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Resumen

Varias muestras de espectros galaxias activas, casi en su totalidad conformadas por galaxias Seyfert, fueron
analizadas con el propdésito de estudiar la emisién de lineas coronales, LCs, (lineas prohibidas de alta ionizacién).
La primera muestra estd conformada por 54 nicleos activos con espectros en el infrarrojo cercano (0.8-2.3 pm);
la segunda es una seleccién de 265 galaxias en las que se detecté al menos una linea coronal en el rango 6ptico
del espectro, obtenidos por la prospeccién del cielo Sloan (SDSS, por sus siglas en inglés). Una tercera muestra
estd constituida por 34 galaxias emisoras de lineas coronales (20 de las cuales fueron obtenidas del SDSS) y las
restantes tomadas en el observatorio de Pico dos Dias en Brasil.

Se observa emisién coronal en el infrarrojo cercano en el 63 % de las galaxias que conforman la primera mues-
tra, siendo las lineas de [Sivi] 1.9630 pum y [S viil] 0.9913 pm las que aparecen con mayor frecuencia en las galaxias
Seyfert 2 que en las Seyfert 1. Lineas con mds alto potencial de ionizacién (PI), como [Six] 1.4301 pm y [SIX]
1.2520 pum, aunque menos conspicuas que las anteriores, son igualmente observadas en ambos tipos de galaxias
en proporciones similares. La proporciéon de LCs es semejante en objetos Syl y Sy2. Correlaciéon entre el ancho
completo a mitad de la altura (FWHM) con respecto al PI es solo observada en pocos objetos. Parece existir
evidencia de desexcitacién colisional para las lineas de maés alto PI a través de un gradiente de densidad. También
presentamos la influencia que tiene sobre la emisién coronal la luminosidad en rayos X tanto suaves (0.1-2.4 keV)
como duros (2-10 keV).

Con respecto a los datos del SDSS, se encontré que de 659 espectros de galaxias Seyfert con magnitudes aparen-
tes hasta 17.5, la tercera parte muestran emisiéon de Fe vil. Discriminadas por tipo se hallé que las probabilidades
de emisién de ese i6n son de 43 %, 15 % y 56 % para las galaxias Syl normales Sy2 y NLS1, respectivamente. Se
confirma la anisotropfa de emisién de [Fe vil] AG087 entre objetos Syl y Sy2 (mayor cantidad de emisién en los
primeros que en los segundos). Dicha anisotropia es observada también en las lineas de [Ne v] A3426 y de [FeX]
A6374. Se observa, con base a indices de color, que en aquellas galaxias emisoras de LCs, las Sy1 tienden a ser méas
azuladas que las Sy2. Todo lo anterior sugiere que la principal regién de emisién de Fe VII reside en la cara interna
del toroide oscurecedor. Por otro lado, se observan fuertes correlaciones entre las luminosidades de las LCs (como
también en sus flujos). También existen correlaciones entre los flujos de las LCs y los flujos de lineas prohibidas de
menor PI. También existen correlaciones fuertes entre las LCs y los rayos X suaves (0.1-2.4 keV) y entre el Fevil y
NeV y los rayos X duros (2-10 keV) aunque este dltimo resultado es marginal. En suma, esto apoya un proceso de
fotoionizacién proveniente de una fuente central como mecanismo principal de ionizacién de las LCs. Se reporta
también una relacién entre la luminosidad de algunas LCs y la luminosidad en radio en 1.4 GHz hasta un valor
de luminosidad en radio (log L ~31.5 erg. s~ Hz™') a partir del cual la luminosidad de la LC es irregular y con
tendencia a disminuir. Algo semejante se observa con lineas de méas baja ionizacién. Se determinaron condiciones
fisicas para la zona de emisién de Fe vII: se hallaron valores de temperatura comprendidos entre 10000 y 50000 K
y densidades electrénicas que pueden alcanzar a los sumo 10® a 107 cm 3.

Finalmente, con la tercera muestra conformada por espectros con emisién coronal particularmente intensa, se
realizd un estudio cinematico de la zona de emisién coronal. El comportamiento de las LCs es diferente del que
presentan lineas de baja ionizacién tales como O 111y O1. Las LCs tienden por lo general a presentar un FWHM
un poco mayor, indice de asimetria (IA) negativo, valor de kurtosis mds pequeno y desplazamiento de pico de
linea pronunciado hacia el azul. Dicho desplazamiento del pico de linea sugiere la existencia de dos poblaciones
de galaxias con relacién a la emisién de [Fevil] A6087. Se establecié que para este i6n el desplazamiento del
pico de linea hacia al azul viene acompanado por un marcado IA con alas extendidas también hacia el azul
que pueden indicar que el gas coronal hace parte de outflows producidos por el chorro de radio. Se encontraron
anticorrelaciones moderadas entre luminosidades en radio a 1.4 GHz y el desplazamiento del pico de linea de las
LCs que sugiere una participacién del chorro de radio en el desplazamiento del gas coronal en direccién hacia el
observador.
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Capitulo

Nucleos activos de galaxias

1.1. Definicion

Se denominan AGNs (Active Galactic Nuclei, nicleos activos de galaxias) a sectores emisores de can-
tidades excepcionales de radiacién electromagnética que son observados en la regién central de algunas
galaxias (ver figura 1.1). Dicha emisién no es posible explicarla en términos de una simple acumulacién
(aunque sea anormal) de estrellas en dicha regién (Peterson, 1997; Sparke & Gallagher, 2000; Kitchin,
2007).

Casi todos los AGNs tienen en comin varias caracteristicas que son consideradas poco usuales (Krolik,
1999; Mo, van den Bosch & White, 2010): i) ocupan un espacio relativamente compacto que es mucho
més brillante que cualquier otra regién del mismo tamano en una galaxia normal; ii) el espectro presenta,
ademads de un continuo no estelar (no térmico), prominentes lineas de emision, parecidas a las que exhiben
las regiones HII y nebulosas planetarias, salvo que en los AGNs las lineas de emisién son notoriamente
més anchas y de mayor ionizacién; #4) la intensidad de las lineas espectrales y del continuo suele ser
variable aunque no periddica, y ) son brillantes practicamente en todo el espectro electromagnético,
desde el radio, pasando por el IR, visible, UV e incluso en rayos gamma.

El aspecto més relevante de un AGN es que la fuente del fendémeno es relativamente “pequenia” (usual-
mente concentrada en un volumen inferior a 1 pc®) y atin asf consigue generar una energfa que puede ser
del mismo orden —y no son raros los casos que alcance hasta tres y cuatro 6rdenes de magnitud— la energia
que emite todo el resto de la galaxia en si. Tratandose de regiones concentradas, no es de extranar que el
aspecto que mas dificulta el estudio de la naturaleza de los AGNs radica en que observados atin con los
telescopios mas potentes no es posible escrutar la principal regién de emisién. Sélo en ciertos casos muy
especificos tales como en Circinus, Centaurus A, NGC 4151 y NGC 1068, que son de las galaxias Seyferts
més cercanas (distancias de 7, 7.3, 13 y 15 Mpc respectivamente) es posible observar regiones con una
extension de pocas decenas de parsecs y, en algunos casos, de unos pocos parsecs (Jaffe, 2004).

En la siguiente seccién se comentaran generalidades de aquellos objetos astrofisicos que exhiben la
presencia de un ntcleo activo.

13
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Figura 1.1: Dos galaxias estudiadas en esta tesis que exhiben la presencia de un AGN en su parte central y son emisoras
de lineas coronales. Izquierda: NGC 4151; derecha: Mrk 573.

1.2. Las galaxias Seyfert

Las galaxias Seyfert constituyen el tipo mas frecuente de galaxias con ntucleo activo. Fueron prime-
ramente diferenciadas por C. Seyfert (Seyfert, 1943) a mediados de la Segunda Guerra Mundial. Este
astrénomo puso en evidencia la existencia de un pequeno grupo de galaxias espirales cuyo ntcleo parti-
cularmente brillante emite lineas de emisiéon de alta y baja excitacién similares a las que se encuentran
en las nebulosas planetarias (ver figura 1.2). Tal y como se diferencian hoy en dia, las galaxias huésped
de un nucleo Seyfert! poseen morfologia casi siempre espiral, con nicleo brillante que emite lineas de
emisién anchas y variabilidad en rayos UV y rayos X, aunque no son fuentes intensas de radio (Emerson,
1997). Desde el punto de vista de luminosidad se definen como galaxias Seyfert a aquellos AGNs de baja
luminosidad (Mp > —21.5 4 5log Hy, donde Mp es la magnitud absoluta en la banda del azul y Hy es
la constante de Hubble) en el que la galaxia hospedera es claramente detectable (Emerson, 1997).

Khachikian & Weedman (1974) fueron los primeros en reconocer, a mediados de los anos 70 del siglo
XX, que existen dos tipos distintos de galaxias Seyfert las cuales se distinguen entre si por la presencia
o ausencia de componentes anchas sobre las lineas de emisién permitidas. Las galaxias Seyfert 1 (Syl)
tienen dos conjuntos de lineas de emisién: un conjunto estd conformado por lineas delgadas y el segundo
por lineas anchas, pero en este tltimo caso sélo son lineas permitidas; ademas suelen presentar un conti-
nuo notoriamente azul. Las galaxias Seyfert 2 (Sy2) muestran sélo lineas delgadas de todas las especies
con un continuo muchas veces dominado por lineas de absorcién estelares. Ahora bien, puesto que el an-
cho de las lineas es, para estos sistemas, universalmente atribuido a ensanchamiento Doppler diferencial
debido a los movimientos abultados de las nubes emisoras de las lineas (Woltjer, 1959; Véron, 1981),
se desprende que las lineas permitidas (producidas principalmente por H1, Hel y Hell) se originan en
regiones con velocidades entre 1000 y 5000 km s~!, mientras que las lineas prohibidas (por ejemplo [O 111]

LEl nombre de galaxia Seyfert para designar este tipo de objetos es atribuido a de Vaucouleurs (de Vaucouleurs, 1960;
Collin, 2006).
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Figura 1.2: Espectro 6ptico de la galaxia VIII Zw 36.

AA4959.5007, [N 1] AA6548, 6584 y [S11] AN6T17, 6731) corresponden a regiones emisoras con velocidades
del orden de 500 km s~!. En comparacién, las galaxias normales que exhiben lineas de emisién presentan
velocidades del gas emisor que no sobrepasa los 100 km s~! (Carroll & Ostlie, 1996). Varios autores han
subdividido atin més la clasificacién (Osterbrock & Ferland, 2006). Por ejemplo, algunas galaxias que
presentan perfiles de emisién del H1 en el que ambas componentes resultan ser facilmente identificables
se conocen como galaxias Seyfert 1.5; otras exhiben componentes delgadas fuertes y componentes anchas
en Ha y HB muy débiles pero atn visibles se clasifican como Seyfert 1.8 y aquellas en las que puede verse
algo de la componente Ha pero nada de HB se llaman Seyfert 1.9. Hay que aclarar, sin embargo, que
dicha clasificacion fue elaborada con observaciones de AGNs realizadas en el 6ptico pero con el tiempo se
evidencié que algunos objetos, clasificados originalmente en el éptico como Seyfert 2, al ser observados
en el infrarrojo cercano (NIR) y en el infrarrojo mediano (MIR) muestran la presencia de componentes
anchas en las lineas Pag, Pac y Bry (Blanco, Ward & Wright, 1990; Rix et al., 1990).

Las galaxias NLS1 (Narrow Line Seyfert 1, Seyfert 1 de lineas delgadas) son un tipo de galaxia Seyfert
1 (esto es, con signos inequivocos de ser un objeto Syl, tales como lineas intensas de Fe1r y O 111 relativa-
mente débiles con relacién a las lineas de Balmer) en la que las bases de las lineas de recombinacién son
ligeramente méas anchas que las lineas prohibidas (en particular H3 < 2000 kms™!), con propiedades en
los rayos X bien particulares (fuerte exceso en rayos X suaves con rapida y extrema variabilidad) y con
relacién [O111] A5007/HB < 3, aunque hay excepciones si estdn presentes lineas coronales intensas (ver

més adelante) (Pogge, 2000).

En esta tesis diferenciaremos los objetos NLS1 de los Syl “normales”, entendido como normales todos
aquellos Syl de lineas anchas. Sin embargo, no utilizaremos la divisién fina entre objetos Syl: aquellos
objetos serén clasificados como de tipo 1 (T1) cuando son cuasares o como galaxias Seyfert 1 (Syl)
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asf hayan sido clasificados por otros autores como galaxias Seyfert 1.x (x= 5, 8, 9)2. Los objetos con
todas sus lineas delgadas serédn clasificados indistintamente como galaxia Seyfert 2 (Sy2) o, de forma mds
general, de tipo 2 (T2).

1.3. Otras galaxias con AGNs

Los cuasares® fueron descubiertos en los afios 60 (Schmidt, 1963) como contrapartes épticas de radio-
fuentes detectadas en prospecciones sistematicas del cielo realizadas con radiotelescopios. Observacional-
mente son objetos con apariencia estelar aunque sus espectros no son de naturaleza térmica y presentan
notables corrimientos hacia el rojo. Sus espectros son semejantes a las que producen los nicleos de las
galaxias Seyfert (tanto de T1 como T2), aunque las lineas de absorcién estelar son muy débiles o in-
existentes y las lineas delgadas suelen ser més débiles con relacién a las anchas (Peterson, 1997). Los
cuasares estan dentro de los objetos méas luminosos del universo en aquellas longitudes de onda en las que
son observados. Estudios de alta resoluciéon angular muestran que los cuasares estan presentes en todo
tipo de galaxias, aunque en el universo local los cuasares més luminosos usualmente residen en galaxias
elipticas masivas (Appenzeller, 2009). Aunque si bien fue a través de su fuerte emisién de radio lo que
condujo a su descubrimiento, con el tiempo se evidencié que sélo entre un 5-10 % de los mismos son bas-
tante luminosos en el radio (ruidosos en radio). Los cuasares silenciosos en radio, en una época llamados
QSOs (por Quasi-Stellar Objects), muestran también emisién en el radio cuando son observados con la
suficiente sensibilidad (Schneider, 2006). Adicionalmente, los cuasares suelen ser objetos que presentan
notable variabilidad en luminosidad.

Si bien en un inicio la distincién entre cuasar y galaxia Seyfert estaba basada en un punto de vista
morfolégico (en los primeros no se identificaba la galaxia huésped; en los segundos sf) modernamente la
diferenciacién descansa en términos de luminosidad. Véron-Cetty & Véron (2010) ha utilizado el criterio
de llamar cuasar a todo ntcleo activo que sea mas brillante que Mp = —22.25. Hasta tiempos relativa-
mente recientes se creyé que los cuasares eran exclusivamente AGNs de tipo 1 (lineas de recombinacién
con bases muy anchas). Sin embargo, varios investigadores teorizaron sobre la existencia de cuasares
fuertemente oscurecidos, llamados de tipo 2, andlogos a las galaxias Seyfert 2. Solo a partir de 2002
comenzaron a surgir candidatos serios para este tipo de objetos (Norman, 2002) y desde entonces se han
reportado més candidatos (Zakamska et al., 2003).

Los blazares son una subclase de cuasares que se caracterizan por presentar propiedades que son
extremales dentro de los AGNs (Kembhavi & Narlikar, 1999) tales como variabilidad fuerte y rdpida en
el 6ptico (a escalas menores a un dia), polarizacién elevada (= 3 por ciento), emisién suave del continuo
desde el IR hasta el UV y un continuo fuerte y variable en radio. Suelen presentar ademés un aparente
movimiento superluminico. Los blazares se suelen dividir en dos subclases: a) los objetos OVV (por Opti-
cal Violent Variables) y b) objetos BL Lac, llamados as{ por el prototipo de esta clase, BL Lacertae. Los
primeros presentan lineas de emision fuertes; en los segundos la lineas de emisién son débiles o ausentes.

Las radiogalaxias son casi con exclusividad galaxias elipticas gigantes con fuerte emision en el radio

2En este sentido, hemos seguido el criterio de Rush, Malkan & Spinoglio (1993) quienes agrupan los tipos 1, 1.5, 1.8 y
1.9 conjuntamente como objetos de tipo 1. Pero advertimos que dicho criterio no es universal.

3La palabra cuasar (quasar) fue propuesta por Hong-Yee Chiu en 1964 como medio para simplificar el hasta entonces
largo nombre de fuente de radio cuasi estelar (quasi-stellar radio sources) para designar esos objetos.
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(L1.4gu. > 10*® WHz ™!, Blandford, Netzer & Woltjer (1990)) y suelen mostrar una estructura parti-
cular consistente en dos l6bulos emisores de radio ubicados a ambos lados de la galaxia, que en algunos
casos se extienden a escalas de los kiloparsecs. En su espectro 6ptico presentan fuertes lineas de emision y
con base en ellas se dividen en dos clases: a) las radiogalaxias de lineas anchas (broad-line radio galazies,
BLRG) y b) las radiogalaxias de lineas delgadas (narrow-line radio galaxzies, NLRG). Puede decirse que
ambos tipos constituyen los andlogos radio ruidosos de las galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2, respectivamente.

Los LINERs (low-ionization nuclear emission-line region, regién nuclear emisora de lineas de baja
ionizacién) constituyen la versién menos energética de los AGNs. Al parecer se encuentran en una im-
portante fraccién de los niicleos de las galaxias, estiméandose que pueden existir hasta en un 53 % de las
galaxias S0/a-Sab, un 34 % de las Sb-Sbec y un 46 % de elipticas (Osterbrock & Ferland, 2006). Espec-
troscopicamente son parecidas a las galaxias Seyfert 2 exceptuando que algunas lineas de baja ionizacién
tales como [O 1] A6300 y [N 11] A6548, 6584 son relativamente fuertes y las lineas de alta ionizacién estédn
ausentes.

Los objetos ULIRG (Ultraluminous Infrared Galazry, galaxia ultraluminosa en el infrarrojo) son ga-
laxias que emiten enormes cantidades de energia en el infrarrojo, por encima de Lg_1000 ym > 1012L@
(Ls—1000 um representa la luminosidad integrada entre 8 y 1000 ym y L la luminosidad solar, 3.96 x 1033
erg.s~1). Esto se ha interpretado en términos de intensa formacién estelar (lo que las convierte en las gala-
xias de tipo starburst* mas luminosas) o, alternativamente, en un cuasar embebido en enormes cantidades
de polvo. Morfolégicamente en su mayoria aparecen como galaxias interactuantes ricas en gas.

1.4. Paradigma del AGN

Aunque existen ain cierto tipo de anomalias y detalles por aclarar, el paradigma actual sostiene
que todo el “zoolégico” de objetos que citamos arriba son en realidad la manifestacion de un mismo
fenémeno. Este escenario, también conocido como Modelo Estandar, postula la existencia de un agujero
negro supermasivo (Rees, 1984), esto es, del orden de 103~° My (donde Mg representa una masa so-
lar: 2 x 10%° kg) rodeado de material gaseoso que cae hacia el agujero por fenémenos viscosos y por lo
tanto pierde energia potencial gravitacional que ha de convertirse en una fabulosa liberacién de energia
radiante (Narayan & Quataert, 2005). Este material gaseoso a alta temperatura es denominado disco de
acrecién, llamado as{ por su geometria que se deduce a partir de consideraciones tedricas (Frank, King &
Raine, 2002). Dicho disco es la fuente principal de emisién de radiacién electromagnética y, por lo tanto,
suele referirse como el motor (engine). Posiblemente ligado al disco, se observa en numerosos AGNs un
chorro de radio generalmente en direcciones opuestas que en algunos casos puede extenderse a la escala
de los kiloparsecs (Kembhavi & Narlikar, 1999). Para explicar la presencia de lineas de emisién fuertes
y anchas en los espectros, los astrénomos asumen la existencia de distintas regiones de gas las cuales
rodean al disco de acrecién a distancias ya bastante apreciables y las cuales se supone que estan siendo
fotoionizadas (Davidson & Netzer, 1979; Aller, 1984) por la intensa radiacién que proviene del motor.
Colectivamente se distinguen dos zonas gaseosas bien diferenciadas, de acuerdo con el ancho de las lineas
de emisién que se supone provienen de ellas. Las lineas mas anchas, aquellas que poseen velocidades del

4Este tipo de galaxia se caracteriza por presentar intensa formacién estelar, con nimeros elevados de estrellas de tipo
espectral O y B y gran cantidad de polvo. Las tasas de formacién estelar pueden alcanzar del orden de 100 M® afio~! o
maés, esto es, al menos cinco o diez veces mds de lo que puede presentar una galaxia espiral gigante de tipo Sc (Mackie,
2011).
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orden de 10* km s~!, se originan en una regién gaseosa que debe estar cerca del motor, probablemente a
unos 0.05 parsecs (0.1 anos luz), y es denominada BLR (Broad Line Region, regién de lineas anchas). La
otra regién, mds alejada (5 a 3000 parsecs), es la NLR (Narrow Line Region, regién de lineas delgadas)
conformada por nubes con velocidades del orden de 2 —9 x 10?2 km s~! y de menor densidad, lo suficiente
como para que generen emisiones de lineas prohibidas. Importante desde el punto de vista de los modelos
de unificacion es la postulacién de la existencia de una zona, en forma de toroide, de alto poder oscure-
cedor constituida por gas molecular y polvo, que estd entre 1y 10 parsecs (3 a 30 afios luz), ver figura 1.3.

Tyl

NLR
o)
©
©
o
I
© DISCO DE "
ACRECION BLR % Tv2
y
ﬂ < %
@ ~
AGUJERO °
NEGRO 1 1 1 1 1 1 1
15 16 17 18 19 20 21
log (cm)
10

Figura 1.3: Un corte transversal que muestra los principales constituyentes del Modelo Estdndar (también llamado modelo
unificado) de un AGN.

La aparente variedad de AGNs radica, fundamentalmente, en la orientacion espacial que presenta la
estructura emisora con relacién al observador (Antonucci, 1993). Asi, tenemos un AGN de tipo 1 cuando
su orientacion espacial es tal que permite observar la BLR; es de tipo 2 cuando ello no es posible porque
el toroide oscurecedor lo impide (ver figura 1.3). La robustez del paradigma descansa en el hecho de que
la gran mayoria de las observaciones realizadas en distintas zonas del espectro electromagnético hechas
a todo tipo de AGNs parecen ajustarse a dicho modelo. Podemos comentar las siguientes, seleccionadas
de una abultada lista: observaciones de luz polarizada realizadas a galaxias Seyfert 2 revelan una BLR
oscurecida (Antonucci & Miller, 1985; Miller & Goodrich, 1990); objetos de tipo 1 poseen chorros de
radio mds cortos que los que presentan los objetos de tipo 2 por factores de 2-3 (Schmitt et al., 2001) y
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el hecho de que los objetos de tipo 2 sean menos luminosos que los objetos de tipo 1 cuando se observan
en rayos X tanto suaves como duros (Comastri et al., 1995).

1.5. La regiéon de lineas coronales

Como se habré notado, los astréonomos atribuyen para cada familia de lineas una zona espacial clara-
mente diferenciada en la que se supone se deben originar dichas lineas: la BLR origina las lineas anchas;
la NLR origina las lineas delgadas. Puesto que en los espectros de algunas galaxias activas se observan
lineas de emisién que son caracteristicas de especies de muy alta ionizacién, algunos astrénomos han pos-
tulado la existencia de una zona conocida como CLR (Coronal Line Region, regién de lineas coronales).
Estas lineas coronales (LCs) hacen referencia a transiciones prohibidas de estructura fina del estado base
emitidas por especies quimicas en estados altamente ionizados. Ello explica que las lineas coronales se
denominen también FHILs (Forbidden high-ionization lines, lineas prohibidas de alta ionizacién). Para el
proposito de esta tesis, y acogiéndonos a la mayoria de los autores, por LCs llamaremos a todas aquellas
emisiones de excitacién colisional que provienen de especies quimicas con potenciales de ionizacién (PI)
del orden o mayor a los 100 eV°. Las transiciones que dan lugar a las lineas coronales se presentan entre
niveles con la misma configuracién (por lo tanto son prohibidas por la regla de seleccién Al = 0) pero
con valores diferentes del momentum angular total J (particién de estructura fina) que corresponden a
longitudes de onda en el visible o el infrarrojo (Emerson, 1997). Es importante tener en cuenta que las
transiciones que dan origen a las LCs, de forma similar a las conocidas [O 111] AA4959, 5007 y otras lineas
prohibidas, son excitadas sélo por colisiones (Oliva, 1997). En el apéndice A se encuentran algunos datos
atémicos de las principales lineas coronales que se estudian en el presente trabajo.

