2006a), no
tuvieron en cuenta el segundo criterio de definiciéon de Osterbrock y Pogge (1985)
acerca del cociente [OIII]/HfP <3, ya que asumian que al detectar una componen-
te ancha en los perfiles de emisién se puede aseverar que no se trata de galaxias
Seyfert 2. La distribucién del cociente [OIII]/HP se presenta en la figura 43 (iz-
quierda) donde tenemos que la misma alcanza un rango de valores que va desde
0.04 a 11.13 y una mediana de 0.4 con IQR de 0.75. Si bien la mayoria de los objetos
caen dentro del limite de la definicién (marcada con linea punteada en la figura),
14 objetos se encontrarian fuera del mismo. Por consiguiente, revisamos cémo in-
fluye este cociente en el FWHM de Hf (figura 43, derecha), aplicando un test K-S
a dos poblaciones separando en [OIII]/Hf mayor y menor a 3, y encontramos una
probabilidad mayor a 95 % de que las dos poblaciones sean diferentes, lo que nos
lleva a concluir que los 14 objetos mencionados son en realidad Sy 1.

Una caracteristica particular (aunque no definitoria) de las NLS1, es su fuerte
emisiéon de Fe II. Los valores mayores de Rs570 se encuentran en objetos con
FWHM(Hp) <4000 km s~! (Shen y Ho, 2014). Sin embargo, no todas las gala-
xias NLS1 son fuertes emisoras de Fe II, sino que el rango de valores que alcanzan
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Figura 44: Comparacién entre los valores encontrados para R4570 por Zhou y col. (2006b)
y los medidos en este trabajo, para los mismos objetos.

es mayor en estos objetos, por lo que no se lo puede tomar como una propiedad
distintiva de estos AGNs. Comparamos los valores de R457¢ encontrados por Zhou
y col. (2006a) con los nuestros, encontrando un gran acuerdo, con un coeficiente
de correlacién de Pearson r=0.75 y p-value=1.2e-18 (figura 44).

Estudiando la presencia de vientos en una muestra espectréscopica de ~ 600000
galaxias locales, Concas y col. (2017), encuentran que en galaxias “star forming”,
el gas interestelar, trazado por la linea [OIII]JA 5007, nunca parece estar como un
viento saliente. En esas galaxias, el perfil de la linea [OIII] se ajusta con uno y dos
perfiles Gaussianos. Ellos afirman que la necesidad de una segunda componente
Gaussiana, méas ancha, aumenta con una clara tendencia asociada al aumento de
la contribucién del AGN al espectro observado. En este escenario, las alas azules
fueron encontradas en 73 % de los casos de una muestra de galaxias Seyfert de
tipos intermedios y en 68 % en una muestra de galaxias Seyfert 2 (Vaona y col.,
2012). Woo y col. (2016) estudiaron los “outflows” en una muestra de AGNs de ti-
po 2 y encontraron que el 43 % de las galaxias presentan vientos. Estos porcentajes
decrecientes, yendo de AGNs de tipo 1 a tipo 2, estdn de acuerdo con los resul-
tados de Concas y col. (2017). Esto se encuentra en conformidad con el hecho de
que perfiles asimétricos son usualmente detectados en QSOs, galaxias Seyfert y en
particular son muy comunes en NLS1 (e.g., Véron-Cetty, Véron y Gongalves, 2001;
Xiao y col., 2011). En una muestra de 296 NLS1, Cracco y col. (2016), encuentran
que el 94 % de las galaxias exiben perfiles asimétricos en la linea de emisién [OIII].
En nuestra muestra de 131 galaxias NLS1, las dos componentes del perfil de emi-
sion de [OllIJA5007 muestran diferentes anchos, con velocidades entre ~70 y 500
km s~ para la componente central, y de entre ~170 y 1600 km s~ para la com-
ponente asimétrica. Esto se puede interpretar como dos regiones cinematicamente
distintas, en acuerdo con algunos autores e.g., Bian, Yuan y Zhao, 2005; Holt, Tad-
hunter y Morganti, 2003. El rango de velocidades de la componente asimétrica
presenta valores entre los de la componente central y los de la BLR (ver seccién
5.1). Si asumimos que el cuadrado del FWHM del gas disminuye con la distan-
cia al centro (e.g., Schmidt y col., 2016b), uno podria esperar que la componente
asimétrica sea originada en las partes mas internas de la NLR, entre la region de
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emisién de la componente central de [OIlI]JA5007 y la BLR (por definicién, la re-
gion de emisién de la componente ancha de Hf3). Esto indicarfa que la cinemaética
del gas en las zonas maés internas de la NLR es mds turbulenta comparada con las
regiones de emision més externas, en corcondancia con Bian, Yuan y Zhao (2005)
y Véron-Cetty, Véron y Gongalves (2001). De manera relacionada, Cracco y col.
(2016) sugieren que la asimetria es probablemente causada por la presencia de gas
saliente de las regiones internas del ntcleo activo, el cual interactia con el medio
circundante, transfiriéndole energia cinética y reduciendo el ancho equivalente de
la linea [OIII] a medida que aumenta su velocidad. Esto se encuentra de acuerdo
con los resultados de Ludwig y col. (2012), quienes encuentran que el corrimiento
del ala azul correlaciona con el ancho equivalente de la emisién de [OIII].

De manera similar, se ha propuesto que el corrimiento al azul de [OIII] es el resul-
tado de un gas saliente de las regiones centrales (Zamanov y col., 2002). Este gas
saliente seria originado en la regién interna de la NLR y estaria posiblemente rela-
cionado al viento del nticleo (Elvis, 2000). En este escenario, el corrimiento al azul y
el ala azul, se originarian en la misma regién. Ademds de la emisién de [OIII], hay
lineas de emisién de alta ionizacién emitidas en la NLR que también presentan co-
rrimientos, como por ejemplo [Fe VII] (Cracco y col., 2016; Rodriguez-Ardila y col.,
2006), [Ne III] y [Ne V] (Spoon y Holt, 2009) y [Fe VII], [Fe X] y [Fe XI] (Komossa
y col., 2008; Rodriguez-Ardila y col., 2006). Incluso se han encontrado corrimientos
al azul en la linea de alta ionizacion C IVA1549, la cual se emite en la BLR (e.g.,
Kovacevic y col., 2007; Sulentic y col., 2007). En este escenario y considerando que
a mayor potencial de ionizacion la linea se origina en las regiones mds internas, el
“outflow” se estaria moviendo a través de un medio estratificado, ionizado por el
motor central (e.g., Cracco y col., 2016).
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Como ya mencionamos en capitulos previos, las galaxias NLS1 fueron defini-
das a partir de sus caracteristicas espectrales en el 6ptico: ancho a mitad de altura
(FWHM) de la componente ancha de Hf3 < 2000 km s~1, cociente de [OIII]A5007/Hp
< 3y fuerte emision de multipletes del Fe II. De acuerdo al modelo unificado es-
tdndar para galaxias Seyfert, las lineas anchas (permitidas) y angostas (permitidas
y prohibidas) se emiten en las regiones de lineas anchas y angostas, respectivamen-
te. Por definicién, las galaxias NLS1 tienen algunas caracteristicas cinemdticas de
Seyfert 1 aunque aparentemente tienen menores BLRs. Por consiguiente, para las
NLS1 se han obtenido los agujeros negros menos (super)masivos asociados a las
tasas de acrecion mas altas, sugiriendo que podrian encontrarse en las etapas mas
tempranas de evolucién del AGN (Wang y Zhang, 2007).

La conocida relacién de escala entre las masas de los agujeros negros centrales y
la dispersiéon de velocidades estelares de la galaxia huésped (Mg - 0,), podria
indicar una co-evolucién del agujero negro y la galaxia (Ferrarese y Merritt, 2000;
Kormendy y Ho, 2013). Para las galaxias NLS1, esta relacién ha sido estudiada
por muchos autores con resultados diversos. Mientras que las galaxias normales y
AGNSs presentan pendientes similares en esta relacién, las galaxias NLS1 parecen
desviarse de la misma en el sentido en que deberian tener masas de agujeros ne-
gros centrales menores, para una dada dispersién de velocidades estelares (Mathur
y Grupe, 2005a). Al contrario, otros autores afirman que las galaxias NLS1 siguen
la relacion Mgn - o, (Komossa y Xu, 2007). Esta diferencia en los resultados se
puede deber a veces a la dificultad para medir de manera directa la dispersién de
velocidades estelares en AGNs. Para sortear esto, se pueden usar algunas lineas de
emisiéon como el [OIlIJA5007 o [SIIIJAgo69g como sustituto de o, (Nelson y Whittle,
1996; Vega y col., 2009).

En este capitulo estudiaremos las masas de los agujeros negros centrales y re-
examinaremos la relacién M - o, para las galaxias NLS1, midiendo o, de manera
directa a través de las lineas de absorcién del triplete del Ca II y con el resultado
obtenido a partir de la sintesis espectral por medio de templates de poblaciones
estelares. Ademds, probaremos el uso de la componente central de la linea de emi-
sion [OllI]A5007, en reemplazo de la dispersion de velocidades estelares.

6.1 MASAS DE AGUJEROS NEGROS

Los agujeros negros supermasivos son un tema de crucial interés en el estudio de
AGNSs. Determinar sus propiedades lleva a la comprension de varios mecanismos
involucrados en las regiones mds internas de las galaxias activas. Varias lineas
de evidencia sugieren que las galaxias NLS1 tienen menores masas de agujeros
negros (Mgn), como asi también altas tasas de acrecién (e.g., Mathur, Kuraszkie-
wicz y Czerny, 2001; Nikotajuk, Czerny y Gurynowicz, 2009; Woo y col., 2015). De
acuerdo a 2005Ap]...630..122G, Mg en BLAGN se puede estimar a partir de:

Litg 0562002 /FWWHM, 4 ) 2
Mgn = (3,26+0,2) x 10® [ —5—2>— —— | M
B =03, 2) % <1O4Zergs‘) 103kms—! o (24)
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Figura 45: Distribucién de masas de agujeros negros centrales.