El nombre “coronal” deriva del hecho de que estas lineas provenientes de especies quimicas altamente
ionizadas fueron observadas por vez primera en el espectro 6ptico de la corona del Sol, la regiéon muy
tenue y més externa de la atmosfera solar. Inicialmente esas lineas no fueron identificadas con un ele-
mento conocido por lo que se supuso que eran debidas a un elemento hasta entonces no descubierto que
se llegd a bautizar incluso como Coronio (Claridge, 1937). Fue Walter Grotrian en 1939 (Ambartsumidn,
1966) quien descubrié que las longitudes de onda de ciertas transiciones prohibidas en los estados fun-
damentales del Fet? y Fet10 correspondian a dos de las misteriosas lineas observadas en la corona. La
confirmaciéon de este descubrimiento junto con la identificacién de otras lineas provenientes de elementos
en alto grado de ionizacién fue realizada poco después por Edlen (Swings, 1943).

Las LCs no han sido observadas unicamente en la corona solar. Algunas de ellas se han detectado
en nebulosas planetarias donde, a parte de aquellas comtinmente observadas en el 6ptico (ver seccién
1.5.1) se ha hallado [Sivi] A1.96 pm y [SiviI] A2.48 um en objetos tales como NGC 6302 y NGC 6537
(Ashley & Hyland, 1988), en novas (Greenhouse et al., 1988, 1990), en la corona de otras estrellas, tal
como CN Leonis en donde se detect6 [Fe x1m1] A3388.1 A (Schmitt & Wichmann, 2001) y en otras enanas
blancas (Fuhrmeister, Schmitt & Wichmann, 2004) y, por supuesto, en algunos nicleos activos de galaxias.

5En contraste, los PI para especies quimicas observadas rutinariamente en espectros de AGNs y en general de nubes
fotoionizadas son del orden de 54.4 eV (Het2), 41 eV (Net?), 35 eV (072), 29.6 eV (NT1) y 23.3 eV (ST1).
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1.5.1. Lineas coronales en AGNs

Las LCs fueron ya observadas en objetos astrofisicos en el trabajo cldsico de Seyfert (Seyfert, 1943).
Allf se anuncié [Fevil] AAA5158, 5721, 6087 (PI = 99 eV) en los nicleos de NGC 1068 y NGC 4151.
Minkowski & Wilson (1956) reportan la existencia de [FeX| A\6374 (PI=235 eV) en Cygnus A. En el
mismo afio Minkowski encuentra en NGC 4151 (citado por Oke & Sargent (1968)) la linea de [Fe X1V]
A5303 (PI=361 eV). Roberts (1963) identifica la presencia de [Ne v] A3426 (PI = 97 eV) en NGC 1068°.
Poco después se reporta esta misma linea coronal en un cuasar, la primera en ser detectada en este tipo
de objetos, en el recientemente descubierto objeto llamado 3C 48 (Greenstein & Schmidt, 1964). La linea
de [Fex1] A\7892 (PI=262 eV) fue detectada por vez primera en los afos 70 cuando Grandi (1978) la en-
cuentra en 9 galaxias Seyfert, entre ellas NGC 1068 y NGC 4151. Otra linea, muy pocas veces observada,
es la de [S x11] A7611 (PI=505 V), que fue detectada en NGC 1068 (Kraemer & Crenshaw, 2000) aunque
fue observada pero no identificada por Osterbrock (1981) en III Zw 77.

Las LCs en el infrarrojo tanto cercano (NIR) como medio (MIR) tuvieron que esperar un poco mas
en ser descubiertas, dada la poca o nula transparencia de la atmosfera terrestre en esa zona. Las dos LCs
maés prominentes en el NIR fueron identificadas al iniciar la década de los noventas del siglo pasado: Oliva
& Moorwood (1990) detectan [Sivi] 1.9630 pm (167 eV) en NGC 1068, mientras que Osterbrock, Shaw
& Veilleux (1990) hacen lo propio con [Svil] 0.9530 pm (PI=281 ¢V) en NGC 4151. Pronto llegarian
otras mas. La tabla 1.1 describe la deteccion de otras LCs tanto en el NIR como en el MIR.
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Figura 1.4: Varias lineas coronales en el espectro éptico de la galaxia RXSJ09475+1005. Las unidades de flujo estdn en
erg. cm™2 s71A~1 y las unidades de la longitud de onda en A.

Desde el punto de vista observacional, al ser comparadas con las lineas de recombinacién (v.gr., He,

6Tanto [Nev] A3426 como [Nev] A3346 ya habian sido observadas por Mayall (1934), aunque no identificadas, en el
espectro de NGC 4151.
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| Linea (pum) | PI (eV) | Reportada |

[Si viI] 2.4830 205 Moorwood & Oliva (1991)
[Cavi) 2.3213 128 Moorwood & Oliva (1993)
[Si 1x] 3.93 303 Oliva et al. (1994)

S 1x] 1.2520 328 Oliva et al. (1994)

[Fe x| 1.0747 331 Thompson (1995)
[Fex1] 1.0798 331 Thompson (1995)
[Six] 1.4301 351 Thompson (1996)
[Nev] 14.32 97 Moorwood et al. (1996)
[Nev] 24.31 97 Moorwood et al. (1996)
[Nevi] 7.66 126 Moorwood et al. (1996)
[MgV] 5.62 109 Moorwood et al. (1996)
[Mgvri] 5.51 186 Moorwood et al. (1996)
[Mg v 3.03 225 Moorwood et al. (1996)
[Si1x] 2.59 303 Moorwood et al. (1996)
[Siix] 3.93 303 Moorwood et al. (1996)
[Al1x] 2.0450 285 Maiolino et al. (1997)
[Fe v 7.82 99 Sturm et al. (2002)
[Fe v 9.53 99 Sturm et al. (2002)
[Sivi] 6.49 205 Sturm et al. (2002)
[Navi] 8.61 138 Sturm et al. (2002)
[Cavi] 4.09 109 Lutz et al. (2002)

Tabla 1.1: Otras lineas coronales en el NIR y MIR. La primera columna contiene la linea en micrémetros; en la segunda
su potencial de ionizacién correspondiente y en la tercera el autor que la reporté por primera vez.

Hp) o las lineas prohibidas de baja ionizacién (v.gr., [O 1] AA4959, 5007, [N11] AA6548, 6584) que son
tan comunes en los espectros de AGNs, las LCs no suelen ser lineas de gran intensidad. Usualmente
[Fe vii] A6087/[O111] A5007 ~ 1/15-1/100, (ver por ejemplo la Figura 1.4). Ademds, la contaminacién en
numerosos casos por fuertes lineas de absorcion estelar hacen que la verificacién de la presencia de LCs en
un espectro y su medida no sea una tarea inmediata, requiriéndose en la mayoria de los casos relaciones
de senal/ruido relativamente grandes para llegar a un resultado significativo. Tal y como se desprende
del dltimo parrafo de la seccién 1.5, LCs no se detectan en los nticleos de espectros de galaxias normales,
al igual que no se detectan en galaxias starburst (llamadas también galaxias H II) ni en LINERs. Por
el contrario, es en el ntucleo de las galaxias Seyfert del universo local donde son relativamente faciles de
detectar (Koski, 1978; Penston et al., 1984; Nagao, Taniguchi & Murayama, 2000), pero ha sido evidente
desde un inicio que no toda galaxia Seyfert es emisora de LCs. Las galaxias Seyfert que presentan LCs
son de ambos tipos (T1 y T2), pero trabajos previos indican que son mds intensas en las primeras que en
las segundas (Heckman & Balick, 1979; Shuder & Osterbrock, 1981; Penston et al., 1984; Schmitt, 1998).
También se observan LCs particularmente intensas en el subtipo NLS1 (Rodriguez-Ardila et al., 2002b).
Es frecuente encontrar LCs en las radio galaxias, tanto en la BLRG como NLRG (Osterbrock, 1979). Se
han observado LCs, preferencialmente [Ne v] A3426, en algunos cuasares clsicos (no se ha observado en
blazares), pero son aun menos conspicuas en esta clase de objetos que en las galaxias Seyfert (Appenzeller
& Wagner, 1991; Wilkes, 1986). Algunos objetos ULIRG también presentan emisién coronal (Murphy et
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al., 2001; Tran, Cohen & Villar-Martin, 2000; Higdon et al., 2004).

La forma de las LCs, esto es, tanto su perfil como su ancho, ha sido motivo de particular atencién.
Cooke et al. (1976) observé primeramente que el ancho de [Fe viI] A6087 era mayor que el ancho de otras
lineas de menor PI. Wilson (1979) anota que en NGC 3783 existe una correlacién entre el ancho de las
lineas y su correspondiente PI. El hecho de que las LCs exhiban mayores anchos que otras lineas de
menor PI parece extenderse a muchas otras galaxias (Pelat, Alloin & Fosbury, 1981; Osterbrock, 1981;
De Robertis & Osterbrock, 1984; Appenzeller & Ostreicher, 1988; Erkens, Appenzeller & Wagner, 1997;
Mullaney & Ward, 2008). De Robertis & Osterbrock (1984) igualmente notaron que los anchos de las
LCs no estéan correlacionados con la magnitud absoluta de las galaxias, pero las de baja ionizacién si lo
estaban. Con estos trabajos ha sido posible establecer que las nubes emisoras de LCs poseen velocidades
comprendidas entre 200 kms~! y pueden llegar hasta 3000 km s, pero en la mayoria de los casos tienden
a presentarse entre los 400-1000 kms™!, lo que se considera un valor intermedio entre las velocidades que
presentan la NLR y la BLR. Por ello, la opinién generalizada es que la CLR estd ubicada entre la NLR
y la BLR. La correlacién observada entre el FWHM (full width at half mazimum, ancho completo a la
mitad de la altura) y el PI sugiere que la CLR es estratificada: LCs de baja ionizacién tienden a estar
presentes en las zonas mas alejadas y, en consecuencia, de menor velocidad, en tanto que las de més alta
ionizacién se ubican mas cerca de la fuente central y de ahi su incremento en velocidad. Sin embargo,
no estd establecido si la relacién entre el FWHM y el PI (o entre el FWHM y la densidad critica) que
ha sido anunciado para varios objetos es el rasgo comun para los AGNs. Pero es evidente que existen
varios contra ejemplos a este comportamiento (Giannuzzo, Rieke & Rieke, 1995; Knop et al., 1996; Mar-
coni et al., 1996; Moorwood et al., 1997; Rodriguez-Ardila et al., 2002a; Taylor, Tadhunter & Robinson,
2003; Rodriguez-Ardila et al., 2006). Recientes espectros de éptima calidad, algunos de ellos tomados
con instrumentos de frontera, han revelado que la cinematica de las LCs es méas complicada de lo que se
creia, pues algunos perfiles de LCs para varios AGNs cercanos parecen ajustarse a dos componentes: uno
delgado y otro ancho (Rodriguez-Ardila et al., 2006; Mueller Sanchez et al., 2006b; Mullaney & Ward,
2008); en el caso de NGC 1068 y NGC 1386 parece existir un doble pico” (Rodriguez-Ardila et al., 2006)
al igual que Schlesinger et al. (2009) reporta doble pico de [Fe X] A6374 en Mrk 573.

Aparte de su FWHM aparentemente mayor que las lineas tipicas de la NLR, las LCs presentan la
tendencia general a estar desplazadas hacia el azul. Grandi (1978) notd, en la deteccién de [Fe X1] A7892
en varias galaxias Seyfert, que esta linea presentaba desplazamiento al azul en todos los objetos®. Wil-
son (1979) y Shuder (1980) observan esos desplazamientos tanto para [FeX] A6374 como para [Fe vii]
A6087 en varias galaxias. Desde entonces, son numerosos los investigadores que reportan desplazamientos
al azul de las LCs en AGNs (Pelat, Alloin & Fosbury, 1981; Penston et al., 1984; Genzel et al., 1995;
Erkens, Appenzeller & Wagner, 1997) que pueden alcanzar los 450 km s~! e incluso hasta 1350 km s~!
(Schinnerer, Eckart & Tacconi, 1998) con respecto a la velocidad sistémica de la galaxia. Se ha asociado
este desplazamiento al azul de LCs a outflows, esto es, de gas eyectado en direccién hacia el observa-
dor (Collin-Souffrin et al., 1988; Marconi et al., 1996; Erkens, Appenzeller & Wagner, 1997). Aunque
son numerosos los casos en los que se encuentra que las LCs presentan desplazamiento al azul, existen
algunos casos, aunque no tan abundantes, en los que no se observa desplazamiento alguno o, incluso, se ob-
serva lo contrario: ligeros corrimientos al rojo (Osterbrock, 1981; Wagner, 1997; Mullaney & Ward, 2008).

7 Appenzeller & Ostreicher (1988) ya habfan anunciado un doble pico en emisién de Febt en la galaxia NGC 4507.

8Ya para la época era conocido que en varios objetos las lineas prohibidas de relativamente alta ionizacién (v. gr., [O111]
AA4959, 5007 y [Ne1u] A3869) presentan ligeros desplazamientos al azul con relacién a las lineas de Balmer o de lineas
prohibidas de baja ionizacién tales como [O11] A3726 y [S11] A6731.
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En cuanto al perfil propiamente dicho, se observa que en el caso de Fe vl suele haber asimetria con
una extension notoria hacia el azul (Veilleux, 1991a,c). Wagner (1997) corrobora esto con esta y otras
lineas notando que la asimetria parece ser mayor a medida que aumenta el PI. Erkens, Appenzeller &
Wagner (1997) observan que las LCs de “baja ionizacién” (Fet6, Net?) tienden a ser mds simétricas en
tanto que las de mas altos PI presentan asimetrias y estas suelen ser alas extendidas hacia el azul. Sin
embargo, tanto Rodriguez-Ardila et al. (2006) como Mueller Sanchez et al. (2006a) observan asimetrias
en las LCs independientemente de su alto o bajo PI para varios nicleos activos muy cercanos. Mullaney
& Ward (2008) presentan, entre otros, el caso interesante de alas hacia el rojo para Mrk 573. Las alas
extendidas hacia el azul se han atribuido a la existencia de una zona de alta extincién que absorbe la
componente roja. Sin embargo, varios autores, basados en diferentes analisis, han concluido que la CLR es
una zona libre de polvo (Korista & Ferland, 1989; Oliva et al., 1994; Ferguson, Korista & Ferland, 1997)
y, en LCs observadas en el NIR, las cuales en principio no deberian ser afectadas por enrrojecimiento,
presentan también alas hacia el azul: o el flujo es asimétrico o la componente roja estd inmersa en una
zona con una extincién del orden de Ay ~ 30 (Oliva, 1997). También se ha sugerido que las asimetrias
en las alas puede explicarse en términos de gas eyectado en direccién hacia el observador (Collin-Souffrin
et al., 1988; Marconi et al., 1996; Erkens, Appenzeller & Wagner, 1997).

Importante para poder reproducir las condiciones de un AGN que emite LCs es determinar la ex-
tensién de esta emision. Algunas observaciones indican que la CLR se puede extender a la escala de los
kiloparsecs (Muruyama, Taniguchi & Iwasawa, 1998; Ramos-Almeida et al., 2006). Estas observaciones
estédn en concordancia con el modelo tedrico de Korista & Ferland (1989) quienes predicen emisién coronal
observable hasta en unos 10” de arco del centro activo. Sin embargo, observaciones de ntcleos activos muy
cercanos indican que la emisién coronal tiende no solo a ser mas concentrada, del orden de varias decenas
de parsecs (Oliva et al., 1994; Genzel et al., 1995), sino también asimétrica y al parecer relacionada con
la zona de emisién del chorro de radio (Thornton, Stockton & Ridgway, 1999; Marconi et al., 1996).
Tal y como lo anotan Reunanen, Kotilainen & Prieto (2003), en ocasiones la emisién coronal es paralela
al cono de ionizacién; en otras, es perpendicular. Observaciones de NGC 1068 hechas con el Telescopio
Espacial Hubble (Kraemer & Crenshaw, 2000; Thompson et al., 2001) revelan emisiéon de varias lineas
coronales que muestran emisién coronal intensa claramente asimétrica y en la direccién del chorro de
radio. Rodriguez-Ardila et al. (2006) logran detectar emisién coronal de distintos PIs para varios AGNs
cercanos. En NGC 1068, por ejemplo, detectan [Fe viI] A6087 hasta unos 210 parsecs al norte del niicleo,
pero [Sivi] A19630 y [Sivir] A24830 se extienden solo hasta unos 100 parsecs; en NGC 3227 la emisién
coronal se concentra solo a 50 parsecs del nicleo y en el caso de NGC 3783 llegan a detectar emision
de [Fevil] A6087 hasta en unos 400 parsecs. Un estudio muy reciente (Mazzalay, Rodriguez-Ardila &
Komossa, 2010) confirma la anisotropia de emisién coronal en nicleos cercanos con una extensién que
depende del ién en particular pero que no excede las pocas centenas de parsecs del nicleo.

La espectroscopia de campo integral ha permitido confirmar que la zona de emisién coronal posee
una extensién que depende tanto del objeto como del i6n involucrado. Maiolino et al. (1998) miden la
extensién de emisién coronal en Circinus encontrando que la zona de [Sivi] A19630 se extiende aniso-
trépicamente hasta unos 50 parsecs del niicleo, mientras que la del [Al1x] A20450 (con un PI mayor)
emite solo en la zona nuclear; la zona de emisién de [SiviI] A24830 es establecida en 10 parsecs (Marco
& Prieto, 2004) y luego doblada a 20 parsecs por Prieto et al. (2004), mientras que Mueller Sanchez et
al. (2006b) establecen emisién de [Cavii] A23213 hasta unos 14 parsecs (z = 0.00142). Gratadour et al.
(2003) observan emisién anisotrépica de [Sivi] A19630 coincidente con la direccién del chorro de radio
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en NGC 1068 notando que el FWHM es relativamente alto, del orden de 1650 km s~!. Prieto, Marco &
Gallimore (2005) detectan emisién de [SiviI] A24830 hasta 150 parsecs del nicleo en NGC 3081 y ESO
438-G014 y en esta ultima se observa un notable alineamiento entre la localizacién de esa emisién con el
chorro de radio. Storchi-Bergmann et al. (2008), al observar NGC 4151, hallan que la emisién de [S vi11]
29913, [S1X] A12520 y [CavIil] A23213 es concentrada y no resuelta, en tanto que sf lo es la de [Sivii]
24830 que esta alineada a lo largo del chorro de radio.

Es claro entonces que las recientes observaciones ubican la CLR con una extensién a lo maximo de
unos pocos centenares de parsecs (al menos para los AGNs mds cercanos), pero se ignora cuél es la
distribucién de emision coronal al interior de unos 10 parsecs. Esta extensién, considerando el modelo
unificado, comprende zonas potenciales que pueden estar en capacidad de emitir LCs. Algunos investi-
gadores sostienen que un buen porcentaje de la emisién proviene de la parte exterior de la BLR, (Cohen,
1983); otros la han ubicado en el interior del toroide (Pier & Voit, 1995; Muruyama & Taniguchi, 1998a;
Dudik et al., 2007); otros en la zona mds interna de la NLR (Contini, Prieto & Viegas, 1998). Aunque
no estd establecido més alld de toda duda que las LCs adolecen de variabilidad en el tiempo, han habido
anuncios de que ello ocurre (Osterbrock & Pogge, 1985; De Robertis & Osterbrock, 1986b; De Robertis,
1987; Veilleux, 1988; Wagner, 1997; Komossa et al., 2008a) y, de confirmarse, sugerirfa un tamafo de
unos pocos anos luz del centro fotoionizante.

La cara interior del toroide, en particular, se constituye en un buen escenario de formacién de LCs,
dada su ubicacion y conformacién. Pero los resultados que apuntan a ese respecto han estado basados en
medidas observacionales no siempre uniformes que provienen de diversas fuentes bibliogréficas y con un
nimero relativamente escaso de objetos (Muruyama & Taniguchi, 1998a). Gelbord, Mullaney & Ward
(2009), contando con una muestra uniforme de un poco més de medio centenar de objetos, no corroboran
las conclusiones de Muruyama & Taniguchi. Es preciso entonces aumentar la muestra, preferencialmente
que sea uniforme, y con dos o mds iones, para llegar a un resultado concluyente.

El hecho de que un AGN emita LCs indica que el nivel de ionizacién no solo es fuerte sino amplio,
pues estos exhiben también las conocidas lineas de baja ionizacién provenientes de especies tales como
O, S1t y N11, ademés de las lineas de recombinacion. La mayoria de los autores han propuesto que
el mecanismo responsable es fotoionizacién cuya emisién proviene de una fuente central (Pacholczyk &
Weymann, 1968; Osterbrock, 1969; Shields & Oke, 1975; Osterbrock, 1981; Fosbury & Sansom, 1983;
Ward & Morris, 1984; Korista & Ferland, 1989; Oliva et al., 1994; Marconi et al., 1994, 1996; Moorwood
et al., 1997; Ferguson et al., 1997; Ferguson, Korista & Ferland, 1997; Muruyama & Taniguchi, 1998b;
Nazarova, O’Brien & Ward, 1999; Porquet et al., 1999; Oliva, Marconi & Moorwood, 1999a; Prieto &
Viegas, 2000a). Aunque en la actualidad se desconoce cual es la forma del perfil ionizante que caracteriza
un AGN, se asume, con base tanto en consideraciones observacionales como tedricas, que el perfil bien
puede ser de ley de potencia del tipo f, o v (donde f, es el flujo ionizante, v la frecuencia y « el indice
espectral), donde, para diferentes sectores del espectro se tienen distintos valores de «. También se han
considerado cuerpos negros con temperaturas del orden de 10° K, o combinacién de leyes de potencia
con cuerpo negro. Como alternativa a la fotoionizacién se ha propuesto el escenario de choques de nubes
de alta velocidad (Osterbrock & Parker, 1964; Oke & Sargent, 1968; Graney & Sarazin, 1990; Dopita &
Sutherland, 1995), aunque también es factible que los dos procesos estén ocurriendo de forma simultédnea
(Viegas-Aldrovandi & Contini, 1989; Contini & Viegas-Aldrovandi, 1989; Contini & Viegas, 1992; Conti-
ni, Prieto & Viegas, 1998; Rodriguez-Ardila et al., 2002b, 2006).
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El proceso de fotoionizaciéon proveniente de una fuente central encuentra gran favorabilidad entre los
especialistas. Como respaldo observacional a este proceso se cuentan las correlaciones existentes entre los
flujos (o luminosidades) de las LCs con otras lineas o zonas espectrales. Se han reportado significativas
correlaciones entre las luminosidades de varias lineas de emision, tanto de recombinacién como lineas
prohibidas provenientes de especies de baja ionizacién, con LCs tales como [Fe vii] A6087 (Koski, 1978),
[Fe x] A6374 (Penston et al., 1984) y varias lineas del Ne v (Koski, 1978; Gorgian et al., 2007; Deo et al.,
2007; Lawrence et al., 1996). Igualmente se han encontrado fuertes correlaciones entre las mismas LCs
(Penston et al., 1984; Muruyama, Taniguchi & Iwasawa, 1998; Mullaney & Ward, 2008) observdndose
también correlacién entre la luminosidad de una LC y la luminosidad del continuo en en el infrarrojo me-
dio (Prieto, Pérez Garcia & Rodriguez Espinosa, 2001). Todas estas correlaciones son compatibles con un
escenario de fotoionizacion. Puesto que las LCs surgen de especies quimicas con potenciales de ionizacién
de entre 0.1 a 0.5 keV, es de esperarse un efecto directo entre estas y la emision de rayos X. Sin embargo,
lo que se ha visto es que una galaxia fuertemente emisora de rayos X no necesariamente es emisora de LCs
(Wilson, 1979; Shuder, 1980). Ni parece haber tampoco una relacién entre los flujos de las LCs y los rayos
X duros (2-10 keV), pues no hay correlacién entre la luminosidad de estos y las luminosidades de [Fe x1]
A7892 (Grandi, 1978), [Fex] A\6374 (Penston et al., 1984) ni de [Nev] 14.5 um (Prieto, Pérez Garcia &
Rodriguez Espinosa, 2002). Sin embargo, si se ha reportado correlacién entre los rayos X suaves (0.1-2.4
keV) y las lineas de [Fe viI] A6087 (Penston et al., 1984), [Fe X] A6374 (Porquet & Dumont, 1999; Porquet
et al., 1999; Mullaney & Ward, 2008) y [Ne v] 14.5 um (Prieto, Pérez Garcia & Rodriguez Espinosa, 2002).

Por lo anterior, se desprende que hay conecciones fuertes entre las luminosidades de las LCs en el épti-
co, y entre estas y los rayos X suaves. Tal y como se senald arriba, al considerar la fotoionizacién como
mecanismo principal de ionizacién es de esperarse que existan vinculos entre las LCs y otras zonas del
espectro electromagnético de dificil acceso. No es de extranar entonces que no existan estudios publicados
de correlaciones entre si de las LCs presentes en el NIR (o MIR) o entre éstas y los rayos X (tanto suaves
como duros). Tampoco existen estudios que relacionen las luminosidades de las LCs y luminosidades en
el radio.

Finalmente, se han realizado intentos de determinacién de condiciones fisicas de la CLR con base a
célculos tedricos de emision. Medidas de densidad se pueden realizar con dos lineas en el MIR deter-
minadas con satélites: [Nev] 14.3 um y [NeV] 24.3 um. Con ello Oliva (1997) fija la densidad en 5000
cm ™3 mientras que Dudik et al. (2007) establece que dicha razén promedia el valor de 1 para las galaxias
de su muestra sin llegar a resultados concluyentes. Sin embargo, estos autores concluyen, con base a la
figura 1 de ese articulo, que pueden existir dos escenarios: a) que las densidades son inferiores a 3000
ecm~? (independiente del tipo de AGN involucrado) y las temperaturas del orden de 10* K o que b) las
temperaturas del gas son del orden de 10°~% K para una amplia variedad de densidades: 102~° cm™3.
Un método que permite determinar no solo densidad sino también temperatura descansa en la medida
de varias lineas de FeviI adicionales a las de 5721A y 6087 A (Nussbaumer & Storey, 1982; Keenan &
Norrington, 1982, 1991; Keenan et al., 2001; Young, Berrington & Lobel, 2005). Con esto, y al realizar
medidas observacionales de las razones de flujos, es posible estimar valores de densidad electrénica y
temperatura. Colina, Sparks & Macchetto (1983) determinan densidades bien por debajo de 108 cm =3 y
temperaturas de 10° K, mientras que Colina (1992) establece densidades del orden de 107 cm ™2 y tempe-
raturas de 2 — 3 x 10° K, en tanto que Wagner (1997) coloca la temperatura como varios 10* K. Komossa
et al. (2008a) coloca la densidad en valores de 105~7 cm ™2 y con temperaturas del orden de 20 000 K pero
que pueden llegar a 50000 K. Sin embargo, estos valores han de ser tomados con cierta cautela, pues los
datos tedricos dependen de constantes fisicas cuyas magnitudes pueden cambiar notablemente a medida
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que se van perfeccionando los métodos computacionales. Otro problema adicional es que son muy pocos
los objetos que presentan emisién lo suficientemente intensa de Fe vil en 3759 A y en 5158 A como para
realizar medidas confiables de estos flujos. Por lo tanto, se requieren no solo espectros con clara emisién
de las lineas involucradas sino también contar con datos teéricos basados en calculos de 1iltima generacién.

1.6. Esta tesis

Esta tesis tiene por objeto estudiar varios aspectos relacionados con la presencia de lineas coronales
en espectros de nicleos activos de galaxias. Entre esos aspectos estan la busqueda de posibles relaciones
entre las luminosidades de las LCs emitidas en el NIR, asi como entre estas y la luminosidad de rayos
X, tanto suaves como duros. Asi mismo se estudiard el comportamiento del FWHM de las LCs presentes
en el NIR en funcién del potencial de ionizacién. De igual forma, a partir de una muestra uniforme y
amplia de espectros épticos se estudiara la relaciéon entre luminosidades de las LCs y entre estas y las
luminosidades en otras regiones especificas, tales como rayos X y radio en 1.4 GHz. Igualmente, basa-
dos en una muestra de galaxias emisoras de LCs bastante amplia, se verificara la anisotropia que pueda
existir en emisiéon de LCs en funcién del tipo de AGN lo que a su vez puede sugerir un escenario de
formacién de LCs. Adicionalmente, con una muestra de espectros seleccionados, se hard un estudio de de-
terminacién de condiciones fisicas de la CLR. También se estudiardn perfiles de lineas y desplazamientos
del pico de emisién de algunas LCs en el 6ptico de espectros de buena resolucién y de buena relacién S/R.

Los datos con los que se fundamentan estos estudios provienen de diversas fuentes: algunos ya han
sido publicados previamente; otros estan basados en espectros de la base del SDSS (Sloan Digital Sky
Survey) y otros fueron tomados por el autor en el observatorio de Pico dos Dias en Brasil. En lo que tiene
que ver con el estudio particular de los espectros del SDSS nuestro trabajo se constituye en el estudio
més ambicioso realizado hasta la fecha basado en una muestra uniforme de datos tomada por el mismo
instrumento y con el mismo proceso de reduccion.

Este trabajo esta organizado en la siguiente forma: primeramente en el capitulo 2 se estudia una
muestra de varios nicleos activos en un sector del espectro entre 0.8 y 2.3 um (sector en el cual solo
pocos objetos extragaldcticos han recibido escrutinio). La muestra en su mayor parte estd constituida
por objetos estudiados por Riffel, Rodriguez-Ardila & Pastoriza (2006), en el que aparecen valores de
flujos integrados de muy diversas lineas, entre ellas LCs, pero los espectros correspondientes han estado
a nuestra disposicién por lo que valores corregidos de flujos y de otros pardmetros aparecen tan solo en
esta tesis. Alli se presenta un estudio estadistico y cinemético asi como también se examina la influencia
de los rayos X en la luminosidad de las LCs. Son tan pocos los datos espectrales en el NIR para AGNs
que los resultados que se presentan aqui son primeros de su clase en reportarse.

Los capitulos 3 y 4 estan dedicados al estudio de las LCs de una muestra de galaxias cuyos espectros
fueron obtenidos del servidor del SDSS los cuales estan comprendidos entre 0.3 y 0.8 pm. Este estudio de
LCs en el éptico esta basado en una muestra de AGNs que cuadruplica en nimero a la muestra uniforme
md&s numerosa que se ha publicado hasta ahora. Alli estan expuestos andlisis estadisticos que contrastan
galaxias emisoras y no emisoras de LCs (hasta este trabajo no se conocen resultados sobre el particular),
como también comparaciones entre los flujos de las lineas observadas, influencia de los rayos X en la
luminosidad de las LCs, influencia de la emisién de radio en la luminosidad de Fe vii, estimaciones de
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densidad y temperatura con base al flujo relativo de varias lineas de Fe viI y bisqeda de anisotropia de
emisién no solo de Fe viI sino de otras LCs con relacién al tipo de objeto.

El capitulo 5 se enfoca en un andlisis cinemdtico de varias lineas coronales presentes en espectros
en el éptico de buena resolucién obtenidos en el Observatorio de Pico dos Dias (Brasil) como también
de espectros de mediana resolucién especialmente seleccionados de la muestra de espectros del SDSS. A
parte de consignar los flujos, anchos de lineas y desplazamientos del pico de emisién de algunas lineas de
emision, se realiza un estudio de los perfiles de linea para efectos de comparacién con lineas de més baja
ionizacion y asi extraer indicios sobre la posible ubicacién y estado cinematico de la CLR en galaxias
Seyfert.

El capitulo 6 contiene las principales conclusiones derivadas de este trabajo.

Finalmente diremos que a través de toda esta tesis, hemos adoptado como valor de la constante de
Hubble igual a Hy = 75 km s~' Mpc™! y ¢o = 0.5.
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Capitulo

Observaciones en el infrarrojo cercano

2.1. Introduccion

En el presente capitulo se estudia la emisién de LCs en el infrarrojo cercano (NIR), més exactamente
aquellas que emiten entre 0.8 y 2.3 pum para una muestra de ntucleos activos. A diferencia de lo que se
observa en el 6ptico, en el que, a excepcién de [Nev] A3426, las LCs provienen de una misma especie
quimica (Fe), en esta region se observa emisién de varias LCs provenientes de varias especies (Si, S, Fe,
Al, Ca), que tienen ademads la ventaja de sufrir poco por extincién proveniente del polvo, por lo que al
parecer son relativamente mas faciles de detectar llegando incluso a sugerirse como adecuados indicadores
de actividad Seyfert. Debido a las dificultades intrinsecas de trabajar en el NIR (Glass, 1999), los AGNs
con espectros en la zona mencionada son, infortunadamente, muy pocos. Este capitulo se constituye en el
primer estudio de emisién coronal en la zona 0.8-2.3 pm de una muestra significativa de AGNs integrada
por més de medio centenar de objetos. Primeramente, en la seccién 2.2, describimos las dificultades
inherentes propias de la espectroscopia en el NIR asi como un breve estado actual del tema sobre LCs en
el NIR; luego describimos la seleccion de la muestra en la seccién 2.3, para luego presentar los principales
resultados en la seccién 2.4 y las conclusiones en la seccién 2.5.

2.2. Lineas coronales en el infrarrojo cercano

La mayor parte de la investigacién en lineas coronales en AGNs se presenta, como es apenas claro, en
la regién 6ptica del espectro. Sin embargo, en la zona comprendida entre 4000 A a 7000 A el ntimero de
lineas coronales no es muy grande y, peor aun, casi todas provienen de estados altamente ionizados del
atomo de hierro. Por ello es deseable explorar la posibilidad de observar lineas coronales en otros sectores
del espectro, tales como el infrarrojo cercano y medio. Sin embargo, dificultades tanto observacionales
como tecnoldgicas complican este asunto: la atmdsfera terrestre no es transparente a la mayor parte del
infrarrojo, por un lado, y por otro, los detectores de radiacién infrarroja eran hasta hace poco tiempo
faltos de sensibilidad y complicados en su elaboracién. En anos recientes estas dificultades se han ido
superando, bien sea por la observacién desde sitios sobre el terreno excepcionalmente privilegiados (o
sencillamente colocando telescopios infrarrojos en satélites artificiales) asi como notables desarrollos en

el campo de fisica de materiales.
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Fue a finales de la década de los anos 70s cuando varios astrénomos comenzaron a reportar lineas de
emisién tanto permitidas (He1 1.083 um, series Paschen y Brackett para el hidrégeno) como prohibidas
([Fe1r] 1.64 pm) en el infrarrojo cercano, en particular en objetos tales como la nebulosa de Oridn, varias
nebulosas planetarias y varias remanentes de supernova (Oliva, 1987). Pero la primera deteccién de una
linea coronal ([Sivi] 1.9630 pm) en el infrarrojo cercano fue llevada a cabo en la galaxia NGC 1068 (Oliva
& Moorwood, 1990) encontrdndose que su intensidad era semejante a la predicha por Korista & Ferland
(1989) en su modelo de una nube fotoionizada de baja densidad. Muy pronto vino la identificacién de
[Svirl] 0.9913 pm en la galaxia NGC 4051 (Osterbrock, Shaw & Veilleux, 1990) y de [Sivii] 2.48 um en
NGC 1068 (Moorwood & Oliva, 1991). Célculos con cédigos de fotoionizacién (Spinoglio & Malkan, 1992;
Greenhouse et al., 1993) realizados a inicios de los 90s sugerian la presencia de otras lineas coronales que
esperaban a ser descubiertas, tales como [Six] 1.4301 um (que fue primeramente detectada por Thompson
(1996) en NGC 1068 y NGC 7469) y [Al1x] 2.0450 pm (detectada por Maiolino et al. (1998) en Circinus).

Desde entonces la investigacién de lineas coronales en el infrarrojo cercano (0.8-5.0 pum) emitidas por
AGNs ha derivado en los siguientes aspectos:

= Observacién espectroscépica clasica especifica de un niucleo activo cercano para efectos de estudiar
el tamano de la zona coronal asi como sus propiedades fisicas. Estos nicleos activos son de galaxias
tales como NGC 1068 (Osterbrock & Fulbright (1996), Thompson (1996), Marconi et al. (1996),
Greenhouse et al. (1997), Moorwood et al. (1997), Alexander, Young & Hough (1999), Kraemer &
Crenshaw (2000), Thompson et al. (2001), Oliva et al. (2001), Gratadour et al. (2003); Circinus (Oli-
va et al. (1994), Moorwood et al. (1996), Oliva, Marconi & Moorwood (1999b), Storchi-Bergmann
et al. (1999), Marco & Prieto (2004), Prieto et al. (2004)); NGC 4151 (Thompson (1995), Knop
et al. (1996), Greenhouse et al. (1997), Storchi-Bergmann et al. (2008)); NGC 5506 (Nagar et al.
(2002); Cygnus A (Ward et al. (1991), Thornton, Stockton & Ridgway (1999)); Ark 564 (Contini,
Rodriguez-Ardila & Viegas (2003)); Mrk 78 (Ramos-Almeida et al. (2006); I Zw1 (Scharwéchter et
al., 2007).)

= Espectroscopia de campo integral, también conocida como espectroscopia 3D, de nicleos activos
en galaxias cercanas con el propésito de observar morfologia de la emisiéon coronal asi como para
fijar la localizacién del centro activo propiamente dicho. Los objetos han sido sometidos a este tipo
de escrutinio han sido: Circinus (Maiolino et al. (1997), Maiolino et al. (1998), Mueller Sdnchez
et al. (2006a), Mueller Sénchez et al. (2006b)), NGC 3227 (Schinnerer, Eckart & Tacconi (2001),
NGC 7469 (Genzel et al. (1995), I Zw 1 (Schinnerer, Eckart & Tacconi (1998), Mrk 609 (Zuther et
al. (2006), Zuther et al. (2007)).

= Observacién de un conjunto de galaxias con propédsitos de prospeccion, identificaciéon de lineas co-
ronales y busqueda de correlaciones con otros sectores espectrales. Estas observaciones incluyen:
Moorwood & Oliva (1991) (tres galaxias Seyfert), Marconi et al. (1994) (28 galaxias, 16 de ellas
Seyfert), Giannuzzo, Rieke & Rieke (1995) (6 galaxias Seyfert), Veilleux, Sanders & Kim (1997) (25
ULIRGS), Veilleux, Sanders & Kim (1999) (39 ULIRGs), Murphy et al. (1999, 2001) (33 ULIRGs),
Prieto & Viegas (2000a,b) (12 galaxias Seyfert), Reunanen, Kotilainen & Prieto (2002) (6 galaxias
Seyfert), Lutz et al. (2002) (13 galaxias Seyfert), Sturm et al. (2002) (29 galaxias Seyfert), Ro-
driguez-Ardila et al. (2002a,b) (4 y 2 galaxias Seyfert, respectivamente), Reunanen, Kotilainen &
Prieto (2003) (8 galaxias Seyfert), Prieto, Marco & Gallimore (2005) (4 galaxias Seyfert), Riffel,
Rodriguez-Ardila & Pastoriza (2006) (47 galaxias).
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Con esto, ha sido posible disponer ahora de espectros infrarrojos de un nimero significativo de nticleos
de galaxias activas. Y como consecuencia, un listado expandido de lineas coronales provenientes de varias
especies quimicas han venido a engrosar la lista, tales como: [SvII] A9913, [S1x] A19196, [Fe X111] A10747,
[Sivi] A19630, [Sivii] A24830, [Si1x] A39300, [Six] A14301 y [Caviil] A23213, lo que ha permitido una
revisiéon de lo que previamente se conocia sélo en el éptico o en el ultravioleta cercano.

Nuestro propésito es, con base a la informacién disponible, tanto de la literatura como de espectros
a nuestra disposicién, conformar una muestra significativa de AGNs con informacién espectroscépica en
el intervalo comprendido entre 0.8 y 2.4 um en los cuales se establecerd una posible dependencia de la
emisién coronal con base al tipo de galaxia, asi como la influencia de la emisién coronal con relacién tanto
a los rayos X suaves como duros, y la relacién entre el FWHM vy el potencial de ionizacion.

2.3. Seleccion de la muestra

La muestra de AGNs seleccionados en el presente estudio fue escogida a partir de los objetos in-
vestigados por Riffel, Rodriguez-Ardila & Pastoriza (2006). Estd compuesta por 47 Seyferts y cuasares
observados en el intervalo de longitud de onda comprendido entre 0.8 a 2.3 pum y colectada usando es-
pectroscopia cross-dispersed en las instalaciones del Infrared Telescope Facility (IRTF, ¢ = 19°49’ N,
A = 155°28" W) ubicado en la cima del monte Mauna Kea, Hawai, Estados Unidos. Cuatro galaxias
(NGC 1614, NGC 3310, NGC 34 y NGC 7714) las cuales fueron incluidas inicialmente en Riffel, Ro-
driguez-Ardila & Pastoriza (2006) pero no seran incluidas aqui por tratarse de galaxias tipo starburst
en las que no se observa emisién coronal. Se remite a este articulo para obtener la descripcion de las
condiciones de observacion, detalles de la instrumentacién y procesos de reduccion.

Aparte de los objetos mencionados incluimos en nuestro analisis varias galaxias activas con datos
publicados en la literatura con un intervalo de longitud de onda similar al de la muestra principal. Estas
galaxias son: Circinus (Oliva et al., 1994; Maiolino et al., 1998; Rodriguez-Ardila et al., 2006), NGC
1068 (Oliva & Moorwood, 1990; Marconi et al., 1996; Thompson, 1996; Kraemer & Crenshaw, 2000;
Rodriguez-Ardila et al., 2006), Mrk 335, Mrk 1044, Ton S180 and NGC 863 (Rodriguez-Ardila et al.,
2002b), Mrk 766 (Rodriguez-Ardila, Contini & Viegas, 2005), Mrk 1210 (Mazzalay & Rodriguez-Ardila,
2006) and Mrk 78 (Ramos-Almeida et al., 2006). Aun cuando Riffel, Rodriguez-Ardila & Pastoriza (2006)
incluyeron a Mrk 766 y Mrk 1210 en su muestra, los flujos de linea de estos objetos s6lo aparecieron en
las citadas referencias. Es importante mencionar que se hizo un esfuerzo por hacer la muestra lo maés
uniforme posible; por ello, datos publicados sobre lineas coronales pero restringidos solo a poca lineas no
fueron incluidas en esta compilacion.

Informacion bésica de las galaxias seleccionadas se encuentra en la Tabla 2.1. Los objetos aparecen en
orden ascendente en ascensién recta. En total, nuestra muestra esta constituida por 54 galaxias asi: 36 de
tipo 1 (T1) y 18 de tipo 2 (T2). De las primeras, 19 (~ 50 %) han sido clasificadas como galaxias Seyfert
1 de lineas degadas, narrow-line Seyfert 1 (NLS1). Valores de los corrimientos al rojo cosmoldgicos (z)
fueron tomados de la base de datos NED!. También se indica si la galaxia exhibe o no al menos una
linea coronal (a una deteccién 30) en su espectro del infrarrojo cercano. Se ha de tener cuidado con esta

INASA/TPAC Extragalactic Database, Base de datos extragaldctica de la Administracién de la Aerondutica y del Espa-
cio/Centro de Anélisis de procesamiento infrarrojo. La pégina es: http://nedwww.ipac.caltech.edu/
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Tabla 2.1: Muestra de Galaxias

| Galaxia Tipo z CL || Galaxia Tipo z CL |
Mrk 334 Syl  0.021940 N NGC 4748 NLS1 0.014630 S
Mrk 335* NLS1 0.025785 S Ton 0156 QSO  0.549000 N
NGC 262 Sy2 0.015034 S Mrk 279 NLS1 0.030451 S
Ton S180* NLS1 0.061980 N Circinus* Sy2 0.001448 S
Mrk 993 Sy2  0.015537 N NGC 5548 Syl 0.017175 S
NGC 591 Sy2 0.015167 S PG 1415+451 Syl 0.113587 N
Mrk 573 Sy2  0.017179 S Mrk 684 Syl  0.046079 N
NGC 863* Syl  0.026385 S Mrk 478 NLS1 0.079055 N
Mrk 1044* NLS1 0.016451 N NGC 5728 Sy2 0.009353 S
NGC 1068* Sy2  0.003793 S PG 1448+273 NLS1 0.065000 S
NGC 1097 Syl 0.004240 N PG 1519+226 NLS1 0.013700 N
NGC 1144 Sy2 0.028847 N NGC 5929 Sy2 0.008312 N
Mrk 1066 Sy2  0.012025 S NGC 5953 Sy2  0.006555 N
NGC 1275 Sy2 0.017559 N Mrk 291 NLS1 0.035198 N
MCG-05-13-017 Syl 0.012445 S Mrk 493 NLS1 0.031328 S
NGC 2110 Sy2  0.007789 N PG 1612+261 Syl 0.130916 S
ESO 428-G014 Sy2 0.005664 S 3C 351 QSO 0.371940 N
Mrk 78* Sy2 0.037150 S Mrk 504 NLS1 0.035888 S
Mrk 1210 Sy2 0.013496 S Arp 102B Syl 0.024167 N
Mrk 124 NLS1 0.056300 N 1H 1934-063A NLS1 0.010254 S
Mrk 1239 NLS1 0.019927 S Mrk 509 Syl 0.034397 S
NGC 3227 Syl  0.003859 S Mrk 896 NLS1 0.026424 N
PG 1126-041 NLS1 0.061960 S 1H 2107-097 Syl 0.026525 S
H1143-182 Syl 0.032949 S Ark 564 NLS1 0.024684 S
NGC 4051 NLS1 0.002336 S NGC 7469 Syl 0.016317 S
NGC 4151 Syl 0.003319 S NGC 7674 Sy2 0.028924 S
Mrk 766 NLS1 0.012929 S NGC 7682 Sy2 0.017140 S

* No incluidas en la muestra de Riffel, Rodriguez-Ardila & Pastoriza (2006).

indicaciéon dado que algunos objetos de la muestra que aparecen con N muestran de hecho emisién co-
ronal en otros sectores espectrales: Mrk 334 ([Fe x] A6374 (Osterbrock & Martel, 1993) y [NeV] 14.3 um
(Prieto & Viegas, 2000b)), NGC 1144 (|[Nev] 14.3 um (Prieto & Viegas, 2000b)), NGC 2110 ([Fe vi]
AAN5159, 5721, 6087 y [Fe X] A6374 (Shuder, 1980)), Mrk 279 ([Fe vi1] A3759, [Fe X] A\6374, (Cohen, 1983))
y NGC 5929 ([Fe X] A6374 (Osterbrock & Martel, 1993)). Es posible, sin embargo, que en algunas galaxias
las LCs no fueron detectadas por limitaciones de S/R en lugar de serlo por razones intrinsecas. Por ello,
la clasificacién de un objeto como emisor no coronal debe tomarse con cierta precaucion.