Esta relaciéon es muy ttil ya que involucra la luminosidad y FWHM de la compo-
nente ancha de la misma linea de Balmer en emisidn, la cual es facilmente detecta-
ble atin para AGNs distantes. Si bien esta relacién fue determinada para BLAGNS,
asumimos que también vale para NLS1 y estimamos Mgy para las galaxias de la
muestra utilizando la Ecuacién 24 tomando la componente ancha de Hf3, luego
de haberla corregido por la resolucién instrumental. Dado que los errores en la
medicién de la luminosidad y FWHM son tipicamente de 15 % y 10 % respectiva-
mente, por propagacion de errores obtenemos una incerteza de ~ 0.1 dex para la
Mgh. Sin embargo, este es un limite inferior dado que no tiene en cuenta errores
en la calibracién o la dispersién en las correlaciones utilizadas. Vestergaard (2004)
obtuvo que las masas de agujeros negros determinadas a partir de cinemaética del
gas y estrellas son precisas dentro de un factor 2, lo que significa un error de 0.3
dex. Otros autores como Grupe y Mathur (2004) y Komossa y Xu (2007), asumen
de manera conservadora un error de 0.5 dex. En nuestra muestra, casi todas las
galaxias tienen Mgy en el rango log(MpH/Mg)= 5.6 — 7.5 (ver figura 45), con
un valor medio log(Mgn/Mg) = 6.5 = 0.4 y mediana de 6.5 con IQR = 0.6. Estos
valores se encuentran de acuerdo con resultados previos (e.g., Cracco y col., 2016;
Grupe y Mathur, 2004; Komossa y Xu, 2007; Schmidt y col., 2016a; Zhou y col,,
2006a).

Ha sido largamente demostrado que MpH se encuentra estrechamente correlacio-
nada con la dispersién de velocidades de las estrellas del bulge en galaxias nor-
males, o, (Ferrarese y Merritt, 2000; Gebhardt y col., 2000). Nelson y col. (2004),
midieron la dispersion de velocidades estelares en 14 galaxias Seyfert 1 cuyas Mgn
fueron determinadas usando mapeos de reverberacién y mostraron que las gala-
xias Seyfert siguen la misma relacion Mgy — 0, que las galaxias normales (no
activas). Como se menciond, diferentes estudios tienen resultados contradictorios
sobre la ubicacién de las galaxias NLS1 en la relacién Mgty - 0,. Por ejemplo, Bian
y Zhao (2004b), Grupe y Mathur (2004), Mathur y Grupe (2005b), Mathur, Kurasz-
kiewicz y Czerny (2001) y Zhou y col. (2006b) encuentran que las galaxias NLS1 no
siguen la relaciéon, mientras que Botte y col. (2005), Komossa y Xu (2007) y Wang
y Lu (2001) encuentran que si la siguen.



6.1 MASAS DE AGUJEROS NEGROS

Uno de los objetivos de este trabajo es re-examinar esta relacién, utilizando dife-
rentes parametros para estimar o,. Es importante recordar que en el espectro de
AGN:s las lineas estelares se encuentran usualmente diluidas por el fuerte continuo
no-estelar, y las galaxias NLS1 no son la excepcién. Sin embargo, algunas caracte-
risticas espectrales en absorcién son evidentes en sus espectros. Podemos detectar
algunas lineas estelares como el doblete Ca H + K, Mg y el triplete del Calcio (CaT
en 8498A, 8542A y 8662A).

En primer lugar, obtuvimos un estimativo para o, a partir de la técnica de sintesis
espectral. Recordemos que el cédigo starlight realiza un ajuste sobre todas las
caracteristicas estelares y provee el parametro Vg4, que es el ensanchamiento medio
que se le aplic6 al modelo que mejor ajusta los datos (ver 3.4). Para obtener o,
debemos corregir este valor teniendo en cuenta la resolucién instrumental y de la
base espectral:

Vd 1nst + 0-base (25)

donde para oinst adoptamos la resolucién espectral dada por SDSS de ~ 68km s~

en las longitudes de onda cercanas a A = 5000 A, y para la base espectral (extraida
de Bruzual y Charlot, 2003b) opqse ~ 76 km s~ ! a la misma longitud de onda.

Por otro lado, obtuvimos o, a partir del triplete del Calcio. Como ya mencioné-
ramos en la seccién 3.7, la cinemaética estelar se obtuvo utilizando el método de
Penalized Pixel-Fitting (pPXF). Aplicamos el software desarrolado por Cappella-
ri (2017) para ajustar la cinematica del CaT, utilizando la libreria estelar MILES
(Vazdekis y col., 2016), en el rango espectral 8350 — 9020 A con una resolucién en
FWHM de 1.5 A (~ 50 km s~ ). En la figura 46 se muestra un ejemplo de ajuste
por este método. Si bien la regi6n entre 7500A y 9o00A se encuentra afectada por
contaminacién del cielo, los residuos del espectro de SDSS son similares en este
rango a los de la vecindad de Ca H+K. Ademas, la contribucién del continuo no-
estelar es menor en la parte roja del espectro, por lo que las lineas del CaT estaran
menos diluidas que las lineas de absorciéon en la regién azul. En este escenario,
Greene y Ho (2006), argumentan que las lineas del CaT proveen las mediciones
maés confiables de o, en AGNs.

Finalmente, el ancho de la linea de emision [OIllJA5007 es utilizado a menudo en

vez de la dispersion de velocidades estelares, debido a la dificultad para observar
esta tltima de manera directa. Segtin Komossa y Xu (2007), el ancho de la linea
[OIlI]A5007 es un buen sustituto de la dispersion de velocidades estelares, si solo
se considera la componente central de la linea (lo mismo se mantiene para la linea
en el NIR [SIIIJAgo69; Vega y col. (2009)). Es por esto que en este trabajo ooy se
refiere a la dispersion de velocidades de la componente central de [OIlI]JA5007.
En la figura 47 se puede ver dénde se ubican las galaxias NLS1 de nuestra muestra
en el plano Mgy — 0y, con o, obtenido a partir de los diferentes métodos previa-
mente mencionados. S6lo se consideraron aquellas galaxias que presentan en su
espectro la componente ancha de Hf3, al menos una linea en absorcién del CaT
(8542 A) y la componente central de [OII]A5007. En nuestra muestra, 67 objetos
cumplen las tres condiciones simultdneamente. En los tres paneles se encuentra en
linea sélida la relacion My — 0, para galaxias normales, como fuera parametriza-
da por Tremaine y col. (2002):

M
log ( BH> = (8,134£0,06) + (4,02 +0,32)log ( (26)

oy )
Mg 200kms—!

Se puede ver que las galaxias siguen la relacion Mgy — o, en los tres casos estu-
diados.
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Figura 46: Ejemplo de espectro ajustado con pPXE, en la region del CaT. En negro se mues-
tra el espectro observado, en rojo el ajuste y en verde los residuos. El flujo se
encuentra en unidades arbitrarias.

Comparamos las Mgy de nuestra muestra, con Fpr y encontramos una correla-
cién interesante entre ellas, con un coeficiente de Pearson de r = 0.59 y p-value =
1.7x10~ 3. En la figura 48 se puede ver que, en general, los objetos con menores
Mg presentan los menores valores de Fp1 . Galaxias con masas de agujeros negros
Mgy >10” Mg, tienen Fpp >50 %. De esta manera, podemos decir que la potencia
del AGN se encuentra relacionada con la masa del agujero negro. A mayores Mgy,
la contribucién del continuo no-estelar al flujo observado aumenta.

6.2 TASAS DE ACRECION

La acrecion de masa dentro del agujero negro supermasivo es el mecanismo
que acciona el AGN (Salpeter 1964; Lynden-Bell 1969; Rees 1984). Hay dos para-
metros libres que describen el mecanismo de acrecién. El primero es la eficien-
cia de acrecién radiativa € que representa la fracciéon de masa acretada que se
irradia, lo cual establece la relacién entre la luminosidad bolométrica y la tasa
de crecimiento del agujero negro. El segundo es el cociente de Eddington que
relaciona la luminosidad bolométrica con la luminosidad de Eddington Lgqq =
1,26 x 1038Myp /Mg ergs—'. Calculamos el cociente de Eddington entre la lumi-
nosidad bolométrica (Lyo1) ¥ Leaa, considerando Ly ~ 3500 x Ligryy) (Heckman
y col., 2004). Asumiendo que la incerteza en el cociente de Eddington viene dado
por el error en la luminosidad de [OIII] y el error en la estimacién de las masas de
los agujeros negros, esto resulta en un limite inferior para el error en el cociente
de Eddington de ~o0.5 dex. Como era de esperarse, las luminosidades de algunos
objetos en nuestra muestra se encuentran por encima del limite de Eddington, en
concordancia con resultados previos (e.g., Bian y Zhao, 2004a; Cracco y col., 2016;
Xu y col., 2007). También puede verse en la figura 49 una anti-correlacién entre
el cociente de Eddington y Mgy (r = —0.59 con p-value = 1.1x10~ '9), indicando
que los agujeros negros con masas mds pequefias estan creciendo mas rapido que
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Figura 47: Relacién entre la masa de agujero negro y la dispersién de velocidades estelares
medida por el triplete del Calcio (0cqT), 0« Obtenida a partir de starlight y
oor111) de la componente central de [Olll]A5007. La linea solida representa la
relacién de Tremaine y col. (2002) para galaxias normales.
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Figura 48: Fraccién de componente no-estelar versus masa del agujero negro. En linea so-
lida son los valores medios de Fpy por bin de Mgy, el drea sombreada engloba
los percentiles 16th y 84th.
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Figura 49: Cociente de Eddington versus masa del agujero negro. En linea solida se mues-
tran los valores medios de log (Lvo1 / Leaq) por bin de M1y, el drea sombreada
engloba los percentiles 16th y 84th.

aquéllos méas masivos.