Es importante enfatizar también que la gran mayoria de los datos constituyen una muestra uniforme en
el sentido de que han sido obtenidos por el mismo instrumento y bajo condiciones atmosféricas similares.
Por tanto, las razones de emisién entre los flujos son altamente confiables. Debemos tener de presente,
sin embargo, que nuestra muestra no es completa en el sentido estricto del término asi que se ha de tener
precaucién al generalizar nuestros resultados al dominio completo de los AGNs.
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Como puede verse en la tabla 2.1, la muestra estd compuesta de galaxias activas con corrimientos
al rojo que van desde 0.0014 (Circinus) hasta 0.549 (Ton 0156), aunque la gran mayoria de los objetos
tienen corrimientos al rojo del orden de 0.01. Ademads, presentamos aqui lineas coronales que no fueron
incluidas en Riffel, Rodriguez-Ardila & Pastoriza (2006) tales como [Fex111] 1.0747 pm, [SX1] 1.9196 pum
y [Al1x] 2.0450 pm.

La tabla 2.2 contiene los valores de los flujos medidos en la muestra. Esto se realizé utilizando el
programa LINER (Pogge & Owen, 1993) asumiendo perfiles gausianos para todas las lineas. Para aquellas
fuentes en donde las lineas no pudieron ser detectadas por encima del nivel de 3o se han dado los valores
de los limites superiores. Estos ultimos valores fueron determinados midiendo los RMS del continuo (10)
que estd adyacente a la linea. Este valor fue multiplicado por el ancho instrumental (en A) del espectro
y luego por 3 para hacer significativo el limite superior a 30. Puede notarse algunas discrepancias tanto
en los valores de los flujos como en las incertidumbres con respecto a los valores publicados por Riffel,
Rodriguez-Ardila & Pastoriza (2006). Con el fin de mejorar los flujos de las lineas y las incertidumbres,
todas las medidas fueron hechas tanto por el autor de esta tesis como por el director asociado. Si, para
una medida dada, nuestra medida concordaba dentro de los errores dados por Riffel, Rodriguez-Ardila &
Pastoriza (2006) dejabamos el reportado por estos; en caso contrario reportamos los nuestros.

2.4. Resultados

Tal y como se puede observar en la tabla 2.2, se detectan LCs en mas de la mitad de los objetos que
integran la muestra. En las figuras 2.2 a la 2.12 podemos observar los sectores ampliados en los que se
identifican las correspondientes LCs. Algunos objetos presentan una notable emisién coronal como en el
caso de NGC 4051 y Mrk 573. Aqui concentraremos nuestra atencién en las ocho lineas coronales que han
sido reportadas en AGNs en el intervalo espectral entre 0.8 a 2.4 um: [Svirl] 0.9913 pm, [Fexii] 1.0747
pm, [S1X] 1.2520 pm, [Six] 1.4301 pm, [SX1] 1.9196 pm, [Sivi] 1.9630 pum, [Al1x] 2.0450 pm y [Ca vii]
2.3213 pm.

Se encontr6 que de las 54 galaxias de la tabla 2.1, 20 (37 %) no exhiben lineas coronales. Bien podria
argumentarse que su no deteccién estd directamente relacionada con la relacién senal/ruido (S/R) del
espectro correspondiente, puesto que estas lineas son, en la mayoria de los casos, intrinsecamente débi-
les. Sin embargo, hemos notado que algunas de las galaxias con las mejores S/R son aquellas que no
presentan lineas coronales o donde se encuentra una o dos. De hecho, en dos galaxias con corrimientos
al rojo pequenos tales como NGC1097 y NGC 5953 no se detectaron LCs. Esto parece indicar que en
AGNSs ausentes en LCs (aun cuando por su cercania serfa facil detectar LCs por un adecuado constraste
con relacién al continuo) parecen poseer continuos ionizantes cuya emisién es escasa o desfavorecida por
encima de los 130 eV.

Puede observarse de la tabla 2.2 que las dos lineas coronales mas frecuentes y conspicuas tienen PI
< 300 eV. La linea de [Ca v 2.3213 pm, que es la que tiene el potencial de ionizacién méas bajo (127.7
eV) parece ser la excepcién a ese comportamiento. Pero esto puede atribuirse a que en 11 de los objetos
(todos ellos de T1) el espectro estd tan desplazado hacia el rojo que no alcanzé a quedar registrada dicha
linea para el intervalo cubierto por el SpeX. Como no son pocos los objetos de T2 que tienen corrimien-
tos al rojo lo suficientemente pequenos como para incluir la linea del [Ca viil] 2.3213 um, estos objetos
de forma artificial exceden en registro a las fuentes T1. Adicionalmente la linea del [Cavii] 2.3213 pm
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estd muy cercana en longitud de onda a la banda de absorcién de CO en 2.3 pm por lo que puede ser
afectada total o parcialmente por esta absorcién. Con todo, vemos que las lineas de [Sivi] 1.9630 pm, [S
v 0.9913 pm, [Six] 1.4301 pm y [S1X] 1.2520 pm son las lineas con el nimero mas alto de detecciones,
siendo observadas en 30, 24, 22 y 20 objetos, respectivamente. Discriminados por tipo de galaxia, se
encuentra que el [Sivi] 1.9630 ym y el [S vii1] 0.9913 pm aparecen con mayor proporcién en galaxias T2
que en las T1: [Sivi] 1.9630 um aparece en el 66 % de los objetos T2 con relacién a un 50 % de los objetos
T1 (“normal” y NLS1) en tanto que para el [S vi] 0.9913 pm dichos porcentajes son de 55% y 38 %,
respectivamente. Con lineas de més alto PI la situacién se inverte, aunque la diferencia no es significativa:
para el [S1x] 1.2520 pm se tiene 38 % y 33 % para T1y T2; para el [Six] 1.4301 pm dichos porcentajes son
de 41 % y 33 %, respectivamente. Estos resultados no estdn en consonancia con lo que se observa en las
LCs en el 6ptico (véase discusién de la seccién 4.8), las cuales tienden a presentarse de forma preferencial
(y significativa) en galaxias Syl que en Sy2. Es posible que estos resultados lo que estén reflejando es que
las LCs del NIR no son tan afectadas por extincién. Pero es més probable que la razéon de este resultado
obedezca a que la muestra adoloce de un notable efecto de seleccién privilegiando la presencia de objetos
Sy2 cuya emisién coronal es particularmente notable, como es el caso de NGC 1068, Circinus y Mrk 573.
Por tal razon estos resultados no son propiamente los mas adecuados para argumentar si la preferencia
de LCs en un determinado tipo de galaxia obedece o no a una razon fisica. Obviamente se requiere de
una muestra mas robusta y con criterios de seleccién que no despierten mayores objeciones.

La figura 2.1 presenta varios histogramas con el porcentaje de galaxias por intervalo de luminosidad
en aquellas cuatro lineas coronales més frecuentes. Se aprecia que en todos los casos las LCs estan distri-
buidas en un intervalo relativamente estrecho de luminosidad, cubriendo cuanto mucho 3 décadas y con el
mayor nimero de objetos en un intervalo comprendido entre log L ~ 39 y 40 (erg. s~!). Para estas lineas
la distribucién en luminosidad tanto para T1 como para T2 es m&ds o menos similar. Adicionalmente
se observa que la linea de [Sivi] 1.9630 um tiende a ser mds luminosa que las otras tres por un valor
de media década, lo que confirma previas observaciones. En efecto, una prospeccién llevada a cabo por
Marconi et al. (1994) detecté y midié el flujo de aquella linea en 8 de 15 galaxias y concluyen que el
[Sivi] 1.9630 pm es un buen trazador de actividad Seyfert implicando que objetos que poseen dicha linea
lo més probable es que sean nicleos Seyfert.

Un resultado similar fue obtenido a partir de una prospeccion de 14 galaxias activas realizada por
Reunanen, Kotilainen & Prieto (2002, 2003) donde se encuentra que 9 de ellas son emisoras de SiVI.
Nuestra muestra, integrada por un nimero de objetos que triplica los anteriores estudios, tiende a con-
firmar estos resultados e indican que una galaxia activa, sin importar su tipo, tiene una probabilidad del
orden de 55 % en mostrar [Sivi] 1.9630 um. La segunda linea mds frecuente es [S vi1l] 0.9913 pym con una
presencia cercana al 44 %.

La distribucién de [SiX] 1.4301 pm, que es aquella con el mayor PI de las cuatro que mostramos en la
figura 2.1, revela un pequefio pico en log L ~ 38.5 (erg. s~!) para los objetos T2, la cual no es apreciada
en la distribucién de los objetos T1 ni en las otras tres lineas. Debido al pequeno nimero de objetos T2
donde esto es detectado no es posible decir si este pico es significativamente estadistico o si solo se trata
de una fluctuacién menor.
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Figura 2.1: Histogramas con el niimero de galaxias por intervalo de luminosidad para las cuatro lineas coronales més
frecuentes encontradas en la muestra. Linea completa representa todos los objetos Syl (Syl “normal” + NLS1) y linea
segmentada los objetos Sy2.



Tabla 2.2: Flujos de las LCs para las galaxias que constituyen la muestra en
unidades de 10715 erg cm™

251

Galaxia [Cavi] [Sivi] (S vi] [Al1x] [Six] [Fe x111] [Six] [Sx1]
2.3213 pm | 1.9630 pm 0.9913 pm | 2.0450 pm | 1.2520 pm 1.0747 pm 1.4301 pm | 1.9196 pm
Mrk 334 K < 2.0 < 0.7 <0.8 < 1.4 < 1.8 < 1.8 < 1.3
Mrk 335 .. 10.6 £2.0* | 3.84+1.0% ce 12.6 £2.5* | 18.34+3.8% | 7.54+3.02 ..
NGC 262 <0.8 44407 27+1.1 <0.3 23+1.1 < 1.7 20+1.1 <18
Ton S180 *
Mrk 993 okok <2.0 <0.9 <0.5 <11 <18 < 1.7 <18
NGC 591 okeok 8.1+1.6 3.3+1.4 <0.7 <17 <21 3.24+1.6 <16
Mrk 573 3.24+0.5 6.1+1.6 6.1+£0.9 <06 6.2+0.9 3.3+1.6 75+1.5 22417
NGC 863 <212 < 1.02 1.1+ 0.4 3.241.0%
Mrk 1044 *k
NGC 1068 450P 421 4+ 90¢ 87P ce 50P 1d 270 + 50° ..
NGC 1097 okok < 3.8 <28 <0.9 <3.0 <3.0 <25 Hok
NGC 1144 okeok <0.9 <0.6 <0.2 <04 <1.2 <05 <08
Mrk 1066 ook 49+25 <19 <11 <22 <21 <29 < 3.4
NGC 1275 <1.2 <15 <14 <09 <25 <19 <1.2 <0.7
MCG-05-13-017 ook 3.5+1.3 3.1+£1.7 <09 20+1.6 <15 3.7+1.6 < 1.7
NGC 2110 < 0.6 < 0.6 <11 <09 <1.0 < 4.0 < 5.0 <16
ESO 428-G014 okeok 21.1+3.9 40428 <18 <38 <38 4.2+2.2 < 3.7
Mrk 78 19.7 + 1.7F 1.7+ 0.3f
Mrk 1210 1.6+0.18 | 13.3+0.9¢8 | 29+0.28 < 0.50 4.240.58 < 1.80 2.840.48 <270
Mrk 124 * <04 <05 <04 <08 <21 <0.7 <03
Mrk 1239 5.7+1.3 17.5+2.2 16.2 4+ 1.2 <11 15.5 +1.8 <35 26.2+1.9 <28
NGC 3227 <0.9 10.0 £3.9 4.2+24 <11 <22 <26 <39 <34
PG 1126-041 * 41404 <08 <0.5 <13 <28 5.140.7 <0.8
H1143-182 <0.9 3.1+3.6 <14 <0.2 1.0+£0.5 <11 1.6 £0.5 < 0.4
NGC 4051 2.440.9 10.6 £ 2.0 13.7+£2.0 1.8+1.1 11.1+2.3 8.0+ 2.2 22.242.5 594+ 1.7
NGC 4151 15.1+23 | 68.7+39 | 40.5+3.5 2.3+1.6 39.74+2.3 <16 37.7+3.0 < 10.6
Mrk 766 254+0.6" | 15.6+1.0" | 10.0+ 1.0" e 9.4+1.00 .- 6.5+ 0.6" ..
NGC 4748 <14 9.0+1.4 8.241.0 <08 1.9+0.7 <16 3.3+1.3 <14
Ton 0156 * * <0.2 <04 <04 <0.1 *
Mrk 279 <0.8 <0.8 <0.5 <04 <0.7 29+1.1 ok <11
Circinus 48g! 51.5§1 11 10.8¢! 204 - - —
NGC 5548 1.7+0.8 100+ 1.1 4.840.7 <0.3 3.7+0.7 < 0.6 5.6+1.0 1.5+1.2
PG 14154561 * <0.2 <04 <0.1 Aok <04 <05 <02
Mrk 684 * <0.6 <0.9 <04 <0.5 <36 <05 < 0.7
Mrk 478 o <0.3 <038 <04 <14 <14 <0.7 <03
NGC 5728 <0.9 71+1.8 < 1.7 <0.5 <20 <29 <1.2 <0.6
PG 14484273 * 1.0+0.3 <08 <0.2 <11 <08 <0.3 <0.3
PG 15194226 * <0.2 <0.6 <0.1 <06 <05 <04 <02
NGC 5929 <05 <0.9 <1.0 <04 <0.9 <21 < 3.0 <5.6
NGC 5953 sokok <38 <13 <11 <34 <34 <38 <26
Mrk 291 HAK < 1.7 < 0.3 < 0.2 < 0.5 < 1.0 < 0.5 < 0.1
Mrk 493 <05 <04 0.94+0.5 <05 1.4+0.8 <08 < 0.9 <04
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Tabla 2.2 continuacién

Galaxia [Cavi] [Siv] (S vi] [AlIx] [Six] [Fe x111] [Six] [Sxi]
2.3213 pm | 1.9630 pm 0.9913 pm | 2.0450 pm | 1.2520 pm 1.0747 pm 1.4301 pm | 1.9196 pm
PG 16124261 * 24+04 <0.8 < 0.3 < 0.7 < 0.4 < 0.6 < 0.3
3C 351 * * HoK * <1.0 <20 <11 *
Mrk 504 < 0.2 < 0.2 0.5+0.3 <0.1 < 0.6 22+0.8 < 0.6 < 0.1
Arp 102B < 0.5 < 0.9 < 0.5 < 0.3 <12 <16 <11 < 0.8
1H 1934-063A 3.9+£1.1* | 24.9+£2.5* | 12.31+2.8 .- 9.0 £ 2.0 29.24£4.0* | 20.0£5.4* e
Mrk 509 <78 72.7+£13.8 <119 <6.8 < 8.2 <129 oK < 16.3
Mrk 896 < 0.6 < 0.7 <0.8 <0.2 < 0.6 <1.0 < 0.7 < 0.7
1H 2107-097 1.4+04 1.5+04 <18 < 0.3 <12 29.2+2.3 2.3+£0.9 < 0.6
Ark 564 3.1£1.0* 72+1.3 6.5 £ 0.4* 2.2+ 0.5t 6.1+ 0.6 5.5+ 2.9 17.2£1.0* | 3.5£0.51
NGC 7469 <11 12.4 £3.2 5.6+£1.3 <0.7 6.1+1.7 <11 11.4+2.3 <19
NGC 7674 1.5+0.2 8.3+£0.6 2.3+£0.8 < 3.0 4.1£0.8 <14 3.5+£1.0 < 0.7
NGC 7682 < 0.8 3.0£14 20+£1.0 < 0.4 <15 <18 <14 <15

* Se encuentra fuera del rango espectral

*% Se encuentra en una zona telirica

* % % Se encuentra en una zona de banda de absorcién del CO
t No reportado por Rodriguez-Ardila et al. (2002b)

© No reportado por Mazzalay & Rodriguez-Ardila (2007)

1T No reportado por Rodriguez-Ardila et al. (2002b)

1 Detectado

§ Suma de los componentes delgado y ancho

* Severamente afectado por absorcién atmosférica

2 Rodriguez-Ardila et al. (2002b), P Marconi et al. (1996), © Riffel, Rodriguez-Ardila & Pastoriza (2006), ]
(1996), f Ramos-Almeida et al. (2006), & Mazzalay & Rodriguez-Ardila (2007), h Rodriguez-Ardila, Contini & Viegas (2005), ! Mueller Sénchez
et al. (2006b), § Oliva et al. (1994), ¥ Reunanen, Kotilainen & Prieto (2003), ! Maiolino et al. (1998)

4 Oliva et al. (2001), © Thompson
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Figura 2.2: LCs detalladas en los espectros NIR de NGC 262, NGC 591 y Mrk 573. Las longitudes de onda estdn en
micrones y los flujos en unidades de 10~1°
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Figura 2.3: LCs detalladas en los espectros NIR de Mrk 573 (continuacién), Mrk 1066 y MCG-5-13-17. Las unidades son
las mismas de la figura 2.2.
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Figura 2.4: LCs detalladas en los espectros NTR de MCG-5-13-17 (continuacién), ESO 428-G014 y Mrk 1210. Las unidades
son las mismas de la figura 2.2.
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Figura 2.6: LCs detalladas en los espectros NIR de Mrk
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Figura 2.7: LCs detalladas en los espectros NIR de NGC 4051. Las unidades son las mismas de la figura 2.2.
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Figura 2.8: LCs detalladas en los espectros NIR de NGC 4151 y NGC 4748. Las unidades son las mismas de la figura 2.2.
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Figura 2.9: LCs detalladas en los espectros NIR de NGC 4748 (continuacién), Mrk 279 y NGC 5548. Las unidades son
las mismas de la figura 2.2.
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Figura 2.11: LCs detalladas en los espectros NIR de 1H2107 (continuacién), NGC 7469 y NGC 7674. Las unidades son
las mismas de la figura 2.2.
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Figura 2.12: LCs detalladas en los espectros NIR de NGC 7674 (continuacién), NGC 7682 y Mrk 493. Las unidades son

las mismas de la figura 2.2.
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2.4.1. Cinematica de las LCs

En esta seccién haremos un andlisis del ancho de las lineas coronales y su relacién con el potencial de
ionizacién (PI) de la linea correspondiente. La mayoria de los datos que aqui se consignan (que corres-
ponden a casi la totalidad de los objetos estudiados por Riffel, Rodriguez-Ardila & Pastoriza (2006)) no
habian sido reportados antes, pues en el trabajo citado se concentra en los valores de los flujos. Dichos
anchos, en forma de FWHM, fueron medidos también con la rutina LINER (Pogge & Owen, 1993).

La tabla 2.3 muestra los valores del ancho completo a mitad de intensidad (FWHM) de las lineas
coronales, previamente corregidas por el ancho instrumental (por cuadratura) que fue del orden de 360
kms~! para la muestra de galaxias junto con los valores de FWHM de [Fe11] 1.2569 um y [S111] 0.9530
pm, dos de las lineas mas fuertes observadas en los espectros y que corresponden a una ionizacion relati-
vamente baja (8 y 23 eV, respectivamente).

A finales de la década del 70 del siglo pasado Wilson (1979) reporté para la galaxia NGC 3783 (Syl)
una fuerte correlacién entre el ancho completo a altura cero (FWZI) y el potencial de ionizacién de varias
lineas prohibidas ubicadas en el 6ptico, esto es, las lineas coronales parecen mostrar los méas grandes
valores de FWZM mientras que aquellas de baja y media ionizacién presentan los valores mas pequenos.
Investigaciones posteriores reportaron una tendencia similar (generalmente medida en FWHM) en la re-
gi6n del 6ptico y del infrarrojo cercano para otras galaxias activas (Osterbrock, 1981; Pelat, Alloin &
Fosbury, 1981; Penston et al., 1984; Thompson, 1996). En contraste, Giannuzzo, Rieke & Rieke (1995)
encontraron que las lineas coronales muestran una amplia variedad de anchos, llegando a la conclusién
de que la regién de lineas coronales ocupa al parecer diferentes regiones en diferentes galaxias. Reunanen,
Kotilainen & Prieto (2002, 2003) reportaron medidas de los anchos de lineas coronales en el intervalo 1.5-
2.5 pm para 14 galaxias Seyfert. En sélo cuatro de ellas pudo establecerse una directa correlacion entre
el FWHM vy el PI mientras que Rodriguez-Ardila et al. (2002b) encontrd, para una muestra de seis gala-
xias (cinco de ellas clasificadas como NLS1), que en tres de ellas la correlacién estaba ciertamente presente.

Observaciones adicionales han mostrado que las lineas coronales pueden no mostrar correlacién o in-
cluso anticorrelacién entre el FWHM y el PI. Tal es el caso de NGC 4151 (Knop et al., 1996), donde el
[Sx1] 1.9196 pm tiene un FWHM significativamente més bajo que el de la componente delgada de Pag.
Igualmente, Marconi et al. (1996) reporté en NGC 1068 valores mas pequenos de FWHM para las lineas
[Fex1] 0.7892 pm y [Si1x] 3.9350 um con respecto a [Fell] 1.2569 pm, mientras que Rodriguez-Ardila et
al. (2006) encontraron, para el mismo objeto, que lineas tanto de bajo como alto PI tienen un FWHM
similar, del orden de 1000 kms—!.

De todo lo dicho anteriormente, la evidencia observacional senala que la correlacion entre el FWHM
y el PI bien en el 6ptico como en el infrarrojo cercano es poco concluyente. Nétese que la mayor parte de
los resultados publicados hasta la fecha han sido derivados a partir del estudio de pequenas muestras o
fuentes individuales. El nimero amplio de galaxias examinadas aqui y la inclusién de ocho lineas coronales
provenientes de iones diferentes y amplio rango de PI nos permite investigar si la relacion FWHM-PI en
la lineas coronales puede mantenerse para la gran mayoria de los AGNs.



Tabla 2.3: Ancho completo a la mitad de la altura (FWHM) en kms~1 de las LCs y de varias
lineas de baja ionizacién, las cuales se han colocado en orden creciente (de izquierda a derecha)
a su valor del potencial de ionizacién (PI). Todos los datos corresponden a los objetos estudiados
por Riffel, Rodriguez-Ardila & Pastoriza (2006) exceptuando aquellos que se indican. A todos los
valores de FWHM (pero no los tomados de la literatura) se les sustrajo el valor de la resolucién

instrumental (~ 360 km sfl) en cuadratura. La tdltima columna (T) indica la tendencia general
observada entre el FWHM y el PI (tres o mas datos se requirieron para establecer la tendencia): I
(tendencia a incrementarse), P (incremento hasta 300 eV y luego una disminucién o se mantiene
constante), L (constante), N (no se observa tendencia).

0¢

Galaxia [Fe] [S 1] [Cavi] [Sivi] [S vii] [Alix] [S1x] [Fe xi11] [Six] [Sxi] T |
1.2569 um 0.9530 pm 2.3213 pm 1.9630 pum 0.9913 pm 2.0450 pm 1.2520 pm 1.0747 pm 1.4301 pm 1.9196 pm

Mrk 335 - 5707 - 8307 1050% T 14007 11507 T

NGC 262 590 + 10 550 + 10 t 450 £ 30 740 + 90 530 + 100 S 510 + 100 BN L

NGC 591 590 + 30 < 360 t 400 + 20 940 + 100 S < 360 t N

Mrk 573 < 360 < 360 < 360 < 360 < 360 < 360 530 + 50 < 360 < 360 L

NGC 863 3502 4202 B 3502 6002 3502 S + B P

NGC 1068 1070© 1 1060f 950P 1 1 1300€ 1 N

Mrk 1066 500 + 20 530 + 10 t 460 + 100

MCG-05-13-017 < 360 < 360 t 680 + 90 580 + 90 < 360 450 + 80 N

ESO 428-G014 540 + 40 420 £ 10 t 610 + 20 840 + 100 e 550 + 70 P

Mrk 78 i i

Mrk 1210 .- 780 + 10 < 360 570 + 50 800 + 90 860 + 70 560 + 130 P Q)

Mrk 1239 < 360 580 £ 160 770 £ 120 1360 £ 100 1600 + 80 1790 + 140 1520 + 80 1 >

NGC 3227 700 £ 40 660 + 30 t 610 + 110 700£150 S t 3

PG 1126-041 .- 550 & 20 tt 610 £ 50 T T 2130 4 170 =

H1143-182 790 £ 80 440 + 30 S 740 £ 60 e . 400 + 90 cee 700 £ 100 . N ,g

NGC 4051 < 360 380 £ 10 Tttt 410 + 40 1150 + 90 < 360 570 4 50 1110 4 140 460 + 30 < 360 N o)

NGC 4151 790 + 40 440 + 20 < 360 < 360 950 + 160 B 500 + 80 S 480 + 30 t P NS

Mrk 766 < 360 < 360 < 360 < 360 580 + 90 760 + 70 470 £ 50 BN P :

NGC 4748 < 360 420 £ 10 t 630 + 50 1740 + 120 410450 14704150 o

Mrk 279 580 + 30 850 %+ 30 t t ©

Circinus 1434 i 150-540"h 175-300"h < 1008 200-300"h 97d o P 4

NGC 5548 710420 430 £ 10 <360 940 + 30 990 + 40 S 600 + 40 430 £ 20 P o

NGC 5728 370 + 70 380 + 50 510 + 30 <

PG 14484273 BN 530 + 40 tt 440 + 30 t S S g

PG 16124261 Tttt 490 £ 10 tt 620 + 80 T t t =

Mrk 504 400 + 30 T + g

1H 1934-063A 550 420% 3507 6507 400* 580% 1600% 1100% P m

Mrk 509 500470 t § wn

1H 2107-097 S < 360 < 360 t . i cee e m

Ark 564 350% 4402 350% 530% 890 550 + 20 480 920 590% 500 + 20 N 2

NGC 7469 < 360 360 + 10 Tttt < 360 840 &+ 60 . 580 + 90 A 730 £ 40 S P m

NGC 7674 660 £ 20 680 £ 10 < 360 550 £ 110 850 4+ 110 1150 + 100 920 £ 160 1 [

NGC 7682 380 + 40 < 360 e < 360 T e e 3
(@)
m

* Descomposicién en dos componentes, t Fuertemente mezclado o dificil de separar, tt Fuera del rango espectral, 111 Sevéramente afectado por absorcién ?%
atmosférica o intrinseca, + FWHM no reportado aun cuando la linea existe, § Est4 dentro de una zona teldrica )Z>

o

2 Rodriguez-Ardila et al. (2002b),
Kotilainen & Prieto (2003),

£ Oliva et al. (1994),

b Rodriguez-Ardila et al. (2006),

€ Marconi et al. (1996),

b Mueller Sanchez et al. (2006b)

d Storchi-Bergmann et al. (1999), © Alexander, Young & Hough (1999),

f Reunanen,
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Figura 2.13: Valores de FWHM, en km s~!, de las lineas de emisién coronal, ya corregidos por resolucién instrumental,
para aquellas galaxias que constituyen la muestra que exhiben al menos una linea coronal versus el potencial de ionizacién
(en eV) requerido para producir el i6n emisor. Para propdsitos de comparacién incluimos las lineas de [Fe11] 1.2569 ym y
[S11] 0.9530 pm. No se incluyé la linea coronal de [Ca viil] 2.3213 pm.
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Figura 2.14: Valores de FWHM, en km s—!, de las lineas de emisién coronal, ya corregidos por resolucién instrumental,
para aquellas galaxias que constituyen la muestra que exhiben al menos una linea coronal versus el potencial de ionizacién
(en eV) requerido para producir el i6n emisor. Para propdsitos de comparacién incluimos las lineas de [Fe11] 1.2569 um y
[S11] 0.9530 pm. No se incluyé la linea coronal de [Caviil] 2.3213 pm (continuacién).

Sobre la base de los datos presentados en la tabla 2.3 y figuras 2.13 y 2.14 podemos deducir que hay
una variedad de comportamientos de FWHM en funcién del PI. De aquellos objetos que presentan emisién
de al menos dos lineas coronales se observa correlacién entre el FWHM y el PI a lo largo del intervalo
de PI cubierto por los datos en 3 objetos (Mrk 335, Mrk 1239 y NGC 7674). Es de anotar que en el
anglisis de nuestros datos no hemos puesto en consideracién la linea de [Ca vii1] 2.3213 um por presentar
en algunos casos interferencia severa de la absorcién de la molécula de CO. Cuando los objetos presentan
ya un numero significativo de puntos es posible observar para algunos de ellos un incremento del FWHM
hasta un determinado valor de PI (alrededor de 300 eV) por encima del cual el FWHM permanece més o
menos constante o tiende a disminuir. Estos objetos son: ESO 428-G14, Mrk 1210, NGC 7469, Mrk 766,
y Circinus.

En NGC 4151 y NGC 5548, dos de los objetos con mejor relacién S/R de toda la muestra, el FWHM
no muestra algin tipo de dependencia con el PI. También es claro, de la figura 2.15, en la que se mues-
tra el desplazamiento de los centroides (en relacién a la velocidad sistémica de la galaxia) de las lineas
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coronales en esos objetos con respecto al PI, que no parece existir una dependencia entre uno y otro. En
ambos objetos las LCs tienen anchos similares o aun mas pequenos que los que muestran lineas de baja
ionizacién, confirmando las observaciones de Knop et al. (1996). Ausencia de algin tipo de tendencia se
observa en los siguientes objetos: NGC 1068, Mrk 1066, MCG-05-13-017, NGC 591 y H1143-182. Dos
de los objetos de la muestra, NGC 262 y Mrk 573, parecen mostrar un comportamiento constante entre
el FWHM vy el PI. De hecho, para el tltimo objeto, todas las lineas, salvo una, poseen una velocidad
inferior a 360 kms~!. No deja de llamar la atencién que es precisamente Mrk 573 el objeto de la muestra
de Riffel, Rodriguez-Ardila & Pastoriza (2006) que posee el espectro coronal més conspicuo de toda la
muestra.

De acuerdo con lo que se acaba de decir, algunas galaxias muestran de forma general un aumento
entre el FWHM de las LCs a medida que se incrementa el PI llegando a un pico de energias alrededor de
300 eV (cercano al PI del [Svir] 0.9913 pum, PT = 280 eV). Para lineas de més alto PI, el FWHM tiende
a disminuir. Es viable adjudicar este efecto a una combinaciéon de un gradiente de densidad electrénica
hacia el centro y la extensién espacial del gas coronal. Las densidades criticas de [Sviil] 0.9913 um y
[S1X] 1.2520 pm son las m4s altas entre las lineas coronales estudiadas: N, = 4x10'° y 2.5x10? cm ™3
respectivamente, de ahi que su sobrevivencia se vea comprometida (por desexcitacién colisional) a medida
que la zona de su ubicacién se desplace hacia las regiones centrales. Las lineas coronales con mucho mayor
PI poseen densidades criticas mayores que los valores citados arriba por més de un orden de magnitud.
Asi, si las densidades se incrementan por encima de 10® cm ™3, las lineas de més alto PI se desexcitardn
colisionalmente en estas regiones y sus esperadas componentes de alta velocidad no seran detectables
en el espacio de velocidades. Sin embargo, esas lineas presentan componentes de gas de velocidad maés
baja, presumiblemente surgidas de regiones que estan mas lejos del centro las cuales estan en zonas con
densidades més bajas que sus densidades criticas, N, ~ 3 — 6 x 108 cm™2. De acuerdo con este escenario,
varios AGNs estudiados en este trabajo presentan un gradiente de densidad con una gran pendiente hacia
el centro, con las regiones m4s interiores trazadas en la gran mayoria de objetos por [Sviil] 0.9913 pm,
teniendo densidades en el rango 10® < Ne < 10'° cm—3.

Ahora bien, es legitimo preguntarse si la falta de correlacién entre el FWHM vy el PI observada en la
mayoria de los objetos sea mas bien debida a los efectos combinados de la baja resolucién “espectral” y
de la relacién S/R de los espectros en lugar a que sea a razones fisicas. Aunque es clara la necesidad de
incrementar la resolucién para caracterizar mejor los perfiles de lineas (formas y asimetrias) muchas de
las lineas coronales tienen valores de FWHM por encima de 400 km s~!, el cual es mayor que nuestra
resolucién espectral de 360 km s~!. Sélo en una galaxia, Mrk 573, de las 24 representadas en las figuras
2.13 a 2.14, tiene todas las lineas coronales y, salvo una, estén sin resolver. El incremento de la razén S/R
alrededor de las lineas de interés para la muestra completa nos permitiria incrementar del nimero de
objetos en las figuras, pero no invalidaria los resultados ya descritos. Ademads, [Sivi] 1.9630 ym y [Ca vi1I]
2.3213 pm son las unicas lineas que estan localizadas en regiones afectadas por las bandas teliricas. Sin
embargo, ambas estdn localizadas en el extremo inferior de la secuencia de PI (PI=168.8 y 127.7 eV,
respectivamente). Ello significa que los resultados reunidos aqui pueden ser reproducidos ficilmente y
validados si se incrementa la resolucién y la relacién S/R.

2.4.2. Relacion entre las luminosidades de las LCs

La figura 2.16 muestra la relacién existente entre las luminosidades de aquellas LCs en el NIR que
aparecen con mayor frecuencia en nuestra muestra: [SiX] 1.4301 gm vs. [Sivi] 1.9630 pm (arriba a la
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Figura 2.15: Desplazamiento de la posicién del centroide de las lineas de emisién con respecto al PI para las galaxias con
los mejores S/R y el nimero mayor de LCs detectadas. La linea segmentada marca la velocidad sistémica de la galaxia.
Puede notarse que solo en Mrk 1239 las lineas de més alta ionizacién estan més fuertemente desplazadas hacia el azul. Otros
objetos con espectros prominentes en LCs como NGC 5548 y NGC 4151 no muestran una tendencia preferencial. En Mrk
1210 se detecta un comportamiento opuesto al de Mrk 1239. La linea de [Cav11l] 2.3213 pm no fue incluida.

izquierda), [S1x] 1.2520 pm vs. [S vii] 0.9913 pm (arriba a la derecha), [S vii] 0.9913 pm vs. [Sivi] 1.9630
pm (abajo a la izquierda) y [SiX] 1.4301 pum vs. [S1X] 1.2520 pm (abajo a la derecha). Con relacién a la
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ubicacién de los puntos, en ningtn caso se observa diferencia significativa que dependa del tipo de galaxia
involucrada, salvo una ligera tendencia de algunos puntos pertenecientes a NLS1 que presentan mayores
valores de luminosidad. Por lo tanto, la tendencia observada en cada caso la comparten, sin desviaciéon
significativa, los tres tipos de objetos (T1 “normal”, T2 y NLS1). Por tal razén, hemos realizado un
estudio de correlacién de luminosidades entre ellos incluyendo todos los puntos. No se incluyeron en las
graficas, ni se tuvieron en cuenta en los célculos de correlacion, los valores de limites superiores. En los
cuatro casos se observan fuertes correlaciones entre las luminosidades, tal y como puede observarse en la
tabla 2.4 en la que ademas se ha colocado el valor del exponente para una relacién entre luminosidad del
tipo L; oc LY.
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Figura 2.16: Relacién entre las luminosidades de las lineas coronales mds conspicuas en el NIR. Las luminosidades estdn

en unidades de erg.s— .

Las fuertes correlaciones encontradas entre estas lineas sugieren la existencia de un mecanismo comun
de formacién. Relaciones entre LCs ya habian sido previamente encontradas en el éptico. Grandi (1978)
reporté correlacién entre [FeXi] A7892 y [Fevii] A6087. Tanto Penston et al. (1984) como Muruyama,
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| Relacién | b | T |
Lsix vs. Lgiv 0.96 +0.13 | 0.86
Lsix vs. Lgym | 1.06 £0.14 | 0.89
Lsvm vs. Lsiv | 0.85+£0.09 | 0.89
Lsix vs. Lgix 0.88+0.12 | 0.87

Tabla 2.4: Correlaciones entre las luminosidades de las LCs maés frecuentes encontradas en la muestra. Se presenta el valor
del exponente b asumiendo una relacién del tipo L; L;’- y el valor del coeficiente de correlacién r.

Taniguchi & Iwasawa (1998) encuentran correlacién entre los flujos de [Fe x] A6374 y [Fe vii] A6087. Esto
es confirmado por Mullaney & Ward (2008) quienes ademds encuentran correlacién entre los flujos de
[Fex] A6374 y [Fexi] A7892. La confirmacién de estos resultados en el éptico, para una poblacién de
objetos mucho méas numerosa, es realizada en el capitulo 4 de esta tesis. Como se puede ver ahi, hemos
encontrado fuertes correlaciones en luminosidad, no solo entre las especies quimicas acabadas de citar
sino también entre [Nev]| A\3426 y [Fe vii] \6087.

2.4.3. Relacion entre la emisién coronal y los rayos X

Con el fin de producir las lineas coronales observadas en el rango espectral que estamos estudiando
se requieren energias que estén en un rango comprendido entre 130 y 450 eV, esto es, en el dominio de
los rayos X suaves. Bien sea por fotoionizacién o por choques el mecanismo dominante de la ionizacién,
es de esperarse que exista una relacion entre la intensidad de los rayos X suaves y la luminosidad de las
lineas coronales. Se han realizado varios estudios con el fin de encontrar una conexioén entre los rayos X y
las intensidades de las lineas coronales pero con resultados enfrentados. Penston et al. (1984) no encon-
tré correlacion entre [FeX] A6374 y Lo_19kev mientras que Porquet et al. (1999), basado en numerosos
datos extraidos de la literatura, encontraron una clara correlacién entre la luminosidad de [Fe xX] 6374 y
Lo.1—2.4kev. Un andlisis de la galaxia Sy2 IC3599 a comienzos de la década de los 90s sugiere una relaciéon
directa entre un outburst de rayos X suaves (0.1-2.4 keV) y emisién coronal variable (Fe vii, Fe X) siendo
mayor la emisién de este ultimo i6n en la época del outburst (Grupe et al., 1995).

Una tendencia clara, tanto en flujo como en luminosidad, entre las lineas coronales [O1v] 25.9 ym y
[Nev] 14.3 um con incremento de rayos X suaves (0.2-2.4 keV) fue reportada por Prieto, Pérez Garcia &
Rodriguez Espinosa (2002). Sin embargo, estos autores no encontraron correlacién con la intensidad de
rayos X duros (2-10 keV) tal y como encontraron Penston et al. (1984).

La relacién entre LCs y rayos X ha ganado apoyo adicional proveniente de los resultados obtenidos
por Bianchi, Guainazzi & Chiaberge (2006) quienes reportan observaciones realizadas por Chandra?, de
una muestra de galaxias Seyfert 2. Encuentran que la emisién de rayos X suaves es extendida y coinci-
dente en tamano y morfologia con la del [O111] A5007. También se encontré que los rayos X fuertes estén
concentrados en el nicleo no resuelto.

2Es un satélite de rayos X aun en operacién colocado por Estados Unidos en 1999 y el cual registra la banda entre 0.1 a
10 keV con resoluciones que pueden alcanzar 0.5 segundos de arco.
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A continuacién examinaremos la posible relacién en luminosidad de los rayos X tanto en la banda
entre 0.1-2.4 keV (llamados “suaves”) como en la de 2-10 keV (“duros”) en la luminosidad de las LCs.

2.4.4. Rayos X suaves (0.1-2.4 keV)

Con el fin de explorar la relaciéon entre los rayos X suaves y las lineas coronales escogemos como
representantes de estas Ultimas a [Sivi] 1.9630 pm, [S vl 0.9913 um, [Six] 1.4301 pm y [S1X] 1.2520
pm pues son las lineas que aparecen con mas frecuencia en la muestra. Ademads esta comparacién per-
mitird ver si existen diferencias entre lineas coronales emitidas por elementos refractarios y no refractarios.

La figura 2.17 muestra la luminosidad de [Sivi] 1.9630 um (izquierda) y [Svii1] 0.9913 um (derecha)
con respecto a la luminosidad de rayos X suaves integrada entre el intervalo 0.1-2.4 keV, ya corregidos
estos por absorcién. Nétese que se incluyeron los valores de limites superiores. Estas dos lineas por sus
relativamente bajos PIs son, como vimos, las que se ven mas prolificamente en los espectros NIR. Como
puede apreciarse, existe, para ambas lineas, y para los tres tipos de galaxias, una clara tendencia de incre-
mentar la luminosidad de la linea coronal con el incremento de la luminosidad de rayos X suaves. También
se aprecia que los objetos Sy2 tienden a presentar mayor luminosidad de la linea coronal correspondiente
para una misma cantidad de rayos X, pero es posible que esto sea una consecuencia de que varios de los
objetos Sy2 son Compton thick y por ende la cantidad observada de rayos X no sea propiamente la que
viene del centro activo propiamente dicho (véase la siguiente subseccién).

41.5F T -
@® T1 normal
® NLST Mk 509 @ 4051 B
410 m T2 _ Mrk 509?
Mrk 78 W Mrk 1239 @
40.5 - B 40.0 — 7
n %
NGC 1068
40.0 g — 3951 ’ e s i
— ® — M NGC 1068
= [ . H
& 3951 # ¢ n 2 % E
- T 390l Mrk 279 _
E § ° . & g s 2 L] " ’ ? ?
39.0 } ’ B .
4 38.5F _
3850 { * _
chmus: E ?NGC 4051
3801 ?f @ rocaos, i 30 W ’ _
3751 | 375l crons |
| | | | | | | |
41 42 43 44 41 42 43 44
log L,(0.1-2.4 keV) log L,(0.1-2.4 keV)

Figura 2.17: Izquierda: luminosidad de [Sivi] 1.9630 um (erg. s~!) versus la luminosidad de rayos X suaves (erg. s—1).
Las etiquetas en la esquina superior izquierda corresponden al tipo de galaxia. Derecha: luminosidad de [S viii] 0.9913 pm
(erg. s™1) versus la luminosidad de rayos X suaves (erg. s~1). Datos tomados de: Pfefferkorn, Boller & Rafanelli (2001)
(NGC 3227, NGC 4151, NGC 5548, NGC 863, Mrk 124, Mrk 1239, NGC 4051, Mrk 766, NGC 4748, Mrk 279, Mrk 896,
Mrk 335, Mrk 1066, Mrk 573, NGC 262, NGC 7674, Mrk 1210, NGC 1068, Mrk 78, Mrk 201, Mrk 334, Mrk 684, Mrk 124,
Mrk 493, Mrk 896, Mrk 1044, NGC 1144, NGC 2110, NGC 5953, NGC 5929), Rush et al. (1996) (MCG-05-13-017, NGC
7682, Mrk 509) y Brinkmann, Siebert & Boller (1994) (Circinus, NGC 1097).
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Es interesante observar que las medidas de NGC 1068 y Circinus, dos galaxias de tipo Seyfert 2 con
emisién extendida de rayos X suaves (Ogle et al., 2003; Sambruna et al., 2001) caen dentro de la ten-
dencia general que sigue la correlacién. Nétese que en la figura 2.17 (izquierda) existe un grupo de 4
fuentes en la parte inferior derecha con limites superiores que se apartan de la correlacién. Estos objetos
son Mrk 291, Mrk 493, Mrk 279 and Mrk 896, todos clasificados como NLS1 y localizados a la misma
distancia (ver la tabla 2.1). Puede también verse que los objetos localizados en la parte superior derecha
de la correlacién (Mrk 78, NGC 1068 y Mrk 509) son fuentes cercanas (o lo son comparadas con las
fuentes PG). Ello quiere decir que los problemas potenciales relacionados con los limites de sensibilidad
y efectos de distancia pueden en principio ser descartados. Ademds, si eliminamos los limites superiores
de la gréficas, las correlaciones se siguen conservando.

En la figura 2.18 podemos apreciar que, para las lineas de mds alta ionizacién, como lo son [SiX]
1.4301 pm y [S1x] 1.2520 pm, la luminosidad de estos objetos estd también claramente correlacionada con
la luminosidad de los rayos X suaves. Sin embargo, el aparente desplazamiento de las galaxias T2 que se
aprecio en la figura 2.17 desaparece para estas lineas. Los valores de los limites superiores para estos dos
casos tienden a estar mas desplazados hacia la parte central de la correlacién de puntos.

La correlacion existente entre la luminosidad de los rayos X suaves y la luminosidad de las LCs
refuerza un escenario donde la fotoionizaciéon por una fuente central es el mecanismo dominante para la
formacién de las LCs. Ahora bien, existen objetos que, a pesar de ser bastante luminosos en rayos X
suaves (tales como Mrk 1044, Mrk 291, Mrk 896 y Mrk 684, con luminosidades —en erg. s~1— de 10%3-68,
1043-09 104378 y 104376 respectivamente (Pfefferkorn, Boller & Rafanelli, 2001)), no parecen emitir LCs.
Claramente, ser un AGN luminoso en rayos X suaves no implica emitir LCs. Esta observacién puede
ser consistente con la idea de que en estos objetos la NLR estd siendo iluminada por un continuo que es
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Figura 2.18: Izquierda: luminosidad de [Six] 1.4301 um (erg. s~!) versus la luminosidad de rayos X suaves (erg. s—1).
Derecha: luminosidad de [S1x] 1.2520 um (erg. s~!) versus la luminosidad de rayos X suaves (erg.s~!). Las etiquetas son
las mismas de las de la figura 2.17.
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Figura 2.19: Izquierda: indice foténico (T') de rayos X suaves en la banda del ROSAT (0.1-2.4 keV) versus la luminosidad
del [Si vi] 1.9630 um (erg. s—1). Derecha: indice foténico (T') de rayos X suaves en la banda del ROSAT versus la luminosidad
del [Svrri] 0.9913 um (erg. s~1). Las etiquetas son las mismas que la de la figura 2.17.

distinto al continuo de los rayos X que se esta observando. Un apoyo adicional a esta idea puede obtenerse
por medio de la relacién que pueda existir entre la luminosidad de los rayos X y la ley de potencia (indice
foténico, T') de los rayos X suaves, las que se pueden observar en las figuras 2.19 ([Sivi] 1.9630 um y
[Svirr] 0.9913 pm) y 2.20 ([Six] 1.4301 um y [S1x] 1.2520 um), respectivamente. Una tendencia positiva
es mds perceptible para las lineas de més baja ionizacién (Siviy SVIII) que con las més altas (SiX, S1X).
Varios objetos tanto T2 como NLS1 (usualmente caracterizados por un exceso prominente de rayos X)
poseen los valores més grandes de I' y exhiben valores de luminosidad de LCs elevados. Puede notarse
que, para aquellas galaxias con limites superiores en luminosidad de LCs, el rango de valores del indice
foténico es similar al de aquellos objetos en los que claramente se detecta emisién coronal. Esto apoya la
idea de que la NLR, para esos casos, estd siendo iluminada por un continuo distinto que carece de fotones
lo suficientemente energéticos en rayos X suaves como para producir la ionizacion de las especies quimicas
que generan las LCs de nuestro interés. Es obvio que esto a su vez implica que existe una anisotropia de
la radiacién ionizante proveniente de la fuente central. Hasta donde sabemos, solo Erkens, Appenzeller &
Wagner (1997) han estudiado la incidencia de T" sobre la luminosidad de LCs. Ellos encuentran que los
valores para el indice foténico estan relacionados con el ancho equivalente de [Fe x] A6374, lo que implica
que emisién fuerte de LCs estd presente de forma predominante en AGNs con exceso de rayos X suaves
(I' >2.5). Aun asi, para las cuatro galaxias que no tienen LCs que mencionamos arriba, estas poseen
valores de I' que estdn por encima de ese valor: 3.08, 3.41, 3.38 y 2.86, para Mrk 1044, Mrk 291, Mrk 896
y Mrk 684, respectivamente (Pfefferkorn, Boller & Rafanelli, 2001).