En nuestra muestra encontramos que 18 objetos tienen luminosidades mayores a
la de Eddington (cociente de Eddington >1), por lo tanto, una posible explicacion
para los “outflows” es la fuerte presion de radiacién que puede acelerar el gas en
la NLR en estos AGNs (Greene y Ho, 2005b). Para nuestros objetos encontramos
una muy leve tendencia entre el pardmetro Avysym (definido como la diferencia
de velocidades entre el centroide de [OIll] 4. y [OIlI]cc) y el cociente de Eddington
(r = 0.25 p-value = 0.012, figura 50 izquierda). Este resultado sugiere que los vien-
tos més fuertes se observarian en objetos con mayores cocientes de Eddington, en
corcondancia con lo encontrado por Cracco y col. (2016). A partir de una muestra
de ~10000 AGN s de tipo 1 a z <0.75, Netzer y Trakhtenbrot (2007) encontraron una
correlacion entre R4570 y el cociente de Eddington. En ese trabajo, ellos sugieren
que dado que la metalicidad de la BLR parece depender de la tasa de acrecion,
R4570 estaria afectada por la abundancia del Fe. En la figura 50 (derecha), se pre-
senta la relacién entre R4570 y el cociente de Eddington para nuestra muestra. Las
dos cantidades parecen seguir una clara correlaciéon con un coeficiente de Pearson
r = —0.51 y p-value = 1.9e-07

63 EFECTOS DE APERTURA

Como se mencioné en la seccion 3.1, la fibra del SDSS abarca 3 arcsec. de distan-
cia proyectada en el cielo, es decir, ~ 4.2 Kpc. en el redshift medio z = 0.074. Surge
asi la cuestion en el uso de dispersiones de velocidades de espectros del SDSS de
que, si en vez de medir la dispersion de velocidades del bulge en un radio definido,
una fraccion de luz proveniente del disco, puede estar incluida en las mediciones.
La dispersiéon de velocidades del gas nuclear, como la estelar, pueden variar con
la distancia al centro de cada galaxia. Por lo tanto, debemos examinar hasta qué
punto importa la contaminacién por luz fuera del ntcleo.

En el caso del gas, se espera que la mayoria de la emisién provenga de la NLR a
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Figura 50: Relacién entre la diferencia de velocidades entre el centro de la componente
asimétrica y la central de [OIII] (izquierda) y el cociente R457¢ (derecha) versus
el cociente de Eddington. En linea solida se muestra los valores medios de
Avasym Y Ras70,respectivamente, por bin de cociente de Eddington.

escalas por debajo del kiloparsec. Las regiones de formacién estelar son las que
contaminarian la emisién mas fuertemente, pero si la emisién debido a formacién
estelar fuera importante, el espectro se asemejaria mds a las regiones HII u objetos
de transicién, que a auténticos AGNs. Podemos usar la relacién entre el radio de
la NLR (Rnrr) v la luminosidad del AGN para estimar el radio tipico que domina
la emisién del gas. Schmitt y col. (2003), utilizando una muestra de 60 galaxias
Seyfert de ambos tipos, con imdgenes del Hubble Space Telescope, encontraron la
relacion:

logRnir = (0,33 £0,04)logL o1y — (10,78 +1,80) (27)
con RN r en unidades de parsec y Loyrr en unidades de erg s ' Enla figura 51 se
presentan las distribuciones de Lo111 y Rnir Obtenidas para nuestros objetos estu-
diados. El rango en tamafio fisico para las galaxias de nuestra muestra es ~0.15 —
1.6 Kpc. A z = 0.1 esto significa una variacién en tamafio angular entre 0”.08 y 0”.9,
bien por debajo de la apertura del SDSS. Por lo tanto, esperamos que la variaciéon
radial en la dispersién de velocidades del gas sea despreciable.

Pasamos ahora a la distribucién de luminosidad de luz estelar dentro de la aper-
tura. A diferencia del gas, las estrellas estan distribuidas a lo largo de la apertura
y la dispersion de velocidades medida puede diferir substancialmente de o, a Re
(radio efectivo en h5J Kpc).

Greene y Ho (2005a) utilizando una muestra homogénea de narrow-line AGNs
del SDSS, obtienen una dispersion de velocidades media de ~ 150 km s~ . A par-
tir de la relacion del plano fundamental de Bernardi y col. (2003b), estimaron los
tamarfios del bulge para su muestra y obtuvieron un R ~ 4.5 Kpc.

Por otra parte, para una masa galdctica media de ~ 5x10'°M, Kauffmann y col.
(2003) encuentran una mediana de Re =~ 3.3 Kpc. Luego, si los bulges estan carac-
terizados por un R ~ 4 Kpc., entonces la mayoria de la luz estelar en los ~ 5.5 Kpc.
de la apertura (a z = 0.1), se origina en el bulge y no estamos sondeando estrellas
mucho mas lejos que el radio efectivo. Atn si la mayoria de la luz proviene del
bulge, debemos considerar la dependencia de o, con el radio. Jorgensen, Franx
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Figura 51: Distribucién de valores para luminosidad de [OllI]JA5007 (izquierda) y radio
estimado de la NLR (derecha).

y Kjaergaard (1995) usaron 51 galaxias E/So disponibles en la literatura, para deri-
var una correccién por apertura empirica. Para las galaxias E/So, la o, integrada
disminuye hacia afuera en funcién del radio, cayendo como una ley de potencias
con pendiente —0.04, relativa a una apertura con un radio R./8. Por otro lado,
Pizzella y col. (2004) encuentran que la distribucion radial en dispersion de veloci-
dades es plana o aumentando ligeramente hacia fuera en una muestra de galaxias
espirales (Sb - Sc). En galaxias del tipo temprano, una gran apertura tendera a sub-
estimar o, para el bulge, mientras que para galaxias del tipo tardio puede haber
una débil tendencia en el sentido contrario. Dado que nuestra muestra consiste de
galaxias del tipo temprano, en promedio la variaciéon por apertura lo mas probable
es que nos haga subestimar la o,.

Bernardi y col. (2003a) encuentran una correcciéon por apertura media del 7 % para
una muestra de galaxias tempranas del SDSS, basados en la funcién empirica de
Jorgensen y col. (1999). En cualquier caso, la distribucién de o, es bastante plana.

A modo de comprobacién podemos buscar posibles tendencias en 04q5/0, en fun-
cién del redshift. Dado que la contaminacién por la galaxia deberia aumentar, en
promedio en funcién del redshift, podriamos esperar que 04qs/0, aumente para
mayor redshift, asumiendo que intrinsecamente o4qs = 0,. En la figura 52 mostra-
mos los valores encontrados para 0gqs/0% en funcién de z. Se dividi6 la muestra
en seis bines equiespaciados en z y se tom¢ el valor medio de <0g4q4s/0,> para ca-
da bin (linea solida). Si se descarta el primer punto, se observa una clara tendencia
creciente con el redshift.

6.4 DISCUSION

Las posibles conexiones entre el agujero negro central y su galaxia anfitriona
son claves para entender la formacién del agujero negro y su evolucion. Existen
multiples evidencias que apuntan a una correlacién entre la Mgy y la masa del
bulge (e.g., Kormendy y Richstone, 1995; Magorrian y col., 1998) y también con la
dispersion de velocidades estelar (e.g., Ferrarese y Merritt, 2000; Kormendy y Ho,
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de velocidades estelar (ocoT) en funcién del redshift.

2013), lo cual sugiere que la dispersién de velociades es un pardmetro importan-
te para comprender la evolucién de Mgy. Como menciondramos al comienzo del
capitulo, hay atin un gran debate sobre si las galaxias NLS1 siguen o no la rela-
cién Mgy — o encontrada para las galaxias normales (e.g., Tremaine y col., 2002).
Algunos autores encuentran que las galaxias NLS1 no siguen esta relacién, con la
mayoria de las galaxias ubicdndose por debajo de la relacién Mg — o, esto es, con
MgH més pequenias para una dada dispersiéon de velocidades (e.g., Grupe y Mat-
hur, 2004; Mathur y Grupe, 2005a; Mathur, Kuraszkiewicz y Czerny, 2001; Zhou
y col., 2006a). En este escenario, se propuso que las galaxias NLS1 habitan en ga-
laxias con pseudo-bulges, intrinsecamente diferentes de los de galaxias normales
(Mathur y col., 2012).

De acuerdo a nuestros resultados, las galaxias NLS1 siguen la relacion Mgy — ©
considerando los tres métodos propuestos para medir la dispersién de velocidades.
Nuestros resultados estdn de acuerdo con los de otros autores (e.g., Botte y col.,
2005; Woo y col., 2015), quienes también utilizaron las lineas del CaT para medir la
dispersion de velocidades estelares. Por otro lado, la utilizacién de la componente
central de [OIlIJA5007 como sustituto de la dispersion de velocidades estelares ya
ha sido ampliamente utilizado en el pasado y nuestros resultados se encuentran
en concordancia con los de e.g., Cracco y col., 2016; Komossa y Xu, 2007; Wang
y Lu, 2001. En este contexto, este tipo de galaxias, a pesar de tener menores Mgy,
también presentan menores dispersiones de velocidades estelares, implicando que
las galaxias NLS1 son una extensién de las BLAGNSs en el extremo de baja masa.
Encontramos que los cocientes de Eddington en las galaxias de nuestra muestra es-
tan en el mismo rango de valores que los obtenidos por otros autores (Bian y Zhao,
2004a; Xu y col., 2007). Algunos objetos muestran luminosidades cercanas a la lu-
minosidad de Eddington, la cual ha sido observada por otros autores (e.g., Cracco
y col., 2016; Xu y col., 2007). Debido a los altos cocientes de Eddington observa-
dos en NLS1, uno esperarfa que la NLR también se encuentre afectada, ya que la
presion de radiacién resultante aceleraria el gas de la NLR (Greene y Ho, 2005b).
Sin embargo, pareceria que la presencia e intensidad de las alas azules de [OIII]
no correlacionan con el cociente de Eddington (Ludwig y col., 2012; Xiao y col.,
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Figura 53: Cociente de Eddington versus ancho equivalente de Hf3.

2011), aun si altos valores de Lyo1/Lgaq (>0.1) son asociados con alas azules mas
prominentes (Mullaney y col., 2013). Encontramos que la velocidad del outflow no
parece depender del motor central y si débilmente con el cociente de Eddington. El
coeficiente de correlacién entre Av y Mgy es r = -0.18 p-value = 0.07, mientras que
podriamos decir que existe una leve tendencia entre la asimetria y el cociente de
Eddington, para los cuales encontramos un coeficiente de correlacion de Pearson r
= 0.25 con p-value = 0.01.

Por otra parte, Netzer y col. (2004) encontraron una correlaciéon entre Rs570 y
L/Lgda con un coeficiente de correlacion de Spearman rs = 0.48 y sugieren que el
aumento de R457¢0 con la tasa de acrecion se debe a la disminucién del EW(H]f)
con L/Lggq. En nuestros resultados, obtenemos una clara anti-correlacién entre
R4570 y el cociente de Eddington (r = —0.51, figura 50) y una leve anti-correlacion
entre el EW(Hp) y L/Lgqq (r=—0.29, p-value=o0.011, figura 53), lo ctal estaria so-
portando esta afirmacién. Usualmente se considera el cociente de Eddington como
la razén principal detras de la anti-correlacién entre R4570 y EW([OIII]) y, en ge-
neral, de todas las correlaciones que forman el llamado EV1 (ver e.g., Boroson,
2002; Grupe, 2004; Laor, 2000; Laor y col., 1994; Netzer y col., 2004; Sulentic y col.,
2000). Por otro lado, otras propiedades fisicas fueron propuestas como motores de
estas relaciones, como las masas de agujeros negros y dngulo de inclinacién (e.g.,
Laor y col., 1994; Wang, Brinkmann y Bergeron, 1996), aunque esta ultima hipéte-
sis ya fue rechazada por algunos autores (e.g., Grupe, 2004; Kuraszkiewicz y col.,
2000a). Posteriormente Shen y Ho (2014) confirmarian y reforzarian la idea de que
el cociente de Eddington es el factor mds importante detrds de estas relaciones.



ANALISIS DINAMICO DE LA GALAXIA
SDSSJ093643.13+505249.6

7.1 INTRODUCCION

En los capitulos anteriores analizamos una muestra de NLS1 cercanas (z <o.1),
a partir de sus espectros obtenidos del Sloan Digital Sky Survey (SDSS) y deter-
minamos sus principales pardmetros cinematicos y relativos a su emisién nuclear.
Exploramos las posibles relaciones entre las regiones mads internas del ntcleo acti-
vo y algunas de las propiedades globales de la galaxia htiesped.
Para las galaxias de nuestra muestra encontramos que presentan pequefias masas
de agujeros negros (supermasivos) con altas tasas de acrecién, lo cual segtn algu-
nos autores sugiere que se encontrarian en las etapas tempranas de evolucién de
AGN (Mathur, 2000; Wang y Zhang, 2007). La cinematica de la BLR se encuentra
determinada por el potencial gravitatorio del agujero negro central, como se de-
muestra por mapas de reverberacién (Peterson y Wandel, 1999). Por otro lado, la
cinemadtica de la NLR parecerfa estar dominada por el potencial del bulge, i.e. la
dispersion de velocidades estelares, trazada por las lineas del triplete del Ca (Vega
y col., 2009), o por el gas ionizado con la linea [OIIIJA5007 (Cracco y col., 2016;
Komossa y Xu, 2007; Nelson y Whittle, 1996).
En relacién a esto, los mecanismos de retroalimentacién en galaxias son criticos
para regular la formacién estelar y el crecimiento de los agujeros negros centrales
como también la evolucién de la galaxia (Silk y Rees, 1998; Wyithe y Loeb, 2003).
El ingrediente fundamental en los modelos de retroalimentacién es la presencia
de vientos u “outflows” en AGNSs, los cuales pueden entregar grandes cantidades
de masa, energfa y metales al medio interestelar de la galaxia (Colbert y col., 1996;
Moll y col., 2007). Estos vientos también juegan un rol importante en modelos unifi-
cados de AGN s (Elvis, 2006). Los “outflows” se encuentran presentes en diferentes
escalas y son observables en todas las bandas espectrales en AGNs (ver Veilleux,
Cecil y Bland-Hawthorn (2005) para un review del tema), y son particularmente
fuertes en las galaxias NLS1, como se evidencia por sus perfiles asimétricos en las
lineas del [OIII] (ver Capitulo 5). Para nuestra muestra, determinamos asimetrias
en ~80 % de las NLS1 (seccién 5.2). Vimos ademads que, algunos objetos de nuestra
muestra presentan luminosidades cercanas a la luminosidad de Eddington (i.e.,
cocientes de Eddington ~ 1) lo cual implica la presencia de fuertes vientos impul-
sados por presion de radiacion. En el trabajo de Lawrence y col. (1997) especulan
que la densidad de un viento saliente podria encontrarse entre las principales cau-
sas de las propiedades de las NLS1. De hecho, Xu y col. (2007), encuentran que
la densidad media de la NLR de las galaxias NLS1, es menor que en las galaxias
BLS1 y que la densidad de la NLR estd correlacionada con el corrimiento al azul
de la componente asimétrica de la linea de emisién [OIII].
Como mencionamos en multiples ocasiones, la fibra del SDSS tiene una apertura
de 3 arcsec en el cielo, lo que corresponde a varios Kpc. atn para las galaxias
maés cercanas, por lo que estamos trabajando con espectros integrados. Ciertamen-
te necesitamos una mayor resolucion espacial, para determinar apropiadamente la
cinematica, las masas de los agujeros negros centrales y sus tasas de acrecién y

85



86

ANALISIS DINAMICO DE LA GALAXIA $DSSJ093643.13+505249.6

L

D
a

oo

S DR14
4 180 dec: 50.88
p

_‘
-

C-1
ale: 0.1000 arcs
mage zoom: 16:1

£
(%]

3

5-

p——

B L]
Figura 54: Imagen en falso color con las bandas g, r y i, la escala es de 0”.1/pixel. Imagen
extraida de SDSS DR14.

para mapear la ubicacién de los “outflows” en las galaxias NLS1.

A fin de estudiar en detalle estos fenémenos, hemos seleccionado de nuestra mues-
tra la galaxia SDSSJ093643.13+505249.6, la cual se encuentra a una distancia de 220
Mpc (z = 0.05548) lo cual nos da una escala de 1.083 kpc/” y es uno de los objetos
en nuestra muestra con las mas notables asimetrias en las lineas de [OIII]. Esta
galaxia, que se puede ver en la figura 54, estd clasificada como espiral con morfo-
logia Sbc (Nair y Abraham, 2010), presenta una barra con un dngulo de posicién
de 234 grados. Entre las caracteristicas del gas de emisioén, a partir de su espectro
integrado, encontramos que el ntcleo de esta galaxia presenta un corrimiento al
azul de la linea [OIII]A5007 con respecto a HB de Av = —157 & 8 km s~ . El perfil
asimétrico de [OlII]JA5007 tiene una diferencia de velocidades entre la componente
central y la asimétrica, Avgsym = —332 = 17 km s~ !, con una extension total de la
asimétria Av(Asimetria total) = —1450 & 70 km s~' (ver Capitulo 5). En la Tabla 4
se listan algunas de sus propiedades generales.

El ajuste de sus lineas espectrales en emision en la region de Hp + [OI1I]AA4959,5007,
por medio de deconvolucién de perfiles Gaussianos, devela una cinemética com-
pleja (figura 55). En primer lugar, presenta una componente ancha de Hf3 con una
velocidad mayor a la de definicion de NLS1 (FWHM = 2890 km s~ ). Por otra
parte, el mejor ajuste arroja tres componentes Gaussianas para [OIII], una de ellas



7.2 OBSERVACIONES Y REDUCCION DE LOS DATOS

Tabla 4: Nombre de la galaxia, ascensién recta y declinacién (J2000), redshift, magnitud
aparente en la banda g y cociente de los semiejes menor y mayor.

Nombre ra dec z mg b/a

SDSSJ093643.13+505249.6  09h36my43.1s  +50d52m50s  0.055378 15.8 0.618
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Figura 55: Ajuste en componentes Gaussianas para el espectro extraido de SDSS de la
galaxia SDSSJ093643.13+505249.6. En linea solida se muestran los ajustes de
las diferentes componentes Gaussianas y en linea de puntos la suma de estas
componentes. El flujo se encuentra en unidades arbitrarias.

con un notable corrimiento al azul, siendo indicativo de un gas saliente de alta
ionizacion.

7.2 OBSERVACIONES Y REDUCCION DE LOS DATOS

Las observaciones fueron realizadas utilizando el Gemini Multi-Object Spectro-
graphs (GMOS) (Hook y col., 2004) en el modo “Integral Field Unit” (en adelante
GMOS—IFU, Allington-Smith y col. (2002), en el Telescopio de Gemini Norte du-
rante el semestre 2013A (ID: GN-2013A-Q-98, PI: Oio). Se us6 la red B6oo + G5307
(R ~ 1688) en modo de doble ranura, centrada en 4800 y 4900A, con un angulo de
posicion PA = 234°. El campo de vision de GMOS—IFU en esta configuracién es de
5 X 7 arcsec, con un patrén de 1000 “lenslets”, cada una con un didmetro proyecta-
do de 0.2 arcesc, més 500 “lenslets” muestreando el cielo. El objeto fue observado
en 4 noches con un seeing de ~ 0.6 arcesc, correspondiente a una resolucién espa-
cial de ~ 6oopc a la distancia de la galaxia. En la tabla 5 se listan los tiempos de
exposicién y seeing medio en cada noche de observacién.

El modo IFU ofrece la posibilidad de contar, luego de las correspondientes cali-
braciones, con espectros de cada zona del objeto correspondiente a cada lenslet, lo
cual se conoce como “spaxel”, i.e., para cada spaxel del campo de visioén se puede
extraer un espectro. Asimismo es posible reconstruir una imagen del campo de
visién en una dada longitud de onda. La reduccién de los datos (bias, flat-field,
extraccion del espectro, calibracién en longitud de onda, correccion por dispersiéon
y calibracién en flujo) se realizé usando el paquete de software para IRAF de Ge-
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Tabla 5: Fecha en que fueron tomadas las observaciones, tiempo de exposicién y seeing
medio de cada noche.

Fecha texp (minutos) Seeing (")
2012-02-17 107.5 0.7
2012-03-02 35.83 0.5
2012-03-03 71.66 0.6
2012-03-04 71.66 0.6

mini en su versién 1.13, provista por la versiéon 1.5.1 de Ureka. Para el proceso
de reduccién seguimos el procedimiento descrito en Lena (2014). Para la remo-
cién de los rayos coésmicos se uso el algoritmo Laplacian Cosmic Ray Identification
(LACOS; van Dokkum (2001)). Para calibrar en flujo los datos, se tomaron observa-
ciones de la estrella espectro-fotométrica estdindar Feige 34. Por ultimo, los cubos
de datos correspondientes a cada exposicion se remuestrearon a una resolucién
espacial de 0.05 arcsec, sobremuestreando nuestros datos en un factor de 6, los
cuales se alinearon (debido a que procedian de observaciones tomadas en diferen-
tes noches) y se combinaron apropiadamente, para dar lugar al cubo de datos de
ciencia final. Los cubos de datos combinados fueron corregidos por enrojecimiento
galadctico adoptando un valor de A, = 0.37 (Schlafly y Finkbeiner, 2011) y luego
se llevaron a “rest-frame” tomando como velocidad del sistema z = 0.05538 (Ahn
y et al., 2013). Para determinar de manera precisa la contribucién instrumental al
ensanchamiento de las lineas, seleccionamos lineas espectrales de una exposicién
de lampara, calibrada en longitud de onda, que estuvieran cerca en longitud de on-
da a la region de Hp + [OIII]AA4959,5007 y a la vez suficientemente aisladas como
para evitar solapamientos de lineas. Luego, ajustamos un perfil Gaussiano a esas
lineas para varias aperturas y tomamos la media. El ensanchamiento instrumental
(en unidades de velocidad) para el set de datos final es de 110 km s~'. Esta reso-
lucién espectral es menor que la obtenida con el espectro de SDSS, sin embargo
estamos ganando en resolucién espacial para realizar nuestro estudio.