2.4.5. Rayos X duros (2-10 keV)

Anteriores estudios indican que parece no haber correlacién entre la luminosidad de rayos X duros y
luminosidad de LCs. Ni Penston et al. (1984) ni Prieto, Pérez Garcia & Rodriguez Espinosa (2002) (con
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Figura 2.20: Izquierda: indice foténico (T') de rayos X suaves en la banda del ROSAT (0.1-2.4 keV) versus la luminosidad
del [SiX] 1.4301 um (erg. s~1). Derecha: indice foténico (T') de rayos X suaves en la banda del ROSAT versus la luminosidad
del [S1x] 1.2520 um (erg. s—1). Las etiquetas son las mismas que la de la figura 2.17.

LCs en el 6ptico los primeros y con LCs en el MIR los segundos) encontraron correlaciéon. Con el fin de
buscar la incidencia de los rayos X duros sobre la emisién de lineas coronales en el NIR hemos elaborado
las figuras 2.21 y 2.22, que muestran la luminosidad de rayos X (La_10kev) corregidos por absorcidn,
versus la luminosidad de [Sivi] 1.9630 pm, [Svii1] 0.9913 um, [Six] 1.4301 pm y [S 1X] 1.2520 pm, res-
pectivamente. Se observa en este caso que los puntos tienden a estar mas dispersos con respecto al caso de
los rayos X suaves, por lo que, a primera vista, no es evidente una correlacién entre la luminosidad de las
LCs y la luminosidad de rayos X duros. Sin embargo, a pesar de la amplia dispersién de los puntos, con
respecto a los rayos X puede verse claramente la existencia de una zona de exclusién presente en todos
las graficos. Con exclusiéon queremos decir que pocos objetos se localizan en la regién con alta emisién
de rayos X duros y bajas luminosidades coronales. Es posible, para fuentes de baja luminosidad en rayos
X duros, que se puedan producir LCs de alta luminosidad, pero la situacién opuesta no se observa. Es
factible que esto se deba al hecho de que objetos luminosos en rayos X duros estan asociados a fuentes
distantes y, por razones de sensibilidad, detectar LCs en estos objetos es dificil.

Ahora bien, una observacién mas atenta a los graficos permite ver que la alta dispersién de los puntos
es en gran parte causada por los objetos Sy2. Al ignorarlos, notamos que tantos los Syl “normales” como
los NLS1 estan menos dispersos de la tendencia general y estdn en correlacién con la luminosidad de rayos
X duros. La tendencia es observada en cada una de las cuatro LCs. De nuevo, esto tiende a favorecer el
escenario de fotoionizaciéon como mecanismo principal de formacién de las LCs, al menos para los objetos
T1. Fuentes T2 no parecen seguir dicha tendencia, posiblemente debido a su fuerte absorcién (aun en
rayos X duros) puesto que todos los puntos Sy2 en dichas figuras son galaxias clasificadas como Compton
thick (NGC 1068, Mrk 573, Mrk 1210, NGC 7674, NGC 591, Mrk 1066 Mrk 993 y Circinus, ver Della
Ceca et al. (2008)) por lo que su medida de luminosidad no da cuenta de su valor de luminosidad intrinseco.
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Derecha: luminosidad de [S1x] 1.2520 um (erg. s~!) versus la luminosidad de rayos X duros (erg. s~1). Las etiquetas son

Ark 564 @

NGC WOGBE E {E
L E ) 4
)
4 L
ec 4051 @
1 1 1 1 1 1 1
41.0 41.5 42.0 42.5 43.0 43.5 44.0

log L(2-10 keV)

las mismas que las de la figura 2.17.

log L [S VIII]

log L [S IX]

40.5

40.0

39.5

39.0

38.5

38.0

37.5

40.5

40.0

39.5

39.0

38.5

38.0

37.5

= L

Mrk 509 ?
i I .
s 1 L

NGC 1068 W
[ NGC 4151 @ r 1
i T |
NGC 4057 @ }
Circinus Il
| | | |
a4 42 43 44

log L,(2-10 keV)

log L(2-10 keV)

Mrk 335 E s ?
E e
| s . }{ |
" L]
L ]
. L
1)
| $rcao |
M Crrcinus
r NGC 3227
C L L L L L L 13
41.0 41.5 42.0 42.5 43.0 43.5 44.0



62 CAPITULO 2. OBSERVACIONES EN EL IR CERCANO

2.5. Conclusiones

Se estudiaron propiedades fisicas de LCs en un rango de energias comprendido entre 130 a 450 eV para
una muestra conformada por 54 AGNs. Se detectaron LCs en 2/3 partes de la muestra. No se detectaron
LCs en objetos con z pequenos tales como NGC 1097 y NGC 5953, sugiriendo que los mismos pueden
tener continuos ionizantes cuya emisién es escasa por encima de 130 eV. Las lineas de [Sivi] 1.9630 um
y [Svi] 0.9913 pm aparecen con mayor frecuencia en objetos Sy2 que en Syl, en tanto que las lineas
de [Six] 1.4301 pm y [S 1X] 1.2520 pm aparecen en proporciones parecidas en ambos tipos. Es posible
que esto sea consecuencia de la escasa extincién correspondiente a lineas que son menos afectadas que
sus analogas en el 6ptico, pero puede deberse también a un importante efecto de seleccién.

La luminosidad de las LCs se distribuyen en un intervalo relativamente estrecho, a lo sumo cubriendo
tres 6rdenes de magnitud. La linea de [Sivi] 1.9630 um es la mds luminosa, confirmando estudios previos
que la sugieren como indicadora de actividad AGN.

Observamos una tendencia general de incremento entre el FWHM y el PI, pero hasta valores de
energias cecano a 300 eV. Por encima de este valor el FWHM tiende a permanecer constante o disminuye
conforme crece el PI. Atribuimos este comportamiento a una combinacién de incremento de densidad
electrénica hacia el centro aunado a la extension espacial del gas coronal.

Nuestros resultados favorecen el mecanismo de fotoionizacién como principal proceso de ionizaciéon
de las especies quimicas involucradas. Esto es sugerido por las correlaciones entre las luminosidades de
las LCs entre si y entre estas y las luminosidades de los rayos X tanto suaves como duros. Esto ultimo
es observado en objetos T1, ya que cuando se incluyen objetos T2 ya la correlaciéon no es tan evidente
probablemente debido a que algunos de ellos son objetos fuertemente oscurecidos. También se observa
una tendencia positiva de mayor luminosidad de LCs del NIR con relacién al indice foténico I'.



Capitulo

Lineas coronales en una muestra del SDSS (I)

3.1. Introduccién

Detectar lineas coronales en AGNs no es una tarea ficil, en particular si se dispone de espectros en la
zona 6ptica del espectro. No son del tipo de lineas que suelen casi siempre aparecer en regiones fotoioniza-
das tales como las lineas de Balmer o las lineas nebulares [O 111] AA4959, 5007. Y, cuando estén presentes,
excepto por unos pocos casos excepcionales, no son rasgos prominentes, presentando usualmente flujos
del orden de 1/10 a 1/100 del flujo de [O111] A5007. Agravando la dificultad en su estudio es que son
pocas en esta zona: generalmente [Fe vil] AA6087, 5721 y, cuando la ionizacién es alta, [FeX] \6374 y
[Fex1] A\7892 que son menos frecuentes. Para objetos con un corrimiento al rojo relativamente alto, es
posible observar con cierta frecuencia [Ne v] AA3346, 3426. En contados objetos se ha detectado emisién
de [Fex1v] Ab303 y [SxI11] A\7611.

Por lo anterior, no es de extranar que sean pocas las galaxias Seyfert a las que se les haya detectado
y medido LCs en el éptico. Un estudio de flujos de LCs realizado hace 11 anos (Nagao, Taniguchi &
Murayama, 2000) contiene datos de flujos de LCs de 124 galaxias reunidos fundamentalmente a partir de
datos en la literatura y, en consecuencia, con los problemas de ausencia de homegenidad que ello conlleva.
El trabajo de Gelbord, Mullaney & Ward (2009) contiene datos de la propeccién digital del Cielo Sloan
(Sloan Digital Sky Survey, SDSS) conformados por 63 galaxias Seyfert que tienen una gran ventaja en lo
que se refiere a la homogeneidad de los datos.

Estas muestras con ntimeros relativamente amplios de objetos permiten establecer tendencias gene-
rales y conformar vinculos con informacién en otras zonas del espectro electromagnético. Sin embargo, a
pesar de contar con muestras relativamente robustas en nimero de objetos, se encuentra que aquello que
se concluye de una muestra, no se observa en la otra. Nagao, Taniguchi & Murayama (2000) encuentran
una clara anisotropia en la emisién coronal entre los objetos Syl y Sy2 siendo mayor la emisién en los
primeros que en los segundos y con ello deducen una notoria fuente de origen de las LCs en la zona
interior del toroide oscurecedor; sin embargo, en la muestra de Gelbord, Mullaney & Ward (2009) no se
observa la anisotropia en cuestion. ;Es la aparente anisotropia observada un mero efecto de contar con un
amplio nimero de datos que se remontan a al menos 20 anos atras adquiridos por diversidad de autores
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y en una amplia diversidad de condiciones? ;O radica la diferencia en la manera como se encontraron
y seleccionaron los objetos de la muestra SDSS? Es preciso entonces, aumentar el nimero de objetos a
estudiar, y de preferencia escogerlos de bases de datos como la del SDSS para efectos de homogenizacién
de la muestra y, de ser posible, utilizar una estrategia diferente de busqueda de galaxias con emisién
coronal.

En el mismo sentido, y aprovechando el enorme ntimero de espectros de galaxias depositadas en los
servidores del SDSS, seria interesante establecer, para una muestra dada de galaxias activas seleccionadas
a partir de una propiedad con valores dentro de cierto intervalo, qué proporcién de las mismas emiten
LCs asi como determinar si dicha proporcién es diferente o no dependiendo del tipo de galaxia Seyfert.
A pesar de la aparente simplicidad de esta estrategia, un estudio de este tipo aun no se ha realizado.
De existir una asimetria significativa en la proporcién de LCs dependiente del tipo, bien puede inferirse
informacién sobre la ubicacion espacial de la regién de emisién coronal.

Un aspecto relacionado con lo anterior y que puede suministrar mayor refuerzo a la hipotesis de una
emisién coronal privilegiada en galaxias Syl con respecto a las Sy2, es a través de los indices de color.
Las galaxias examinadas por el SDSS poseen datos fotométricos en cinco bandas permitiendo asi la po-
sibilidad de determinar diferencias en distribucion en los indices de color para dos muestras de galaxias
activas (una que no presenta emisién coronal y otra que si) y si dicha distribucién es dependiente del tipo
de galaxia Seyfert.

Por otra parte, y como ya se dijo, contar con un numero creciente de datos de flujos de LCs permite
establecer conexiones con otras propiedades. Considérese, por ejemplo, la relacién de las LCs con la can-
tidad de emision de rayos X. Si la fotoionizacién es el mecanismo principal responsable de la ionizacién,
cabria esperar una relacion directa entre ambos. En particular, se ha reportado una correlacién entre la
luminosidad de rayos X suaves tanto con la luminosidad de [Fe x| A6374 (Porquet et al., 1999) como de
[Nev] 14.3 pum (Prieto, Pérez Garcia & Rodriguez Espinosa, 2002). Gelbord, Mullaney & Ward (2009)
encontraron correlacién en flujo de rayos X suaves (0.1-2.4 keV) con el flujo de [FeXx] A6374 y [Fex]]
A7892 (indice de correlacién para ambos del orden de 0.6) y sugiere entonces que la fotoionizacién es
responsable de la cantidad de emision de estos iones; sin embargo, encuentran un indice de correlaciéon
bajo (0.4) para la linea de [Fe vi1] A6087. Ahora bien, debido a la estrategia de buisqueda utilizada por los
ultimos autores fundamentada en la deteccién de [Fe X] A6374 (casi el 40 % de sus galaxias no son emisoras
de [Fe vi1] A6087) bien puede ocurrir que los resultados encontrados por estos autores sean aplicables solo
a galaxias emisoras con presencia de Fe™ y Fe*1? (PI1>0.2 keV) y no tanto con las galaxias con presencia
de Fe™ (recuérdese que ellos no detectaron anisotropia de esmisién de [Fe vii] A6087 entre ambos tipos
de galaxias Seyfert). Claramente se requiere zanjar esta cuestién, para lo cual es necesario incrementar
la muestra de galaxias con emisién coronal.

En conexién con lo anterior, seria interesante explorar la posibilidad de una relacién entre luminosi-
dades en radio y luminosidad de las L.Cs, un aspecto que ha sido pobremente estudiado. Appenzeller &
Wagner (1991) no encuentran relacién entre intensidad de LCs y la emisién en radio para una muestra de
cuasares. Aunque Gelbord, Mullaney & Ward (2009) realizaron biisquedas correlacionando los objetos de
su muestra con bases de datos en radio, solo mencionan la deteccién de varios objetos ruidosos en radio
de su muestra sin realizar mayores anélisis ulteriores al respecto. Disponiendo de una muestra robusta
de galaxias con emisién coronal y con datos de emisién en radio se puede inferir informacién sobre un
posible efecto del chorro de radio en la intensidad de las LCs.
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En este capitulo y en el siguiente sera analizado un conjunto de espectros obtenidos a través del
servidor del SDSS para efectos de estudiar la presencia de las lineas coronales existentes en ellos. A dife-
rencia de lo que se vio en el capitulo 2, aqui concentramos nuestro interés en LCs observadas en el 6ptico
(fundamentalmente [Fe vi] AA5721, 6087, [Fex] A\6374, [Ne v] AA3346, 3426 y [Fe X1] A7892). El proceso
de busqueda y seleccién de los objetos emisores de LCs fue llevado de tal modo que permite estable-
cer por primera vez una proporcién entre galaxias emisoras y no emisoras de LCs para galaxias activas
comprendidas entre un determinado intervalo de magnitud aparente. Se estudiarad la relacién entre las
luminosidades de las LCs entre si y entre estas y la luminosidad de rayos X suaves y duros para efectos de
contrastar la posibilidad de que la ionizacién se deba fundamentalmente a fotoionizacién. Para efectos de
estudiar la relacion entre la emisiéon coronal y la emision en longitudes de onda del radio, se examinaré la
conexién entre la luminosidad de [Fe vii] A6087 y la luminosidad de radio en 1.4 GHz. Adicionalmente, a
través de una seleccién de aquellos objetos con [Fe vii] AA5721, 6087 més intenso (y que suelen presentar
también claras lineas de [Fe viI] AA3759, 5158) permitird obtener razones de flujos con las cuales, al ser
contrastadas con datos tedricos, se puedan inferir valores de temperatura y densidad electrénica de la
zona de emisién de FeS.

El presente capitulo describe las generalidades sobre la prospeccién (seccién 3.2), la forma como se
seleccionaron los espectros de la muestra (seccién 3.3), la identidad de los objetos que la integran y los
valores de los flujos de las principales lineas de emisién de los objetos de estudio (seccién 3.4). El capitulo
4 lo hemos reservado para consignar los principales resultados encontrados.

3.2. La prospeccion Sloan

La Prospeccién Digital del Cielo Sloan (Sloan Digital Sky Survey, SDSS) es una prospeccién fotométri-
ca y espectroscépica iniciada en el afio 2000 (York et al., 2000) y atin en operacién®. Utiliza un telescopio
dedicado de 2.5 m ubicado en el Observatorio Punto Apache en Nuevo México (¢ = 32°47' N, A = 105°49’
W). Adicional a esto también hacen parte una cdmara CCD en mosaico, dos espectrégrafos dobles alimen-
tados por fibra 6ptica y un telescopio auxiliar de 0.5 m para calibracién fotométrica. Para la realizacion
de la fotometria el telescopio opera en modo drift-scan donde, al utilizar 30 cdmaras CCD que barren el
cielo a una tasa de 20°/hora, realiza medidas simultdneas en cinco bandas: ', ¢’, 7/, i’ y 2’. Con base
en catalogos conformados por objetos que en un inicio se detectan en el proceso fotométrico se escogen
los blancos espectroscopicos, que pueden ser diversidad de objetos, en su mayoria galaxias y cuasares.
Dicha espectroscopia se realiza con el uso de dos espectrografos alimentados por fibra éptica que cubren
el rango 3800-9200 A en 4098 pixeles. Los espectrégrafos tienen una resolucién AM/X que puede variar
entre 1850 y 2200 y juntos son alimentados por 640 fibras cada una con un didmetro de entrada de 3”.

Desde el ano 2003 se han colocado en Internet los resultados que se van produciendo del barrido, para
su acceso libre al publico, en forma de “release”. En el momento de escribir estas lineas se han producido
siete de tales “data release” . El primer data release (Abazajian et al., 2003) present6 una prospeccién
del cielo espectroscopica en la que se cubrié 1360 grados cuadrados obteniéndose 186 250 espectros de

1Tres programas bésicos se han realizado: SDSS-I que se llevé a cabo entre 2001 al 2005, el SDSS-1I comprendido entre el
2005 y el 2008 y el SDSS-III que comenzé en julio de 2008 y se extenderd hasta el 2014. La financiacién de estos programas
ha estado a cargo de la Fundaciéon Alfred P. Sloan y varias instituciones internacionales entre las que se cuentan la Fundacién
Nacional de Ciencia (NSF) y la Administracién Nacional para la Aerondutica y el Espacio (NASA).
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objetos de los cuales el 72 % correspondian a galaxias y 10 % a cuasares. La tiltima versién disponible, la
séptima data release (Abazajian et al., 2009), estd basada, en lo que atafie a la parte espectroscépica, en
una prospeccién que cubrié 9380 grados cuadrados con lo que se obtuvo espectros de 1.6 x 10% objetos,
de los cuales 58 % son galaxias y 7.5 % son cuasares.

Es evidente que, con base en la enorme informacién que se ha venido obteniendo a través de estas
prospecciones, y cuya consulta y disponibilidad de los datos fotométricos y espectroscopicos es directa
para cualquiera que asi lo desee, se han generado y generaran multitud de reportes y trabajos con gran

impacto en la investigacién astronémica?.

Con relacion a los datos espectroscépicos de los objetos, el servidor del Sloan posee varias formas
de buscar un espectro en particular, bien a través de su nombre, o bien a través de sus coordenadas.
Ademds se ha desarrollado una herramienta de biisqueda basada en SQL (Structured Query Lenguage)
que permite realizar bisquedas de objetos con base a ciertas caracteristicas medibles. Los espectros de
los objetos se consiguen ya reducidos y calibrados tanto en flujo como en longitud de onda. Como ya se
dijo, poseen una resolucién aproximada de 2000 y una relacién senal/ruido cercana a 10.

Especificamente, en lo que tiene que ver con esta tesis, se aprovechara el enorme ntimero de espectros
en el 6ptico de galaxias existentes en el servidor de datos del Sloan, con el propésito de estudiar las lineas
coronales presentes en tales. En general, las lineas coronales a ser localizadas y estudiadas son, para
este tipo de espectros, las siguientes: [Fe viI] A6087, [Fe vii] A5721 y [Fe X] A6374. En espectros donde la
ionizacién es particularmente intensa es posible observar [Fe X1] A7892 y, en casos muy contados, [S X11]
A7611. Para situaciones en las que la linea del [Fe viI] A6087 es intensa es posible observar con claridad
dos lineas adicionales de FeST: [Fevii] AA3759, 5158. Finalmente, para objetos con corrimientos al rojo
superiores a 0.109 es posible detectar, cuando es el caso, la linea del [Ne v] A\3426. Hasta donde sabemos,
sélo existe un trabajo que contiene resultados de lineas coronales en una muestra de galaxias del Sloan
(Gelbord, Mullaney & Ward, 2009). La muestra trabajada por estos investigadores estd constituida sélo
por 63 objetos. Nuestra muestra cuadruplica dicho ntimero.

Fundamentados en la forma como se seleccioné la muestra de galaxias de emisiéon coronal de una
muestra de galaxias mas general, se realizard una comparacién entre galaxias de emisién coronal versus
aquellas que no la tienen, lo cual permitird por vez primera extraer conclusiones sobre la proporcién
de galaxias que presentan emisién coronal. También presentamos los flujos integrados de las LCs que
permitiran relacionarlos con emisién de rayos X y emision en radio. Igualmente se realizardn diagramas
de diagnoéstico y se determinaran propiedades fisicas tales como densidad y temperatura imperantes en
la zona de emisién coronal asi como posibles diferencias en la intensidad de flujo de una linea especifica
en funcién del tipo de galaxia activa.

3.3. Seleccion de la muestra

Es usual, en la seleccién de objetos astronémicos estudiados por el Sloan, utilizar la herramienta propia
del SDSS consistente en procesamiento de datos secuencial (Stoughton et al., 2002) la cual estd basada en

?De acuerdo con informacién contenida en el servidor de la prospeccién (ww.sloan.org), se han completado més de 70
tesis de doctorado bajo la supervisién de participantes directamente involucrados en el proyecto. Hasta septiembre de 2008
se habian publicado mé&s de 2000 articulos en revistas peer-reviewed con més de 70000 citaciones.
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la creacién de un modelo geométrico para aquellas lineas usuales en un espectro. Probablemente debido
a su poca intensidad y relativamente escasa presencia en los espectros de galaxias, la base no incluyé el
modelamiento de lineas coronales®. A pesar de este inconveniente, Gelbord, Mullaney & Ward (2009)
utilizaron esta herramienta aprovechando el sencillo hecho de que la linea de [Fe X] A\6374 estd casi siem-
pre mezclada con [O1] A6364 (que si se modeld) por lo que la biisqueda estuvo sustentada en localizar
todos objetos cuyo modelamiento de la linea [O 1] A6364 mostrara evidencia de contaminacién. Ello les per-
mitié localizar cerca de 200 candidatos que, después de un cuidadoso escrutinio, ya manual, se redujo a 63.

El proceso de seleccion utilizado aqui fue diferente, y aunque poco eficiente y tedioso en su realizacién,
demostré ser mds prolifico. Se realizé bésicamente a partir de la tabla de galaxias activas (Table-AGN)
del catdlogo Véron-Cetty & Véron (V-C&V), edicién 12 (Véron-Cetty & Véron, 2006)%. Dicha tabla con-
tiene un nimero cercano a 21 700 galaxias (clasificadas como Seyfert 1, Seyfert 2, Liners —que ah{ llaman
Seyfert 3— y galaxias H II con brillos intrinsecos hasta Mp = —23) distribuidas por toda la esfera celeste.
La idea fundamental de nuestro proceso de busqueda es, conociendo las coordenadas de un objeto, ya
previamente identificado y clasificado como galaxia activa y el cual hace parte de un catdlogo, localizar
si el espectro de dicho objeto ha sido obtenido por el SDSS y estd disponible para su estudio. Por ello,
fue preciso seleccionar primeramente las galaxias teniendo en cuenta las zonas cubiertas por la prospec-
cién espectroscépica Sloan, méas exactamente el sexto data release, que es el que estaba disponible en el
momento de iniciar esta labor.

Figura 3.1: Proyeccién de coordenadas ecuatoriales que muestra las zonas del cielo cubiertas espectroscépicamente por el
sexto data release. Tomado de www.sdss.org/dr6/

3Hablamos acd de las lineas del Fe, ya que el programa si incluye las lineas del [Ne V] A\3426, 3346.
4El catdlogo completo estd disponible en la pagina: http://cdsarc.u-strasbg.fr/viz-bin/ftp-index?VII/248
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De acuerdo con la figura 3.1 es evidente que no se disponen de espectros de galaxias con declinaciones
(0) inferiores a —11° para todos los valores de ascensién recta (o). Adicional a esto, existen algunos secto-
res de la béveda celeste no cubiertos en intervalos comprendidos aproximadamente entre 4" < o < 7"40™
y 18" < a < 20"40™. Ante las varias posibilidades de seleccién, se decidié, de forma arbritaria, que el
criterio principal de seleccién de los objetos del catdalogo V-C&V lo constituyera la magnitud aparente.
Por ello se cre6 un programa en Fortran que tiene por entrada el catdlogo, que permite seleccionar los
objetos con base a sus valores de coordenadas ecuatoriales («, §) y magnitudes aparentes correspondientes.