7.2.1 Point Spread Function y borroneado del haz

El campo de visién de nuestras observaciones para SDSSJ093643.13+505249.6
puede verse en la figura 56. Para un spaxel central se tiene el espectro de abajo,
mientras que la imagen de arriba corresponde al flujo integrado en toda la region
espectral.

A modo de comparacién con las observaciones de SDSS, hemos hecho algunas
extracciones espectrales sumando la emisiéon de varios spaxels de tal manera que
en conjunto se simule la fibra de SDSS. La figura 57 muestra extracciones de 3”
de didmetro, correspondientes a diferentes zonas del campo abarcado por el IFU.
En los espectros pueden verse la emision extendida de las lineas de Hf3 y [OIII].

La configuracién instrumental, el telescopio y el seeing atmosférico, contribuyen a
generar un efecto de borroneo en las caracteristicas espaciales del cubo de datos.
Dado que la componente ancha de la linea de emision tiene su origen en la BLR (no
resuelta), deberfa encontrarse confinada al spaxel central. Por lo tanto, podemos
asumir que la emisiéon aparentemente extendida de la componente ancha de Hf3,
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Figura 56: Imdgen de ejemplo del campo de visién (FoV) observado, con el campo mos-
trando el flujo medio integrado en la toda la region del espectro. El espectro en
el panel inferior, corresponde a la extraccién de un sélo spaxel central.

es debida a la llamada point spread function (PSF). Con el fin de considerar el efecto
debido a la PSF, aplicamos una técnica de descomposicién host / agn para cubos
de datos, utilizando el software QDEBLEND3P (Husemann y col., 2013, 2014). En
resumen, QDEBLEND3P realiza una reconstruccion de la PSF a partir de la diferencia
de brillo relativo de las alas de la componente ancha de la linea contra el pseudo-
continuo. En nuestro caso, asumimos un perfil de brillo superficial para la galaxia
huésped con una magnitud aparente en la banda g de 15.61, un radio efectivo
de 11 Kpc, indice de Sersic n = 0.8, elipticidad = 0.9 y PA = 48°, con los valores
extraidos de Nair y Abraham (2010). De esta manera obtenemos dos cubos de
datos, uno correspondiente a la emision del AGN vy el otro a la emisiéon de la
galaxia huésped, la cual incluye el continuo estelar, regiones de formacién estelar y
la region extendida de emision de lineas angostas. De aqui en mds, concentraremos
nuestro andlisis en el cubo de datos correspondiente a la emisién de la galaxia
huésped. Para estimar las incertezas generadas por esta descomposicién, llevamos
a cabo 50 realizaciones de Monte-Carlo utilizando los datos de la varianza del cubo
de datos original. Asi, obtuvimos una desviacién media del 5% en los valores del
flujo medidos.

7.2.2  Ajuste de las lineas de emision

Para explotar las ventajas de la Espectroscopia de Campo Integral, y obtener
toda la informacién espectral espacialmente resuelta del cubo de datos, es impor-
tante proceder en forma meticulosa en el ajuste de las lineas de emisién.

Como vimos en capitulos anteriores, el espectro observado en galaxias NLS1 pre-
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senta una contribucién significativa debida al continuo estelar(e.g., Oio y col., 2019).
Por lo tanto, para obtener las caracteristicas de la emisién de gas, realizamos la sin-
tesis de la poblacién estelar en el cubo de datos empleando el cédigo Penalized
Pixel-Fitting (pPXF) (Cappellari, 2017; Cappellari y Emsellem, 2004). En este caso,
debido al acotado rango de longitud de onda, el c6digo STARLIGHT no logré pro-
ducir ajustes aceptables del espectro observado. En primer lugar, se realiz6 un re-
bineado del cubo de datos, por medio de Voronoid binning con una relacién S/N
objetivo de 15 por bin (spaxel), en la regién del espectro 4740 — 4790 A, en rest-
frame. Luego, se realiz¢ el ajuste del continuo estelar en los spaxels re-bineados en
el rango de longitud de onda de 4390 A to 5100 A. Utilizamos con base 150 plan-
tillas estelares de la libreria Miles (Falcon-Barroso y col., 2011; Sanchez-Blazquez
y col., 2006; Vazdekis y col., 2010), con isocronas BaSTI (Pietrinferni y col., 2004),
funcién inicial de masa universal de Kroupa (Kroupa, 2001), y abundancias por
defecto de la base. En el rango espectral de interés, la libreria Miles tiene una reso-
lucién espectral de 2.51 A (FWHM).

Las lineas de emisién se ajustaron utilizando el paquete IFSCube® (Ruschel-Dutra,
2020). IFSCube es un paquete de software basado en python desarrollado para rea-
lizar tareas de analisis en cubos de datos de espectroscopia de campo integral. Este
paquete sustrae el continuo estelar obtenido en el paso anterior y realiza un ajuste
restringido de multiples componentes sobre el espectro de lineas de emisién resi-
dual.

Con el propésito en mente de contar con una interpretacién adecuada de los datos,
poder comparar nuestros resultados y también teniendo en cuenta la relativamen-
te baja resolucion espectral con la que contamos, procedimos a modelar las lineas
de emisién como se describe a continuacién. Siguiendo un esquema similar al ya
utilizado en capitulos anteriores y siguiendo a Schmidt y col. (2018), ajustamos la
linea [OIIIJA5007 con dos funciones Gaussianas, asignando una a la componente
central ([Olll]¢.) y la otra a la componente asimétrica ([OIll],.), (e.g., Komossa,
2008; Schmidt y col., 2018). De manera similar se ajust6 la linea Hf3, relacionando
una Gaussiana a la posible emision residual de la componente ancha (HBY), que
pueda haber quedado del proceso de descontado de la PSE, y por otra parte, la
otra Gaussiana con la emisién correspondiente a la componente angosta (Hp™),
considerando que tenga aproximadamente el mismo FWHM que la componente
central de [OIIT].

Para estimar los errores en las mediciones de las lineas se procedié de manera
similar a la descripta en la seccién 3.7. Se midieron 15 veces las lineas de emisién
en un spaxel que presentaba multiples componentes en Hf3 y [OIII], y se tomo
como error 1 sigma de esta distribucién de mediciones. Para las componentes de
Hp obtuvimos una incerteza del 46 % para el FWHM, 68 % para el flujo y 0.4A
en la posicién de la componente angosta, y del 2%, 3% y 0.4A para el FWHM,
flujo y posicion de la componente ancha respectivamente. En el caso de la linea
de [OIII], los errores son de 2.5%, 8% y 0.06A para el FWHM, flujo y posicién de
la componente central y del 8%, 2% y 0.2A para el FWHM, flujo y posicién de la
componente asimétrica respectivamente.

1 https://github.com/danielrd6/ifscube/
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superpuestos representan la intensidad del continuo medido entre 4740 y 4790
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7.3 RESULTADOS

De los ajustes realizados a las lineas de emisién obtuvimos, para cada compo-
nente de la linea: la posicién, el flujo y el FWHM. Con esta informacién estudia-
mos la distribucién espacial de dichas cantidades. Para esto construimos mapas
que nos permitirdn correlacionar la informacién espectral obtenida con la posicién
en la galaxia. De esta forma, estudiaremos los mapas de flujo por un lado y las
propiedades cinematicas por otro. Finalmente, con toda la informacién obtenida,
buscaremos caracterizar el outflow y su posible efecto en la galaxia.

7.3.1  Mapas de flujo

En la figura 58, se muestran los mapas de flujo total, medidos a partir de los
ajustes en componentes Gaussianas, de las lineas Hbeta (izquierda en la figura) y
[OIlI]A5007 (derecha). En la misma figura se muestran los contornos del flujo del
continuo, integrado en la regién de 4740 — 4790 A, en seis niveles equiespaciados
en escala lineal. El mapa de emisién integrado de Hf3, presenta una elongacién en
la direccién SE-NO siguiendo la direccién de la barra de la galaxia, con una regiéon
nuclear bien definida.

Se seleccioné el spaxel con mayor emision de flujo en el continuo y en las compo-
nentes anchas de Hf3 y [OIII], como el centro del sistema y es el que utilizamos
como punto de referencia en los diferentes andlisis. La astrometria arroja las si-
guientes coordenadas: & = 09:36:43.301, = +50:52:50.78. Al N y al S de la regién
central, la emisién es mds concentrada (principalmente al N) coincidiendo con los
extremos de la barra. Esto podria indicar un incremento de la formacién estelar
en los puntos desde donde nacen los brazos espirales (e.g., Beuther y col., 2017;
Jogee, Scoville y Kenney, 2005; Martin y Friedli, 1997). Por otro lado, la emisién
total de [OIlIJA5007 presenta una distribucién simétrica y mds concentrada en la
region central y pareceria acompafar la emision del continuo.

Como dijimos anteriormente, el correcto ajuste de las lineas de emisién requirié
de méas de una componente en gran parte del campo. Esto nos permiti6é construir
mapas para estudiar el comportamiento espacial de las diferentes componentes.
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Figura 59: Mapas de flujo correspondientes a la emisién ancha (izquierda) y angosta (de-
recha) de Hf3. Los contornos representan la emision del continuo medido entre

4740y 4790 A.

La figura 59 muestra los mapas de la emisiéon de Hf3. La emisién de la componen-
te ancha de HP3 muestra una distribucién asimétrica, con mayor intensidad en la
direccién SE — NO y se puede detectar hasta ~ 1.5 arcsec (1.6 Kpc.) del nticleo. En
todos los mapas se muestran en gris los spaxels cuyas lineas de emisién no pu-
dieron ser ajustados. Hay que tener en cuenta que la emisién de ésta componente
es residual del proceso de descontado de la PSF y no se debe relacionar con la
emision debida a la BLR. En cuanto a la componente angosta de Hf3 es clara la
deteccién a lo largo de la barra, en toda la extensién del FoV. El pico de emisién se
da en el extremo norte, posiblemente asociado con una zona de formacién estelar.
Todos los mapas de flujo de HP3 apuntan a que las diferentes componentes, si bien
provienen de regiones diferentes, se encuentran centradas en el nicleo, al menos
dentro de la resolucién espacial que nuestras observaciones nos permiten.

En el caso de [OIII] (figura 60), la emisién de la componente asimétrica es nota-
blemente mds extensa e intensa que la componente ancha de Hf3 y practicamente
coincidente con la extensién de la componente central. Esta emisién se puede de-
tectar hasta una distancia de 2.17 arcsec (~ 2.35 Kpc) de la region central.

7.3.2 Cinemdtica del gas ionizado

Presentamos los mapas de velocidad radial para las diferentes componentes de
Hp y [OII]JA5007 en las figuras 61 y 62 respectivamente. Tanto la componente an-
gosta de HP como la componente central de [OIIl], presentan un marcado patrén
de rotacion.

El mapa de velocidad de la componente angosta de Hf3 (derecha), muestra un pa-
trén de rotacion (con la parte Norte dominada por corrimiento al azul y la parte
Sur al rojo) alrededor del centro sistémico. Por otro lado, la emisién de la compo-
nente ancha de Hf3, no muestra un patrén de rotaciéon definido, y exhibe en casi
su totalidad, valores corridos al rojo de la velocidad sistémica, alcanzando valores
maés altos de velocidad que la componente angosta. En el caso de [OIIIJA5007 (figu-
ra 62), la componente asimétrica (izquierda) posee valores con corrimiento al azul
en todo el campo, superando (en valor absoluto) los 100 km s~ en varios spaxels.
Por su parte la componente central (derecha) presenta valores de velocidad muy
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similares a los de la componente angosta de Hf3 y en torno a la velocidad sistémica
para toda la extensién del campo. Regresaremos sobre las velocidades radiales de
las componentes angostas del [OIII] y Hf en la seccién 7.3.3.

7.3.3 Curva de velocidad radial y estimacién de masa

A partir del mapa de velocidad radial de la componente angosta de Hf3 y de la
componente central de [OllI]A5007 (figuras 61 y 62), pudimos ajustar un modelo de
rotacion para el disco de gas. Asumimos que el gas se mueve en orbitas circulares
en un plano con una curva de rotacién de forma (Bertola y col., 1991):

Ar

BRI EYA] (28)
('rz + C(Z)) (p/2)

ve(r) =
donde v, es la velocidad circular del gas, A es la amplitud del perfil, c¢ es el indice
de concentracién, p el exponente de la curva de velocidad y r el radio. La velocidad
radial observada en la posicién del cielo (R, V) esta relacionada con la v (r) por la
siguiente ecuacion:

ARcos(¥ —Wy)sen(0)cosP (0)
(RZ[sen2 (¥ — W) 4 cos?(0)cosZ (Y — Wo)] + c3cos2(0))P/2
(29)
donde 0 es la inclinacién del disco (con un disco de frente 6=0), ¥y es el angulo
de posicion de la linea de los nodos y vsys es la velocidad del sistema. Se ajusta-
ron simultdneamente A, co, p, Yo, 0, vsys y el centro del sistema (xo,yo). En las
figuras 63 y 64 se muestran los mapas de velocidad radial, el modelo ajustado y
los residuos obtenidos para HB™ y [OIll]., respectivamente. Del perfil ajustado a
HB™ obtuvimos, A =156 km s ', co=5p=1¥=215°,0=47°y Vsys = 49 km
s~ !. Para el perfil ajustado a [OIIl].. obtuvimos, A = 50 km s 1 co= 0.5, p =1,
Wy =229°, 0 = 47° y Vsys = 49 km s~ '. Ambos perfiles presentan un claro patrén
de rotaciéon, més definido para HB™, con los residuos por debajo del error de me-
dicién de V. En la aproximacién kepleriana, podemos estimar una cota superior
a la masa encerrada dentro de un radio R que posee un gradiente de velocidad V,
de la manera:

Vimod(R, W) = Vsys 1

V2R

M =233
sin ©

(30)

asi, necesitamos para esto informacién sobre la inclinacién de la galaxia que pu-
dimos determinar a partir del ajuste de la cinematica (0 = 47°). Si consideramos
los spaxels centrales en torno al ntcleo de la galaxia, estaremos determinando la
masa dentro de un radio de ~ 300 pc y segtn el mapa de velocidad, el gradiente
en esta regioén es ~ go km s~ 1. Asi, la masa encerrada en ese radio seria de M =
7.7%x108M®. Hay que tener en cuenta que este calculo nos estaria dando un limite
superior para la masa encerrada dentro de un radio R. Por otro lado, si considera-
mos el cociente de semiejes que provee NED (b/a = 0.618), lo que nos da un 6 =
52° y lo extrapolamos como vélido en las regiones centrales, obtenemos una M =
7.2x108M® para el mismo radio y gradiente de velocidad.

7.3.4 Dispersion de velocidades del gas

En las figuras 65 y 66 presentamos los mapas de dispersion de velocidades para
ambas componentes de Hf y [OllI]A5007. La componente ancha de Hf muestra
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Figura 65: Mapas de dispersiéon de velocidades de las componentes ancha y angosta de
Hp.

un valor medio de o de 200 + 20 km s~ . Los valores de dispersién de velocidad
para la componente asimétrica de [OIII] son muy similares a los de HB®, con una
media levemente superior o ([Olll]4) = 210 &= 20 km s, pero coincidente dentro
de los errores.

Las componente angosta de H3 muestra valores de dispersién de velocidad de
hasta 250 km s~ !, siendo considerablemente mas bajos que su contraparte ancha
por definicion, mientras que la componente central de [OIII] presenta una distribu-
cién homogénea de velocidades, no superando los 150 km s~! y con media de 95
km s~!. Esta emisién angosta presenta dos componentes cineméticas bien defini-
das y diferentes. Para H3 encontramos la misma estructura alargada que se ve en
los mapas de flujo y velocidad, con un marcado descenso en la velocidad mas alla
del centro galéctico. Esto es consistente con un gas en emision dominado por el
potencial gravitacional de la galaxia anfitriona (en este caso posiblemente la barra
de la galaxia) en lugar de la influencia gravitacional del AGN.

Tanto de la emisién ancha (asimétrica), como angosta (central) de H3 y [OIII], no
podemos distinguir ninguna estructura a partir de los mapas de dispersién de ve-
locidades.

En la figura 67 presentamos los diagramas de dispersién de velocidades - veloci-
dad radial (VVD, Woo y col. (2016)) para HB y [OIII] para las componentes ancha
(asimétrica) y angosta (central) (simbolos azul y rojo, respectivamente). Las lineas
solidas en la figura representan los valores medios de dispersion y velocidad, para
cada componente, mientras que la linea ancha en gris representa el rango de valo-
res de o, medidos a partir del espectro de SDSS (Ao, = 65 — 150 km s~ ') obtenido
por medio de STARLIGHT y con las lineas del CaT con PpXF.

Para la componente ancha de Hf3 obtenemos una velocidad radial media de 35 km
s~! y una dispersiéon de velocidades media de 190 km s~', mientras que para la
componente angosta la velocidad media es de o km s~ y la dispersién de veloci-
dades media es 50 km s~ . Si bien la componente angosta de Hp pareceria estar
distribuida de manera uniforme alrededor de la velocidad sistémica, la componen-
te ancha presenta una tendencia hacia valores de velocidad radial positivos. Con
respecto a [OIII], se observa una pendiente negativa en la componente asimétrica
de la linea [OIII] para relacién entre la dispersion y la velocidad radial (ver esque-
ma figura 67, derecha). Esta componente muestra principalmente valores de alta
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Figura 66: Mapas de dispersion de velocidades de las componentes asimétrica y central de
[OIII]A5007.

dispersion de velocidad y valores negativos de velocidad respecto a la velocidad
sistémica (velocidad media = —55 km s~ ). Por otro lado, la componente angosta
de [OIII] se distribuye uniformemente en valores al rojo de la velocidad sistémica,
con valores absolutos bajos de velocidad. En el caso de la velocidad radial media
de la componente central de [OIII], la misma es de 45 km s~ ! y la dispersién de
velocidad media es 9o km s~ !. Para la componente asimétrica, la velocidad me-
dia es de 335 km s~! y la dispersion de velocidad media es de 374 km s~'. Esta
tendencia radial negativa observada en la componente asimétrica de [OIII], con
valores tan diferentes de la velocidad sistémica, sugiere la existencia de un flujo
de gas saliente originado en el AGN, es decir, outflows, cuya velocidad decrece ra-
dialmente. Luego, los valores de la velocidad y dispersién de velocidad se vuelven
comparables con la velocidad sistémica y o, respectivamente. Por otro lado, tanto
la componente central de [OIII] como la angosta de Hf3, al presentar un rango de
valores tanto positivos como negativos y una relativamente baja dispersién de ve-
locidades, son consistente con un patrén de rotacion.