Se seleccionaron todos aquellos objetos mds brillantes que magnitud aparente (V') 17.5. El programa
seleccioné entonces 1805 objetos del catdlogo V-C&V que potencialmente podrian tener su espectro en la
base del Sloan. Entonces, manualmente, se dispuso a localizar el posible espectro del objeto a través de
sus coordenadas ecuatoriales (A.R. y §) en una pagina de bisqueda del servidor®. Se encontraron 747 de
tales espectros. La identificacién correcta del objeto estuvo sustentada en la comparacién de los valores
de A.R. y 0 (en todos los casos < 2”) y de z del catdlogo V-C&V con los que estan en la pagina del SDSS.

Sin embargo, una inspeccion atenta de cada uno de tales espectros permitié constatar que un nimero
no despreciable de ellos eran en realidad Liners y galaxias H II, aunque algunos de ellos estaban o bien
etiqueteados como Seyferts o no lo estaban. Los objetos que fueron a las claras tanto Liners como galaxias
H II° (88 en total) fueron descartados pues en ellos no se observa emisién coronal ya que nuestro propdsito
es fundamentar el estudio en Nicleos Activos de Galaxias. La muestra entonces se redujo a 659 objetos.
Aunque la pagina en cuestién visualiza el espectro, las lineas coronales, salvo casos excepcionales, suelen
ser lineas poco destacables, por lo que, de existir el espectro, se descargaba a la computadora en formato
fits y se visualizaba mediante IRAF7 para una inspeccién més atenta. El criterio fundamental, en esta
parte inicial de la busqueda, para clasificar un objeto como emisor de LCs estuvo determinado por la
presencia de [Fe viI] A6087 y, en casos particulares, de no existir esta, entonces de [Fe vil] A5721. De no
existir ambas, entonces se buscaba la emisién de [Nev] A3426 (si el corrimiento al rojo asi lo permitia).
La deteccién de la linea fue considerada positiva siempre y cuando el valor del flujo de la posible senal
fuera superior a 30 con respecto a la senal del continuo circundante. A diferencia de lo que se realizé en
el capitulo 2 no se buscaron limites superiores de los flujos.

De los 659 espectros de galaxias Seyfert (que en su conjunto llamaremos M17.5) se observé emisién
coronal, al menos de una linea, en 240 (que llamaremos MC17.5), esto es, en el 36 % de los objetos.
Este nimero de espectros fue considerado en un inicio suficiente por lo que se procedié con el proceso
de descarga y tratamiento subsecuente para efectos de realizar la lectura de los flujos integrados de las
lineas de interés (ver mds adelante). El nimero de galaxias restantes, que en conjunto llamaremos muestra
MNC17.5, fue entonces de 419. El listado completo de estos objetos, su posicién, corrimiento al rojo y
clasificacién por tipo se encuentra en el apéndice D.

Sin embargo, bien entrado el proceso de lectura de flujos y en razén a que la muestra en su mayoria
estaba constituida por galaxias de tipo Seyfert 1 “normales” (esto es, existia una deficiencia notable

5La pégina es http://cas.sdss.org/astro/en/tools/explore/obj.asp

6Para ello se utilizaron criterios basados en diagramas de diagndstico (Baldwin, Phillips & Terlevich, 1981; Veilleux &
Osterbrock, 1987).

"IRAF es acrénimo de Image Reduction and Analysis Facility (servicio de reduccién y anélisis de imédgenes) el cual es
distribuido por el Observatorio Nacional de Astronomia éptica (NOAO) y operado por la Asociacién de Universidades para
investigacién en Astronomia (AURA Inc.) bajo contrato con la Fundacién Nacional de Ciencia (NSF).
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de objetos Seyfert 2 y NLS1), se decidi6 realizar una buisqueda adicional de galaxias Sy2 y NLS1, ya
independiente del valor de magnitud (con valores distintos a los ya trabajados), pero ahora con base
en el tipo de objeto, ya que el catdlogo V-C&V contiene una columna que clasifica el tipo de galaxia,
digamos Sln y S2 para galaxias de tipo NLS1 y galaxias Seyfert 2, respectivamente. Para el tiempo que se
decidié iniciar esta nueva bisqueda ya estabamos particularmente interesados en la linea [Ne v] A3426, lo
que motivo un criterio extra de seleccidén para estos objetos especificos: el corrimiento al rojo cosmologico.
Por ello, se buscaron objetos Seyfert 2 y NLS1 con z > 0.1095, lo suficiente para que esta linea, de existir,
quedara registrada en los espectros. Se tomé como limite superior para el corrimiento al rojo el valor de
z < 0.192, que fue motivado para asegurar poco ruido en la linea de [S11] A6731 ya que es relativamente
frecuente encontrar espectros por encima de los 7600 A que contienen bastante ruido. Aun asi, fueron
pocos los espectros tomados por el Sloan que se hallaron de los objetos seleccionados del catdlogo V-C&V
en esa ultima busqueda y mucho menos los espectros que muestran emisién coronal. Con esta ultima
buisqueda se hallaron sélo 18 espectros de objetos Seyfert 2 y NLS1. Una busqueda adicional posterior,
tendiente a buscar galaxias activas que presentan datos de emision en rayos X, permitié incluir otras 6
galaxias Syl (que V-C&V clasifica como cuasares) y una galaxia Sy2 (que V-C&V clasifica como cuasar).
Por lo tanto, a parte de la muestra MC17.5, se incluyeron otras 25 galaxias con emisién coronal, lo que
finalmente llevé a completar una muestra final de galaxias con emision coronal de 265 objetos.

3.4. La muestra

La muestra final de galaxias con emisién coronal quedé integrada por 265 objetos (que llamaremos
muestra MT) cuyos espectros tienen en comun mostrar al menos una séla linea coronal, distribuidos de
la siguiente forma: 171 (65 %) Seyfert 1 “normal”, 37 (14 %) NLS1 y 57 (21 %) Seyfert 2. En la Tabla 3.1
se encuentran los objetos ordenados en ascension recta creciente y en ella estan contenidos, ademas de
su nombre comun, las coordenadas ecuatoriales referidas para el equinoccio del 2000.0, el tipo de galaxia
(T1 N para Seyfert 1 “normal”, NLS1 para Syl de lineas delgadas y T2 para Seyfert 2), su corrimiento
al rojo z y el enrrojecimiento por absorcién Galéctica E(p_y.

En lo que se refiere a su clasificacién, como orientacién inicial se conté con los datos contenidos en tres
fuentes: NED, la base Simbad® y el mismo catdlogo V-C&V. Sin embargo, con frecuencia se observé que
o bien no existia el dato correspondiente en alguna de esas fuentes o diferian entre si en su clasificacién.
Por ello, al final, la clasificaciéon dada en la Tabla 3.1 estuvo basada fundamentalmente en una inspeccién
atenta de cada espectro. Los valores de z y E(p_y) fueron tomados de la base NED.

Tabla 3.1: Muestra de Galaxias (muestra MT)

D Galaxia A.R., 2000 Decl., 2000 Tipo =z E(g_v)
(h m s) ©’'" Gal.
1 2MASSJ00070+ 1554 00 07 03.6 15 54 23 TI N 0.113874 0.069
2 SDSSJ00127-0847 00 12 47.9 -08 47 00 T1 N 0.220062 0.032
3 SDSSpJ00326-0100 00 32 38.2 -01 00 34 NLS1 0.091883 0.021
4 VIII Zw36 00 42 36.8 -10 49 22 T1 N 0.041329 0.031
5 SDSSJ00454+0042 00 45 27.1 00 42 38 T1 N 0.109514 0.023
6 MARK 1146 00 47 19.4 14 42 12 T1 N 0.039317 0.101
7 I Zwl 01 21 59.8 -01 02 24 T1 N 0.054341 0.046
8 SDSSJ0138941321% 01 38 59.4 13 21 07 NLS1 0.243376 0.057
9 SDSSJ01428-1008 01 42 48.3 -10 08 40 NLS1 0.090390 0.026
10 SDSSJ01537-0857+ 01 53 44.3 -08 57 14 T2 0.162773 0.022
11 SDSSJ01555-0857+ 01 55 30.1 -08 57 04 T1 N 0.164654 0.024
12 UM 384+ 01 59 10.1 01 05 14 T1 N 0.217449 0.020
13 KUV02032-0922 02 05 39.9 -09 07 51 T1 N 0.121557 0.023

8La pégina es: http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/



70

CAPITULO 3. LINEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS n

Tabla 3.1 continuacién

D Galaxia AR, 2000 Deocl., 2000 Tio z Ba_v)
(h m s) ©’"" Gal.
14 SDSSJ0212941406 02 12 57.6 14 06 09 T1 N 0.061847 0.107
15 KUG 03014002 03 04 17.7 00 28 27 NLS1 0.044491 0.080
16 SDSSJ03393-0548 03 39 23.1 -05 48 42 T2 0.084784 0.055
17 FBS 07324396 07 36 23.2 39 26 17 T1 N 0.118055 0.050
18 SDSSJ073724-3131 07 37 15.8 31 31 11 T2 0.026799 0.050
19 RXSJ074244-4656 07 42 27.1 46 56 42 T1 N 0.167842 0.069
20 RXSJ074914-4510 07 49 06.5 45 10 34 T1 N 0.192231 0.043
21 SDSSJ07510+4-29147 07 51 01.4 29 14 18 NLS1 0.120827 0.043
22 HS 074941943 07 52 17.9 19 35 41 T1 N 0.117227 0.045
23 MARK 382 07 55 25.3 39 11 10 T1 N 0.033687 0.049
24 SBS 07554509 07 59 40.9 50 50 25 T2 0.054388 0.042
25 SDSSJ080564-2610 08 05 38.7 26 10 05 T1 N 0.017195 0.044
26 RXSJ081504-5253 08 15 01.8 52 52 55 T1 N 0.124752 0.032
27 MCG+08.15.056 08 15 16.8 46 04 30 T1 N 0.040975 0.052
28 NPM1G+30.0129 08 24 43.3 29 59 23 T2 0.025325 0.045
29 SDSSJ082954-0812 08 29 30.6 08 12 37 T1 N 0.129150 0.031
30 RXSJ083074-3405 08 30 45.4 34 05 30 T1 N 0.062273 0.037
31 RXSJ08320+4-4614 08 32 02.2 46 14 25 T1 N 0.045906 0.032
32 CBS 74 08 32 25.3 37 07 37 T1 N 0.091910 0.036
33 SDSSJ08353+4-5240 08 35 23.8 52 40 55 T2 0.116779 0.037
34 SDSSJ08362+4-5212 08 36 14.9 52 12 09 T2 0.048113 0.032
35 NPM1G+48.0114 08 39 49.7 48 47 02 NLS1 0.039351 0.031
36 4 C29.30 08 40 02.3 29 49 04 T2 0.064715 0.055
37 RXSJ084044-0333 08 40 25.5 03 33 02 T1 N 0.060501 0.031
38 SDSSJ084154-0101 08 41 35.0 01 01 56 T2 0.110653 0.043
39 RXSJ084204-4018 08 42 03.7 40 18 31 T1 N 0.151617 0.033
40 FIRSTJ08424-4025 08 42 15.2 40 25 33 T2 0.055321 0.034
41 SBS0839+541¢t 08 43 13.3 53 57 19 T1 N 0.218097 0.023
42 CG 218 08 43 44.9 35 49 43 T2 0.053954 0.035
43 SDSSJ08526+4-0512 08 52 40.1 05 12 15 T1 N 0.226308 0.063
44 RXSJ08547+44019 08 54 43.7 40 19 07 T1 N 0.152475 0.026
45 SDSSJ08576+40528 08 57 37.8 05 28 21 T1 N 0.058623 0.046
46 SDSSJ09052+4-4151 09 05 14.4 41 51 53 T1 N 0.177045 0.015
47 PG 0906448 09 10 09.9 48 13 42 T1 N 0.117000 0.019
48 IRAS 09104+44109%* 09 13 45.5 40 56 28 T2 0.442000 0.020
49 SBS 09154556 09 19 13.0 55 27 55 T2 0.049400 0.029
50 MARK 106 09 19 55.3 55 21 38 T1 N 0.122951 0.028
51 3C 219* 09 21 08.6 45 38 57 T1 N 0.174418 0.018
52 SDSSJ092464-5607 09 24 38.9 56 07 47 NLS1 0.025321 0.029
53 MARK 110 09 25 12.9 52 17 11 T1 N 0.035291 0.013
54 SDSSJ092734-0609 09 27 21.4 06 09 57 T1 N 0.078378 0.061
55 SBS 09334511 09 36 43.1 50 52 50 T1 N 0.055378 0.014
56 MARK 707 09 37 01.1 01 05 43 NLS1 0.050338 0.070
57 HS 093443259 09 37 28.6 32 45 48 T1 N 0.127234 0.017
58 3C 223.0 09 39 52.8 35 53 58 T2 0.136730 0.012
59 SDSS J09408+45927* 09 40 52.3 59 27 39 T2 0.117415 0.021
60 RXSJ094754-1005 09 47 33.1 10 05 08 T1 N 0.139297 0.027
61 3C 227 09 47 45.1 07 25 20 T1 N 0.085828 0.026
62 NPM1G+40.0197 09 48 38.5 40 30 44 T1 N 0.046951 0.016
63 CG 49 10 01 01.9 31 12 17 T2 0.042479 0.020
64 KUV09587+43549 10 01 36.9 35 34 22 T1 N 0.143221 0.012
65 3C 234.0 10 01 49.6 28 47 09 T1 N 0.184800 0.019
66 SDSSJ10067+4122 10 06 42.6 41 22 01 T1 N 0.149783 0.014
67 Cs0247 10 08 54.9 37 39 29 T1 N 0.05362 0.017
68 SDSSJ101264-1017 10 12 38.6 10 17 19 T1 N 0.069654 0.039
69 TON 1187* 10 13 03.2 35 51 23 T1 N 0.078882 0.011
70 SDSSJ10141+4-4223 10 14 10.5 42 23 47 T1 N 0.093838 0.016
71 SDSSJ101564-0054 10 15 36.2 00 54 59 T2 0.120500 0.035
72 RXSJ10167+44210 10 16 45.0 42 10 24 NLS1 0.05600 0.015
73 SDSSJ101684-0028 10 16 53.8 00 28 56 T2 0.116393 0.036
74 HS 101543737 10 18 19.4 37 22 42 T2 0.049309 0.012
75 FIRSTJ10184-3436 10 18 58.5 34 36 32 T1 N 0.109481 0.016
76 MARK 141 10 19 12.6 63 58 03 T1 N 0.041673 0.010
77 PG 10164336 10 19 49.5 33 22 04 NLS1 0.024500 0.027
78 RXSJ102364-52331 10 23 39.7 52 33 49 NLS1 0.136450 0.014
79 MARK 142 10 25 31.3 51 40 35 NLS1 0.044944 0.016
80 RXSJ10270+43908 10 27 00.1 39 08 03 T1 N 0.143877 0.013
81 RXSJ10286+46302 10 28 37.1 63 02 48 T1 N 0.080254 0.010
82 SDSSJ10294+-1408 10 29 25.7 14 08 23 T1 N 0.060818 0.041
83 RXSJ10297+44019 10 29 46.9 40 19 13 T1 N 0.067132 0.012
84 SDSS J10313+46414%* 10 31 20.0 64 13 59 T2 0.118088 0.009
85 MRK 34 10 34 08.6 60 01 52 T2 0.051000 0.009
86 KUG1031+4398 10 34 38.6 39 38 29 NLS1 0.042443 0.015
87 RXSJ10407+3300 10 40 43.9 33 00 59 NLS1 0.081762 0.023
88 Zw212.045 10 44 39.1 38 45 35 T1 N 0.035768 0.013
89 NGC 3362 10 44 51.7 06 35 48 T2 0.027652 0.031
90 MS1047043537F 10 49 49.3 35 22 05 T1 N 0.160395 0.020
91 SDSSJ105014-1132 10 50 07.8 11 32 28 T1 N 0.133437 0.029
92 RXSJ105394-6612 10 53 55.7 66 12 02 T1 N 0.120575 0.017
93 SBS1055+605 10 58 30.1 60 16 00 NLS1 0.148676 0.007
94 TOL 10594105 11 01 57.9 10 17 39 T1 N 0.034190 0.029
95 RXSJ110564-5851 11 05 37.6 58 51 20 T1 N 0.191586 0.009
96 SDSSJ11056+4-0202 11 05 39.0 02 02 57 T1 N 0.106600 0.042
97 SDSSJ11072+4-08047 11 07 17.8 08 04 38 T1 N 0.200817 0.029
98 ZWO067.027 11 10 46.0 11 36 41 T1 N 0.042323 0.018
99 RXSJ11126+44541* 11 12 39.8 45 41 45 NLS1 0.136345 0.013
100 PG 1114+4445* 11 17 06.4 44 13 33 T1 N 0.143823 0.016
101 MCG+10.16.111 11 18 57.9 58 03 23 T1 N 0.027872 0.012




3.4. LA MUESTRA

71

Tabla 3.1 continuacién

D Galaxia AR, 2000 Deocl., 2000 Tio z Ba_v)
(h m s) ©’"" Gal.
102 SDSSJ11278+0203% 11 27 48.9 02 03 03 T2 0.126760 0.033
103 SBS 11254581 11 28 41.1 57 50 06 T1 N 0.050999 0.019
104 SDSSJ112864-6335 11 28 41.6 63 35 50 T1 N 0.124887 0.014
105 SBS1126+516t 11 29 42.0 51 20 50 T1 N 0.233847 0.013
106 MARK 1447 11 30 29.1 49 34 58 T1 N 0.095582 0.015
107 RXSJ113434-0411 11 34 22.5 04 11 28 T1 N 0.108001 0.027
108 Q1134401561 11 37 06.9 01 39 49 T1 N 0.192618 0.027
109 RXSJ11376+41039 11 37 38.0 10 39 30 T1 N 0.174538 0.040
110 MCG+06.26.012 11 39 13.9 33 55 51 NLS1 0.032753 0.019
111 SDSSJ114014-1029 11 40 10.1 10 29 27 T1 N 0.149683 0.037
112 A1-125 11 41 33.8 15 26 41 NLS1 0.115913 0.031
113 CG 1453 11 42 41.3 46 24 37 T1 N 0.116000 0.024
114 UM 449 11 43 41.9 -01 44 35 T1 N 0.105000 0.019
115 RXJ11437+1128 11 43 47.7 11 28 48 T1 N 0.120586 0.039
116 NGC 3855 11 44 44.9 33 19 16 T2 0.031225 0.019
117 SDSSJ114574+0241%* 11 45 45.0 02 41 26 T2 0.128301 0.022
118 SDSSJ114584-0142 11 45 50.1 01 42 55 T2 0.059499 0.021
119 1WGAJ1145.94-4613 11 45 59.5 46 13 08 T1 N 0.154424 0.024
120 RXSJ114794-0902 11 47 55.1 09 02 29 T1 N 0.068831 0.027
121 Q114740025* 11 50 23.6 00 08 39 NLS1 0.127252 0.023
122 HE 1149-0313 11 52 05.9 -03 30 15 T1 N 0.063400 0.027
123 SDSSJ115364-1017 11 53 41.2 10 17 54 T1 N 0.160622 0.031
124 SDSSJ115554-12527 11 55 35.3 12 52 53 T1 N 0.121850 0.033
125 SDSSJ120014-1001 12 00 11.2 10 01 35 T1 N 0.08536 0.022
126 MARK 1310 12 01 14.5 -03 40 40 T1 N 0.019413 0.031
127 UM 472 12 03 32.9 02 29 35 T1 N 0.077730 0.029
128 SDSSJ120594-4959 12 05 56.0 49 59 55 T1 N 0.063091 0.022
129 RXSJ12095+3224* 12 09 33.3 32 24 32 NLS1 0.149000 0.018
130 SDSSJ121034-0154 12 10 18.4 01 54 06 T1 N 0.215880 0.025
131 RXSJ121374-4227 12 13 42.8 42 27 43 T1 N 0.073419 0.016
132 1AXG J121359+41404 12 13 56.2 14 04 32 T1 N 0.153862 0.035
133 SBS 1213+549A+ 12 15 49.4 54 42 25 NLS1 0.150300 0.017
134 MS 1214343811 12 16 51.8 37 54 39 T2 0.063026 0.024
135 MARK 202 12 17 54.9 58 39 35 T1 N 0.021015 0.020
136 KISSR1285 12 20 53.4 42 45 49 T2 0.074674 0.020
137 RXSJ12231+44744 12 23 11.5 47 44 27 T1 N 0.162668 0.013
138 4C 54.27 12 23 13.2 54 09 07 T1 N 0.155877 0.023
139 MARK 50 12 23 24.1 02 40 45 T1 N 0.023433 0.016
140 SBS1221+4585 12 23 42.8 58 14 46 T1 N 0.015377 0.013
141 SDSSJ12239-02331 12 23 57.3 -02 33 12 T2 0.198740 0.034
142 SDSSJ12255-02471 12 25 34.8 -02 47 56 T1 N 0.195240 0.035
143 NGC 4388 12 25 46.9 12 39 43 T2 0.008419 0.033
144 NGC 4395 12 25 48.9 33 32 48 T1 N 0.001064 0.017
145 2E1227+41403 12 29 34.0 13 46 30 T1 N 0.098823 0.035
146 1E12287+123* 12 31 13.1 12 03 07 NLS1 0.116116 0.027
147 RXSJ123254-0603 12 32 35.9 06 03 10 T1 N 0.083807 0.020
148 SDSSJ123264-6624 12 32 37.5 66 24 52 T1 N 0.046790 0.016
149 Q1232462341 12 34 29.9 62 18 07 T1 N 0.135103 0.014
150 MCG+08.23.067 12 36 51.2 45 39 05 T1 N 0.030518 0.017
151 IC 3599 12 37 41.2 26 42 27 T1 N 0.021545 0.019
152 WAS 61 12 42 10.9 33 17 14 T1 N 0.043513 0.019
153 SDSSJ12451-0321 12 45 06.9 -03 21 57 T1 N 0.083558 0.026
154 PG 12444026 12 46 35.3 02 22 09 NLS1 0.048178 0.026
155 SDSSJ12507-0249 12 50 42.4 -02 49 31 T1 N 0.047203 0.022
156 MARK 236 13 00 19.9 61 39 18 T1 N 0.049684 0.013
157 XCOoOM 13 00 22.2 28 24 01 T1 N 0.091000 0.011
158 SBS 12584569 13 00 52.3 56 41 07 T1 N 0.071838 0.012
159 SDSSJ130284-0253 13 02 49.1 02 53 34 T2 0.070707 0.027
160 RXSJ130424-02051 13 04 17.0 02 05 37 NLS1 0.228537 0.024
161 MARK 64 13 07 08.7 34 24 23 T1 N 0.185845 0.014
162 RXSJ13071+43945 13 07 11.5 39 45 33 T1 N 0.073295 0.016
163 SDSSJ13097+0148% 13 09 42.7 01 48 51 T2 0.144800 0.030
164 SDSSJ131154-1424 13 11 35.6 14 24 47 T1 N 0.113772 0.024
165 PG 1309+4355* 13 12 17.8 35 15 21 T1 N 0.184000 0.012
166 SDSSJ13130-0210 13 13 05.7 -02 10 38 T1 N 0.083723 0.028
167 NPM1G+42.0343 13 14 51.6 42 18 20 NLS1 0.073376 0.015
168 IRAS 1314444508 13 16 39.7 44 52 35 T2 0.090500 0.018
169 RXSJ13199+45235 13 19 56.9 52 35 34 NLS1 0.091923 0.016
170 SBS 13204551 13 22 49.3 54 55 29 T1 N 0.065310 0.025
171 LCRSJ1328-0307 13 28 34.5 -03 07 45 T2 0.085600 0.039
172 SBS 13324580 13 34 35.4 57 50 17 NLS1 0.123531 0.009
173 SDSSJ133944-6629 13 39 27.8 66 29 01 T1 N 0.136155 0.032
174 RXSJ134064-40361 13 40 38.2 40 36 39 T1 N 0.161165 0.004
175 RXSJ13425+3829 13 42 31.2 38 29 05 T1 N 0.171869 0.010
176 SDSSJ134384-0004 13 43 51.1 00 04 35 T1 N 0.073600 0.027
177 1WGAJ1343.942712 13 43 57.4 27 12 41 T1 N 0.077166 0.012
178 IRAS 1342846652 13 44 20.8 66 37 18 T1 N 0.127800 0.039
179 SBS 13434544 13 45 16.5 54 09 25 T1 N 0.221200 0.009
180 SDSSJ13454-0259 13 45 24.7 -02 59 39 NLS1 0.085600 0.039
181 RXSJ134584-1144 13 45 48.5 11 44 43 T1 N 0.126413 0.027
182 SDSSJ134604-00167 13 46 02.9 00 16 49 T2 0.180083 0.029
183 UM 614 13 49 52.8 02 04 45 T1 N 0.032700 0.028
184 NPM1G+65.0097 13 52 51.3 65 41 14 T2 0.206479 0.020
185 SBS 13534564 13 55 16.6 56 12 44 NLS1 0.121675 0.008
186 SDSSJ1355746440 13 55 42.8 64 40 45 T1 N 0.075135 0.013
187 SDSSJ140034-0502 14 00 18.4 05 02 42 T1 N 0.034327 0.025
188 UM 625 14 00 40.6 -01 55 18 T2 0.025000 0.062
189 MS 135914043071 14 01 36.6 04 16 27 T1 N 0.164070 0.031
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Tabla 3.1 continuacién