7.3.5 El outflow

Todo lo expresado en las secciones anteriores nos permite concluir que estamos

en presencia de un outflow. En la presente seccién trataremos de caracterizar las
propiedades de dicho outflow hasta donde nos permitan nuestros datos. Final-
mente, en la discusiéon (Sec.7.4) analizaremos los posibles efectos del outflow en la
evolucion de la galaxia anfitriona.
Existen muchas maneras en la literatura de estimar el radio de un outflow (e.g.,
Crenshaw y Kraemer, 2000; McElroy y col., 2015; Riffel, Storchi-Bergmann y Riffel,
2014; Rupke y Veilleux, 2013; Sharp y Bland-Hawthorn, 2010; Storchi-Bergmann
y col., 2010). Distintos autores, con diferentes recursos observacionales, recurren
a diferentes técnicas utilizando el flujo de las lineas de Hf total, la componente
ancha de Hf, el flujo total de [OIII] o sélo su componente ancha, o la componente
ancha de Hx. Considerar sélo el flujo de alguna de estas lineas tiene el inconve-
niente de estar limitados por la S/N en lugar de la inexistencia fisica de alguna de
las componentes cinematicas (el outflow).
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Figura 67: Diagrama VVD para Hp (izquierda) y [OIlI]JA5007 (derecha). En azul se presen-

tan los valores correspondientes a la componente ancha (asimétrica) y en rojo
a la componente angosta (central). Sombreado en gris se grafica el rango de
valores de o, medidos para esta galaxia a partir del espectro de SDSS. Aba-
jo: esquema explicativo del diagrama VVD, extraido de Karouzos, Woo y Bae
(2016). La flecha indica la tendencia observada de menor velocidad y dispersion
de velocidades a mayor distancia del ntcleo. Las lineas punteadas denotan dife-
rentes regiones del diagrama VVD, donde parecen dominar diferentes procesos.
Las regiones coloreadas denotan diferentes clases de actividad en el diagrama
BPT: Seyfert en rojo, Liner en cyan, compuestas en rosa y de formacién estelar
en azul.
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Figura 68: Mapas de W8o (izquierda) y Av (derecha) de [OIlIJA5007. Los contornos repre-
sentan 6 niveles de intensidad de la emisién del continuo medido en 4740 —

4790 A.

Con lo expresado anteriormente queda claro que la mejor forma de estimar la ex-
tension del outflow, en nuestro caso, es mediante al linea de emisién del [OIII]. En
los diferentes mapas presentados se puede ver que la componente asimétrica se
extiende por todo el campo de visién observado.

A modo de caracterizar este outflow, podemos seguir un método no-paramétrico
como el descripto en Harrison y col. (2014). Asi, en vez de analizar las componen-
tes individuales de la linea de [OIIl], desviamos nuestra atenciéon hacia el ajuste
total del perfil. Las definiciones de velocidad no-paramétricos que usaremos aqui
son el ancho a 80 % del flujo (Wgo) y la diferencia de velocidad Av medida a partir
de las velocidades en los percentiles 5 y 95 del perfil total de la linea de emisién
(Av = (vo5 + vo5)/2). Estos dos valores nos dardn informacién sobre la velocidad
a la que se esta moviendo el gas y su direccién. Es de notar que Wgo y Av son
sensibles a asimetrias en la base del perfil de la linea. En la figura 68 se mues-
tran los mapas obtenidos para Wg( (izquierda) y Av (derecha). Se puede ver que
[OIII] presenta altos valores de velocidad en toda la extensién del FoV, con valo-
res levemente mayores (Wgo >600 km s~ 1) en la direccién SE-NO. Esta asimetria
esta claramente marcada hacia el azul, con casi todos los valores de Av < o km
s~ 1 siendo esta asimetria nuevamente mas marcada en la direccién SE-NO. Esta
region de alto Wgp y Av (en valor absoluto) tiene una extensiéon de al menos ~ 3
Kpc (en didmetro proyectado). No obstante, este outflow podria extenderse mas
alla del limite de deteccién de la componente asimétrica, lo cual solamente indi-
caria que su diferencia en velocidad radial con respecto a la componente angosta
ha quedado debajo de nuestra resolucién instrumental, y por lo tanto, no resuelta
y también extenderse por fuera del limite espacial de nuestro campo de vision.
Finalmente, si consideramos los mapas de velocidad radial (figuras 61 y 62) y lo
obtenido a partir de la figura 68, podemos estudiar un aspecto importante de la
morfologia de los outflows. Los primeros estudios (e.g., Crenshaw y col., 2010; Das
y col., 2006; Storchi-Bergmann, Wilson y Baldwin, 1992) consideraban los outflows
como emisiones conicas de gas ionizado. Una morfologia particular consistia en re-
giones de emision esféricas. Sin embargo, muchos trabajos de los tltimos afios se
vuelcan hacia los outflows cénicos como una excepcién y no la regla (Freitas y col.,
2018; Schmitt y col., 2003). Determinar la morfologia del outflow sin informacién
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Figura 69: Modelo de outflow. El disco de gas produciria la emision de las componentes
angosta de Hf3 y central de [OIII], y el outflow se visualiza en la componente
asimétrica de [OIII].

de la inclinacién no es tarea sencilla y atin se requiere de muchos mas estudios
para tener una estadistica concluyente. En nuestro caso, es probable que estemos
en presencia de un outflow cénico visto en la direccion del eje del mismo (ver fi-
gura 69). De esta manera, en la region mads externa del cono estariamos viendo la
superposicion de dos componentes cinematicas diferentes: una turbulenta refleja-
da en la componente asimétrica de [OIII] y dominada por los vientos del disco de
acrecion del AGN, y otra en rotacion discoidal reflejada en la componente angosta
de Hp y central de [OIII].

7.4 DISCUSION

En esta secciéon discutiremos las implicancias de nuestro resultados acerca de la
geometria de los outflows y la importancia del método elegido para restringir el
tamafio estimado de los outflows y su tiempo de vida.

Una correcta decomposicion de las lineas de emision y la subsiguiente identifica-
cién de las diferentes componentes cinematicas, junto a la estimacion del tamafio
del outflow, son cruciales para determinar de manera certera la masa del gas ioni-
zado en el outflow. Las componentes del outflow se ven mds claramente separadas
de las componentes afectadas por el potencial gravitatorio en el diagrama VVD
(ver figura 67), el cual es una herramienta muy util para visualizar las diferentes
componentes cineméticas. Aqui, encontramos que el [OIII] en los spaxels centrales
presenta una alta dispersiéon de velocidades y un alto corrimiento de velocidad,
indicativa de una region dominada por el outflow, mientras que las regiones do-
minadas por la gravedad estan separadas encontrdndose en el régimen de baja
dispersion de velocidades.

La ausencia de puntos en la esquina superior derecha en el diagrama VVD para
[OIII], nos da una restriccién en la geometria y oscurecimiento del outflow. Espe-
ramos encontrar algo de oscurecimiento debido al polvo, debido al evidente disco

101



102

ANALISIS DINAMICO DE LA GALAXIA SDS5J093643.13+505249.6

de rotacién en la componente angosta de Hf3, la cual seguiria la cinemaética estelar.
Junto con un outflow bi-cénico, esto podria explicar la emisién observada predomi-
nantemente corrida hacia el azul de [OIII] (e. g., Bae y Woo, 2016; Bae y Woo, 2014;
Liu y col., 2013; Woo y col., 2016). Dada la predominancia de AGNs con emisién
de [OIII] con asimetrias hacia el azul (e.g., Woo y col., 2016), esto podria implicar
la preferencia de fuertes outflows impulsados por el AGN a ocurrir en sistemas
con discos estelares y de gas en sus regiones centrales.

Como mencionamos en la seccién 7.3.5, determinar el tamano del outflow no es
tarea sencilla y se ha encarado de diferentes maneras en la literatura. Algunos es-
tudios previos se basaron solamente en mediciones basadas en el flujo, utilizando
e.g., [OIII] para definir el tamafio de la regién dominada por outflow (e. g., Bennert
y col., 2006; Greene y col., 2011; Harrison y col., 2014; Liu y col., 2013; Nesvadba
y col., 2006). De manera alternativa, algunas consideraciones simplificadas de la ci-
nemadtica también fueron incluidas en el calculo del tamafio del outflow, como por
ejemplo solamente midiendo el tamafio de la componente ancha de [OIII] (e.g.,
Brusa y col., 2015; Carniani y col., 2015; McElroy y col., 2015; Rodriguez Zaurin
y col., 2013). Sin embargo, el tamafio en el que estamos interesados es el de la re-
gion donde la cinematica del gas ionizado se encuentra dominada por el outflow
impulsado por el AGN. De esta manera obtenemos un radio para el outflow de al
menos ~ 1.5 Kpc, con la mayor parte de la cinematica extrema confinada en el Kpc
central. Hay que tener en cuenta que esta es una cota inferior a la extensién del
outflow, ya que no contamos con informacién sobre el angulo entre la direccién
del outflow con respecto al plano que formaria la barra y el disco central de gas
de la galaxia ni de la altura del (posible) cono de gas. También, aqui solamente
estamos considerando el gas con alta ionizacién (dado por la linea [OIII]JA5007),
pero podria haber una mayor extensién de gas de alta velocidad, pero sin fotones
lo suficientemente energéticos para ionizar el gas. Es por esto que atin no pode-
mos dilucidar atin la escala real del outflow y explicar cémo se pueden depositar
considerables cantidades de energia, a escalas de la galaxia, que puedan inhibir la
formacioén estelar o expulsen el gas de la galaxia.

En el capitulo 6 exploramos la extensiéon de la NLR tomando para esto la relacion
de Schmitt y col. (2003) (ver ec. 27). Para esta relaciéon se asume que la luminosidad
de [OIII] puede ser utilizada en reemplazo de la luminosidad del continuo nuclear,
como se indica a partir de la correlacién bien establecida por varios autores entre
la linea de emisién y la intensidad del continuo (e. g., Cid Fernandes y col., 2001b;
Shuder, 1981; Yee, 1980). Por medio de esta relacién, obtenemos para nuestra ga-
laxia Rnpr = 330 pc. Entonces la linea de [OIIl], y por consiguiente los vientos,
tendrian su origen en una pequenia regién central los cuales se expandirian por
fotoionizacién. En este escenario, el gas del medio se puede calentar hasta 10°K
debido a la actividad del AGN, por medio de fotoinoizacién y calentamiento de
Compton (e. g., Kim y col., 2011). Esto causaria que el gas se expanda y pueda lle-
gar a escapar de la galaxia. A través de la presion de radiacion, los fotones pueden
empujar de manera directa el material. Sin embargo, debido a su menor seccién
eficaz el efecto en el gas ionizado serfa menor, por lo que este efecto estaria limita-
do a la vecindad del AGN donde el flujo de fotones es mas fuerte.

El tiempo de actividad de un AGN es atin un tema de debate. Hay dos lineas prin-
cipales que han sido exploradas: (a) un bajo porcentaje de galaxias se convierten
en quasars y son alimentadas continuamente, manteniéndose activas por Gyrs, o
(b) un agujero negro super masivo existe en casi todas las galaxias, pero tienen pe-
riodos de actividad de tan sélo 10”afios. Con la primera hip6tesis, deberian existir



7.4 DISCUSION

20000

15000

10000

Cuentas

5000

IIIIIIIlIlllIIlIIIIIIlI

_IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII_

0 10 20 30

Radio (pixeles)

Figura 7o: Perfil radial obtenido de la imagen GMOS en banda r.

agujeros negros con masas 100 veces mayores que el maximo observado y con ta-
sas de acrecion mucho menores que el cociente de Eddington, lo cual se contradice
con la evidencia (e. g., Cavaliere y Padovani, 1989). De esta manera, se favorecen
modelos con ciclos de actividad de ~4x10”afi0s, en los cuales muchas galaxias de-
berian hoy tener un agujero negro sin actividad (Haehnelt y Rees, 1993).

Si consideramos la velocidad para la asimetria total determinada a partir del es-
pectro de SDSS para esta galaxia de Av = —1447 km s~ ', daria una edad para el
outflow de 1.08x10° afios. No obstante, a partir de nuestra estimacién de la ex-
tension del outflow y de los gradientes de velocidad medidos, podemos estimar
el tiempo de duracién del outflow el cual podemos relacionar con el tiempo de
actividad del AGN. Sin embargo, nuestra observacion IFU nos permite determi-
nar con mayor precisiéon este valor. Si tomamos una aproximacién esférica para
el radio del outflow (R = 1600 pc) y un gradiente de velocidad para los spaxels
centrales de Av = —600 km s~ !, esto nos da un tiempo de expansion del outflow t
=8.2x10'3segundos = 2.6 x10° afios. Dado que nuestro modelo para el outflow es
en realidad cénico, el valor para el tiempo de expansiéon obtenido serfa un limite
inferior. Este resultado implica que el tiempo de actividad del AGN y la escala
del outflow estdn relacionados. Dado que la extensién maxima que pueda tener el
outflow estd dado por el tiempo de vida del AGN, siendo este el motor de energia
del outflow. Una vez que se “apague” el AGN dejarfamos de tener fotones capaces
de ionizar [OIII], lo que nos daria la extensién méxima que podemos detectar de la
manera planteada en este capitulo, pero de no mediar procesos externos, el mate-
rial continuaria en expansion. En la figura 70 presentamos el perfil radial para esta
galaxia, medido de la imagen en banda r con el instrumento GMOS. Un analisis
preliminar nos permite decir que el bulge alcanza los 1.16 arcsec centrales o 1.25
Kpc en escala espacial. De esta manera, podriamos decir que el outflow alcanzaria
a cubrir al menos el bulge de la galaxia en un ciclo de actividad del AGN.
Finalmente, sabemos por Beckmann y Shrader (2012), que el outflow es capaz de
afectar (y posiblemente eyectar) hasta el ~ 10 % del material del bulge. No pode-
mos estimar como esto impacta en la evolucién del bulge pero si que un vinculo
entre esta evolucién y un ciclo de actividad del agujero negro central no parece
algo tan dificil de establecer. Quizds esto pueda iluminar la oscuridad reinante
en torno a la relacién M-o, lo cual se lograria solamente con méas observaciones
espacialmente resueltas (IFU) de mds objetos a diferentes inclinaciones.
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CONCLUSIONES

El presente trabajo estuvo motivado en la determinaciéon del continuo no-estelar
en nucleos galacticos activos. Para ello, nos centramos en un tipo particular de
objetos, las galaxias Narrow-Line Seyfert 1 (NLS1), por presentar éstas algunas
caracteristicas peculiares dentro del fendmeno de actividad en galaxias.

En una primera parte, describimos la actividad nuclear en galaxias y las par-
ticularidades de las NLS1. Posteriormente, describimos el método utilzado para
estudiar tanto el continuo no-estelar nuclear como el contenido estelar de las ga-
laxias huésped de los AGN. La herramienta utilizada para tal fin fue la sintesis
espectral. Incorporamos una componente del tipo ley de potencia a la base “estan-
dar” de poblaciones estelares, a fin de obtener tanto la forma como la contribucién
del continuo no-estelar. Aplicamos este método a una muestra estadisticamente
significativa de 131 NLS1 hasta una distancia de z=o0.1. Finalmente, estudiamos en
detalle la dindmica del gas en la galaxia SDSSJ093643.13+505249.6 haciendo uso de
la espectroscopia de campo integral con el telescopio Gemini.

Nuestros resultados pueden resumirse como:

» La distribucién de indices espectrales presenta un valor medio de = —1.7
+ 0.6, estando este valor de acuerdo con el encontrado por diferentes autores
para BLAGNs aunque con mayor dispersiéon en su distribucion. La fraccion
de contribucién al flujo observado en NLS1 proveniente de la componente
no-estelar es de Fpy = 0.6 &= 0.2.

= Aplicamos el mismo procedimiento a una muestra de galaxias con poca con-
tribucion al espectro proveniente del AGN (como es el caso de Seyfert 2) y
otra muestra con una alta contribucién al espectro observado de la compo-
nente no-estelar (QSOs) y obtuvimos medianas de indices espectrales de —o.5
y —1.7, respectivamente. Mientras que el (3 obtenido para NLS1 es similar al
de QSOs, la Fp1 es intermedio entre la de Sy2 y QSOs. En el caso de la contri-
bucién al flujo proveniente de la componente no-estelar las medianas fueron
Fpr = 0.2 para las galaxias Seyfert 2 y de Fpi = 0.91 para los QSOs.

» La distribucién de edades para las galaxias NLS1 abarca el rango entre 10%°

y 1078 afios. Sin embargo, la mayoria de las galaxias en nuestra muestra no
muestran indicios de poblaciones jévenes i.e., menores a 1.4X 107 afios. Esta
tendencia a poblaciones estelares principalmente viejas, puede explicarse de-
bido a un efecto de apertura y al hecho de que estamos observando el bulge
de la galaxia.

» Las metalicidades estelares de estos objetos son en general subsolares, con
un valor medio de < Z,/Z4 > = 0.6 + 0.2.

= Las mediciones y descomposiciéon de los perfiles de las lineas de emisién
nos permitieron estudiar los rangos de velocidades involucrados en la NLR
y BLR. Como es de esperar, la dispersion de velocidades de la NLR es de
algunos cientos de km s~!, mientras que en la BLR se ven dispersiéon de
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velocidades tipicas para la mayoria de las galaxias activas que van desde los

~9oo km s~ alos 4500 km s~ .

= De acuerdo a nuestras mediciones, solamente un 29 % de la muestra (39 obje-
tos) cumple con la definicién de NLS1, con la mayoria de los espectros (61 %)

presentando una componente ancha de HB >2000 km s~ '.

» En 99 galaxias de la muestra (~ 76 %) se detecté una componente asimétrica
en la linea [OllIJA5007. Esta componente presenta una distribucién de dis-
persién de velocidades entre ~ 170 y 1600 km s~!, con una mediana de 600
kms~'. La componente central de [OIlIJA5007 presenta valores de velocidad
acordes con los esperables para la NLR, siendo entre 70 y 500 km s~ los

valores encontrados de velocidades, con mediana de 200 km s .

= Encontramos que el cociente de flujos R4570 abarca un rango entre 0.15y 2,
con mediana de 0.74, en acuerdo con lo encontrado en la literatura.

= Encontramos una correlaciéon débil, pero significativa, entre la diferencia de
velocidades radiales de la componente asimétrica y la central de [OllI]JA5007
y el FWHM de la componente asimétrica. Esta correlaciéon (r=—0.34 y p-
value=0.0005) sugiere que mientras mas rdpido se mueve el “outflow” a tra-
vés del medio, el gas se vuelve mds turbulento.

= Pareceria encontrarse una relacién entre la BLR y la NLR dada por Rss7¢
y [OII]JA5007. Existe una débil anti-correlaciéon entre el corrimiento al azul
de [OIII] con respecto a HP y R4570 (r=—0.33). Ademds, se confirma que la
anti-correlacion entre R4570 y el EW[OIII], conocido como el plano EV1, es
también valida para galaxias NLS1.

= Con respecto a la luminosidad de la componente ancha de Hf3, encontra-
mos un excelente acuerdo entre la misma y Fpr (r=0.72) y también con la
luminosidad total del continuo en 5100 (r=0.79).

= Las masas de agujeros negros, estimadas a partir de la luminosidad y ancho
de la componente ancha de Hf3, abarcan el rango en log(MgH /M®)=5.6 — 7.5,
lo cual las sittia en el limite inferior de masas de agujeros negros centrales de
galaxias. Verificamos la relacién M-o,, tomando las masas de agujeros negros
centrales asi medidas y estimando las dispersiones de velocidades estelares
a partir de diferentes métodos. Obtenemos que las galaxias NLS1, si siguen
la relacién M-o, para galaxias normales.

= Comparamos las masas de agujeros negros negros de nuestra muestra con la
Fpr y encontramos una correlacién entre ellas con r=0.59.

= En acuerdo con resultados previos de otros autores, tenemos una clara anti-
correlacion entre el cociente de Eddington y la masa de agujero negro (r=—o0.59),
indicando que los agujeros negros de menor masa estan creciendo mds rapi-
do que aquéllos méds masivos.

= Se llevaron a cabo observaciones con el telescopio Gemini utilizando GMOS-
IFU, de la galaxia SDSSJ093643.13+505249.6. Esta galaxia fue seleccionada de
nuestra muestra de 131 NLS1 debido a su notable corrimiento al azul de
la linea [OIIIJA5007 con respecto a HB y la fuerte diferencia de velocidades
radiales entre la componente central y la asimétrica de [OIII], siendo estas
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propiedades caracteristicas de un fuerte viento (outflow) en la regién central
de la galaxia.

= A partir de las observaciones en el modo GMOS-IFU, realizamos mapas de
flujo, velocidad radial y dispersiéon de velocidades para las distintas compo-
nentes cinemdticas de las lineas de emisiéon Hf3 y [OIlI]JA5007. Por medio de
estas mediciones, estimamos el radio proyectado del outflow en esta galaxia
en > 1.5 Kpc, con un tiempo de vida de aproximadamente 2.6 x10° afios.

= Con relacién al punto anterior podemos decir que, los fuertes vientos obser-
vados generalmente en NLS1 pueden alcanzar a cubrir un radio similar, o
incluso mayor, al del bulge de su galaxia, en un tiempo equivalente al esti-
mado de actividad del AGN.

De todo esto surge un escenario de alta actividad en las regiones centrales de los
NLS1 debido a las altas tasas de acrecion asociadas a relativamente bajas masas
de agujeros negros centrales, y a un alto porcentaje de la contribucién no-estelar.
Complementa este esquema la inclusién de “outflows” afectando de alguna mane-
ra la NLR y el bulge de la galaxia (posiblemente inhibiendo la formacién estelar)
en objetos con alta tasa de acrecion.
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