D Galaxia AR, 2000 Deocl., 2000 Tio z Ba_v)
(h m s) ©’"" Gal.
190 IRAS F14030+5338 14 04 52.6 53 23 32 T2 0.080836 0.010
191 NGC 5506 14 13 14.9 -03 12 27 T1 N 0.006181 0.060
192 MS1413841400 14 16 16.2 13 47 29 NLS1 0.141504 0.026
193 SBS 14154566 14 17 00.3 56 25 58 T1 N 0.149280 0.013
194 NGC 5548 14 17 59.6 25 08 13 T1 N 0.017175 0.020
195 SDSSJ141944-0139 14 19 26.3 01 39 36 T2 0.076402 0.037
196 CG 404 14 20 04.4 47 07 17 T1 N 0.070199 0.014
197 SDSS J142484-0008* 14 24 52.1 00 08 20 T2 0.131080 0.035
198 SBS 1426+4573* 14 28 18.0 57 10 18 T2 0.043320 0.011
199 SDSSJ14294+4-4518 14 29 25.1 45 18 31 T1 N 0.074752 0.012
200 PG 1427+480* 14 29 43.1 47 47 26 T1 N 0.220600 0.017
201 Zw163.074 14 32 09.0 31 35 04 T1 N 0.055108 0.015
202 HE 1430-0108 14 33 15.0 -01 21 20 T1 N 0.094000 0.042
203 Zw047.107 14 34 50.7 03 38 43 T1 N 0.028646 0.039
204 MARK 474 14 34 52.4 48 39 43 T1 N 0.036222 0.033
205 TOL 14374030 14 40 12.7 02 47 43 T2 0.029754 0.035
206 MARK 477 14 40 38.1 53 30 16 T2 0.037726 0.011
207 SDSSJ14421+-3844 14 42 07.7 38 44 11 T1 N 0.145780 0.010
208 IRAS 14474+44233%* 14 49 20.7 42 21 02 T2 0.178300 0.016
209 SDSSJ144964-4747 14 49 41.7 47 47 48 T1 N 0.075935 0.023
210 SDSSJ145034-0152 14 50 19.0 01 52 04 T2 0.069379 0.045
211 SDSSJ145484-0038 14 54 48.6 00 38 29 T1 N 0.043511 0.050
212 FIRSTJ1455+3226 14 55 19.4 32 26 01 T2 0.087438 0.016
213 SDSSJ14573+5929% 14 57 21.6 59 29 44 T2 0.151738 0.009
214 MARK 1392 15 05 56.6 03 42 26 T1 N 0.036135 0.047
215 HE1503402287} 15 06 10.5 02 16 50 T1 N 0.134000 0.050
216 SDSSJ151044-0058 15 10 25.0 00 58 43 T1 N 0.072153 0.049
217 2MASSJ15134+4654t 15 13 25.9 46 54 08 T1 N 0.198943 0.029
218 IRAS 15176+45216* 15 19 07.5 52 06 05 T2 0.139063 0.020
219 SBS 15184593 15 19 21.6 59 08 24 T1 N 0.078100 0.010
220 SDSSJ152164-03377 15 21 39.7 03 37 28 T1 N 0.126354 0.044
221 NPM1G+00.0492 15 26 37.7 00 35 34 T2 0.050619 0.073
222 SDSSJ153424-3034 15 34 15.4 30 34 35 T1 N 0.093892 0.029
223 SDSSJ153564-5644 15 35 39.2 56 44 06 T1 N 0.207382 0.009
224 MARK 290 15 35 52.3 57 54 09 T1 N 0.029577 0.015
225 HS 153843600 15 40 04.2 35 50 50 T1 N 0.163606 0.026
226 SDSSJ15438+-3631 15 43 51.5 36 31 36 T1 N 0.067228 0.020
227 NPM1G+28.0354 15 43 57.3 28 31 27 T2 0.032176 0.028
228 KISSR2022 15 46 24.0 43 17 15 T2 0.034222 0.023
229 3C 323.1% 15 47 43.5 20 52 16 T1 N 0.264300 0.042
230 MS 1545340305 15 47 52.0 02 55 51 T1 N 0.098012 0.114
231 1E1602+2410 16 04 52.4 24 02 42 T1 N 0.087501 0.077
232 RXSJ16050+43305 16 05 02.5 33 05 43 T1 N 0.053267 0.033
233 SDSSJ16053+4-375671 16 05 18.5 37 56 53 NLS1 0.200875 0.010
234 RXSJ16107+3303 16 10 47.7 33 03 38 T1 N 0.097308 0.017
235 NPM1G+49.0323 16 10 51.8 48 54 39 T2 0.045060 0.015
236 MCG+06.36.003 16 13 01.7 37 17 16 T1 N 0.069618 0.015
237 TON 256 16 14 13.2 26 04 16 T1 N 0.130916 0.054
238 RXSJ161814-3619 16 18 09.3 36 19 57 NLS1 0.034057 0.012
239 Zw137.078 16 18 44.9 25 39 08 T1 N 0.048160 0.049
240 MARK 699 16 23 45.9 41 04 56 T1 N 0.034167 0.010
241 SDSSJ163354-2459 16 33 32.1 24 59 05 T1 N 0.059338 0.039
242 IRASF16320437301 16 33 45.0 37 23 35 T2 0.174727 0.010
243 SDSSJ16365+44202 16 36 31.3 42 02 42 T1 N 0.060982 0.010
244 SDSSJ16472+43843* 16 47 16.7 38 43 27 T2 0.121832 0.017
245 RXSJ164804-2956 16 48 00.7 29 56 58 T1 N 0.105850 0.050
246 EX01652.44-3930 16 54 08.1 39 25 33 NLS1 0.068900 0.018
247 RXSJ165584-2146 16 55 51.4 21 46 01 T1 N 0.153581 0.057
248 NGC 6264 16 57 16.1 27 50 59 T2 0.033947 0.065
249 SDSSJ17034+4-6141 17 03 28.9 61 41 09 T1 N 0.077319 0.030
250 SDSSJ17055+4-33407 17 05 34.9 33 40 11 T1 N 0.125341 0.024
251 SDSSpJ17082+6015 17 08 12.3 60 15 12 NLS1 0.144552 0.022
252 SDSSpJ17121+5847* 17 12 07.4 58 47 54 NLS1 0.269340 0.030
253 SBS 17134580 17 14 11.6 57 58 34 T1 N 0.092668 0.044
254 SDSSJ17271+463227 17 27 11.8 63 22 41 T1 N 0.217615 0.031
255 IRAS 1737145615 17 38 01.6 56 13 25 T2 0.065149 0.051
256 SDSSJ20546-0537 20 54 36.7 -05 36 59 T2 0.125021 0.058
257 SDSSJ21461-0704 21 46 11.6 -07 04 49 T1 N 0.125375 0.037
258 SDSSJ21488-0844 21 48 48.6 -08 44 49 T1 N 0.135087 0.051
259 SDSSJ21510-0837 21 51 01.2 -08 37 16 NLS1 0.121788 0.040
260 SDSSJ22025-0732 22 02 33.8 -07 32 24 T1 N 0.059405 0.033
261 SDSSJ22209-0753 22 20 55.8 -07 53 17 T1 N 0.148966 0.007
262 MARK 926 23 04 43.5 -08 41 08 T1 N 0.046860 0.042
263 RXSJ23087-0911 23 08 45.5 -09 11 23 T1 N 0.193000 0.040
264 SDSSpJ23474-0106* 23 47 25.3 -01 06 43 NLS1 0.182005 0.035
265 SDSSJ23569-1016 23 56 54.3 -10 16 05 T1 N 0.073267 0.032

* No pertenece a la muestra MC17.5

T Solo se detecté emisién de [Nev] A3426

Cada espectro fue descargado del servidor del Sloan y se procedié a realizar una serie de procesos
necesarios (utilizando para ello IRAF) para determinar los flujos integrados de las lineas de interés, los
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Multiplicacion del flujo especifico por 1X10-17

|
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|
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Conversion de formato
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Figura 3.2: Diagrama de flujo que ilustra los procesos a los que fueron sometidos cada uno de los espectros seleccionados.

cuales se describen a continuacién. Al descargar un espectro del Sloan se encuentra que las unidades de
flujo especifico (dadas en erg.cm~2s~! A~!) vienen multiplicadas por 10'7. Por ello se utiliz6 primera-
mente la tarea imarith para multiplicar el flujo por 1 x 1077, Posteriormente se utilizé la tarea scopy
como paso intermedio para asegurar la formacién de una unica banda y apertura. Luego se utiliz6 la
tarea dispcor para asegurar el intervalo de longitud de onda y evitar subsecuentes alteraciones en ella.
Los dos ultimos pasos fueron necesarios para lograr una conversion exitosa de formato fits a formato de
texto por intermedio de la tarea wspectext, pues no se encontré otro camino distinto para posibilitar dicha
conversion. Pero antes de este tltimo paso se hicieron dos procesos adicionales a cada espectro. El primero
consisti6 en corregir por extincién galdctica, utilizando para ello los mapas infrarrojos del COBE/IRAS
(Schlegel, Finkbeiner & Davis, 1998). El segundo proceso consistié en corregir por expansién cosmolégica
para colocar el espectro en el marco de referencia en reposo. Ambos datos (E(p_v y z) fueron tomados
del servidor NED. Por ultimo, y como ya se menciond, los espectros fueron convertidos a formato de
texto para proceder a la lecturas de los flujos utilizando el programa Liner (Pogge & Owen, 1993). Los
espectros no fueron sometidos a correcciéon por enrrojecimiento intrinseco. En la figura 3.2 se muestra
esquematicamente el proceso que se acaba de describir.

La tabla 3.2 contiene los valores de los flujos integrados para las siguientes lineas: [Ne v] A3426, [O 1]
A3727, [Ne111] A3869, [O 111] A5007, [Fe vii] AA5721, 6087, [O 1] A6300, [Fe X] A6374, Ha, [S11] AN6717,6731
y [Fex1] A7892. Para algunos objetos con suficiente corrimiento al rojo fue posible detectar la linea [Ne V]
A3426 que conforma un doblete con la de [Ne v] A\3346.



Tabla 3.2: Flujos de las principales lineas de emisién. Los flujos estan dados

en unidades de 1

0—15

erg. cm ™25~
ID [Galaxia [Nev] [O1] [Ne ] [Om] [Fe vi] [Fe vii] [O1] [Fex] Ha del. [Su] [Su] [Fexi]
13426 A3727 23869 A5007 A5721 A6087 A6300 A6374 16364 A6717 A6731 A7892
1 2MASSJ00070+1554 T 4.78+0.18 1.52+0.20 | 20.31£0.12 [0.17+0.16[ 0.26+0.10 | 1.09£0.14 ce 12.26+0.12 | 3.82£0.12 3.47+0.14 e
2 SDSSJ00127-0847 1.574+1.22 | 0.4740.28 1.5940.52 4.364+0.30 |0.4640.20| 0.624+0.56 B 7.54+0.72 e ce T
3 SDSSpJ00326-0100 T 1.2540.24 | 0.3840.18 2.50+0.10 [0.29+40.24( 0.4740.26 | 0.2440.08 4.2240.10 0.64+0.08 0.55+0.08 e
4 VIIIZw36 T 9.2240.58 [ 2.9240.40 | 35.78+0.28 |0.284+0.26| 0.331+0.12 [ 2.03+0.14 ce 11.53+0.14 | 4.08+0.18 3.45+0.18
5 SDSSJ00454+4-0042 T 3.84+0.28 1.3240.22 15.254+0.26 [0.424+0.20| 0.32+0.16 | 0.54+0.12 [0.30£0.18( 4.24+0.10 1.294 0.10 1.2740.12
6 MARK1146 T 1.0140.38 1.0840.58 13.4240.72 |1.384+0.58| 1.67+0.60 [ 0.87+0.64 cee 2.59+40.10 1.9140.10 1.3140.34
7 I1Zw1 T 9.934+0.76 | 6.65+0.76 | 55.62+0.56 |1.114+0.34| 2.214+0.48 [ 2.96+0.40 (0.16+0.14| 25.40+0.22 | 6.67+0.42 4.76+0.28 .
8 SDSSJ013894-1321 0.834+0.34 | 0.8940.26 | 0.79+0.30 6.79+0.28 [0.33+0.40( 0.46+0.58 | 0.254+0.30 B 4.1640.08 0.64+0.26 0.53+0.16 T
9 SDSSJ01428-1008 T 0.234+0.16 [ 0.23+0.16 2.76+£0.42 [0.33£0.22( 0.37£0.20 | 0.1240.10 |0.6440.24| 11.66+0.66 | 0.35+0.16 0.20£0.06 .
10 |SDSSJ01537-0857 0.46+0.18 | 6.83+0.34 | 0.94+0.26 11.254+0.18 e e 1.0940.24 B 13.594+0.20 | 2.564+0.26 2.1940.26
11 |SDSSJ01555-0857 1.604+0.48 1.9240.42 1.7940.46 10.7240.20 0.71£0.16 8.564+0.11 1.96+0.22 1.5240.18
12 |UM384 0.384+0.28 | 0.33+0.24 | 0.45+0.36 2.99+40.50 ce ce S 4.23+0.40 cee ce
13 |KUV02032-0922 1.434+0.60 | 0.8240.44 1.1040.86 4.204+0.18 |0.5740.32| 0.624+0.36 B 2.73+0.30 0.64+0.20 0.38+0.14
14 |SDSSJ02129+1406 T 1.5340.32 1.5740.38 8.17+0.40 |0.64+0.38( 0.86+0.44 | 0.461+0.22 ce 3.78+0.26 1.0040.22 0.85+0.16 e
15 |KUG0301+002 T 1.964+0.38 | 0.7940.36 6.08+0.18 |0.52+40.32| 0.514+0.26 | 0.714+0.28 |0.624+0.16| 21.05+0.30 | 0.8340.16 0.7140.14 (0.46+0.32
16 |SDSSJ03393-0548 T 6.234+0.24 | 2.4340.22 28.95+0.14 |0.25+0.08( 0.514+0.18 | 0.984+0.08 cee 12.27+40.08 | 2.43+0.10 2.05+0.10 e
17 |FBS07324396 1.584+0.50 | 5.51+0.70 | 5.07+0.90 | 40.174+0.50 [0.594+0.22( 1.14+0.46 | 2.484+0.72 |2.594+0.76| 94.334+0.88 | 5.04+0.58 4.07+0.56 .
18 |SDSSJ0737243131 T 7.63+0.36 | 3.794+0.28 | 42.804+0.46 (1.07£0.40( 1.1740.22 | 2.2440.22 |0.534+0.32| 12.644+0.16 | 3.814+0.16 4.3440.16 [0.0940.08
19 |RXSJ07424+44656 1.5440.50 | 0.584+0.46 | 1.114+0.42 6.67+0.16 |0.36+0.22| 0.664+0.22 | 0.55+0.24 (0.76+0.32| 4.70+0.24 0.5740.22 0.3840.12 T
20 [RXSJ074914-4510 3.784+0.56 | 4.95+0.36 | 4.45+0.56 [ 30.07+0.22 e 0.34+0.18 | 1.034+0.22 B 13.754+0.30 | 2.734+0.22 2.1840.24 T
21 [SDSSJ075104-2914 1.86+0.96 | 3.094+0.68 | 2.98+1.28 14.374+0.60 e e 1.034+0.32 32.8140.42 1.7340.26 1.5340.26 .
22 [HS0749+41943 7.23+1.44 | 47.89+1.26 |15.48+1.34| 113.104+0.82 [1.1940.66( 1.21+0.58 |12.914+0.70 B 32.60+0.54 | 27.62+0.78 | 21.854+0.78
23 [MARK382 T 3.36+0.38 1.7240.26 19.654+0.26 [1.284+0.72| 1.03+0.50 | 0.54+0.12 |1.324+0.44( 11.03+0.36 1.9240.18 1.5340.16
24 [SBS0755+509 T 32.74+1.30 [29.50+£1.86(310.90+0.49* |1.8940.72| 3.504+0.68 [17.73+0.50(5.58+0.78| 47.95+0.42 | 13.651+0.36 | 19.7540.46
25 [SDSSJ08056+42610 T T 1.6340.28 10.744+0.24 |0.604+0.28| 0.46+0.22 [ 0.36+0.12 ce 3.1240.16 0.85+0.14 0.88+0.14
26 [RXSJ08150+45253 1.6740.70 1.2040.72 1.3640.86 9.87+0.44 |0.4940.40( 0.7940.42 | 0.484+0.20 9.18+0.34 2.2440.52 0.86+0.22
27 [MCG+08.15.056 T T e 23.424+0.44 |0.77£0.30| 0.954+0.44 | 1.2940.26 cee 23.3940.30 | 5.2940.30 4.93+0.26 I
28 [NPM1G+30.0129 T 18.194+0.76 | 6.47+0.74 | 85.16+4.14 [0.894+0.50| 1.55+0.70 | 2.844+0.24 |1.414+0.36| 34.744+0.28 [ 5.00+0.26 4.96+0.24 [(0.50+0.14
29 [SDSSJ082954-0812 3.364+0.60 | 3.7940.40 | 2.34+0.44 15.824+0.22 |0.66+0.30| 0.98+0.28 [ 0.99+0.22 B 6.8240.22 2.47+40.26 1.76+0.20 .
30 [RXSJ0830743405 T 3.844+0.44 | 2.90+0.36 | 25.51+0.24 |0.7940.26| 1.254+0.22 [ 1.0940.20 (1.44+0.24| 24.04+0.30 | 2.28+0.22 1.954+0.20 |0.2940.20
31 [RXSJ08320+44614 T 0.83+0.28 [ 0.70£0.20 4.084+0.24 |0.9940.38| 0.40+0.12 B 1.1840.48| 7.904+0.28 0.4340.18 0.454+0.14 (0.4040.32
32 [CBS 74 T 8.05+0.62 | 5.54+0.78 | 42.84+0.38 |1.5940.38| 0.88+0.34 [ 4.27+0.28 B 13.554+0.28 7.4140.28 7.0440.32 .
33 [SDSSJ08353+45240 2.734+0.36 | 5.494+0.44 | 2.89+0.48 19.084+0.42 [0.3740.28] 0.424+0.34 | 1.35+0.16 7.4140.18 2.82+40.18 1.7040.12
34 [SDSSJ08362+45212 T 6.14+0.44 1.8840.52 14.2240.24 |0.484+0.28| 0.424+0.30 [ 0.69+0.14 ce 20.0940.20 | 3.86+0.12 3.24+40.10 ce
35 [NPM1G+48.0114 T 4.3240.46 | 3.65+0.34 | 24.58+0.30 |1.0740.28| 1.384+0.30 [ 0.90+0.16 [0.38+0.16| 15.43+0.38 1.8340.18 1.5540.16 |0.4740.32
36 [4C29.30 T 4.50+0.38 1.0940.30 | 20.6740.20 |0.254+0.18| 0.36+0.26 | 1.22+0.22 ce 9.9340.22 3.82+40.36 2.3140.28 ce
37 [RXSJ08404+0333 T 1.1440.42 | 3.2440.58 13.514+0.20 [0.754+0.28| 1.39+0.36 | 0.5140.20 |0.68+0.18| 37.384+0.30 | 0.93+0.18 0.75+0.14
38 [SDSSJ084154-0101 T 13.13+0.30 | 4.984+0.24 | 67.67+0.14 |0.2440.10| 0.60+0.16 [ 1.90+0.20 ce 22.914+0.14 | 4.35+0.18 3.85+0.20
39 [RXSJ084204-4018 1.3040.82 | 0.7740.52 | 0.904+0.76 6.67+0.52 |0.38+0.26( 0.954+0.54 | 0.594+0.36 s 4.68+0.40 . B .
40 |FIRSTJ0842+4+4025 T 4.654+0.30 [ 2.4140.30 [ 36.02+0.20% |0.984+0.44| 1.674+0.46 | 0.9040.16 (0.45+0.24 12.62+0.20 | 2.2240.14 1.9140.16 |0.284+0.12
41 |SBS08394-541 2.014+0.30 | 6.04+0.48 | 3.87+£0.36 [ 31.94+0.34 e e 1.9040.54 B 18.144+0.70 | 2.664+0.90 2.3240.90 T
42 |CG 218 T 19.164+0.42 | 4.484+0.32 57.9940.24 |0.50£0.28( 0.914+0.24 | 5.964+0.24 24.314£0.22 | 10.174£0.28 | 8.46+0.28 .
43 |SDSSJ08526+4+0512 0.56+0.24 | 0.2840.22 | 0.44+0.20 1.834+0.12 [0.084+0.10| 0.08+0.10 e 4.44+40.50 . B T
44 |RXSJ08547+4019 1.934+1.06 | 2.4540.46 1.1840.92 7.58+0.50 [0.1140.08( 0.1940.14 | 0.514+0.20 7.2440.16 1.6740.18 1.3240.18 ce
45 |SDSSJ08576+0528 T 1.1040.32 1.0040.34 5.88+0.24 |0.87+0.40( 0.954+0.48 | 0.761+0.56 9.49+40.70 1.2940.46 0.9340.32 ce
46 |SDSSJ09052+4151 0.9940.34 | 0.88+0.28 | 0.92+0.44 3.08+0.26 [0.32+40.18( 0.384+0.24 | 0.284+0.22 0.91+0.16 0.7240.20 0.56+0.16 T
47 |PG0906+48 2.75+0.96 1.8440.94 | 2.894+1.20 16.624+0.50 [0.904+0.58| 1.494+0.60 [ 1.18+0.48 15.7240.52 1.7640.40 1.5240.40 ce
48 |IRAS09104+4109 4.3440.32 | 13.60£0.26 | 6.3440.32 86.94+0.30 |0.88+0.52( 1.5440.40 | 3.031+0.34 s T T T T
49 |SBS09154-556 T 23.374£0.38 [11.67+£0.32( 169.17+0.28 |0.944+0.14| 1.464+0.18 | 3.824+0.22 [0.434+0.12| 62.70+0.50 | 7.954+0.22 6.56+0.20 .
50 [MARK106 2.5440.76 | 4.03+0.78 | 2.68+0.76 | 24.24+0.32 |0.614+0.42| 0.374+0.24 [ 1.17+£0.38 B 29.254+0.58 | 3.63+0.48 2.36+0.36 .
51 [3C 219 1.6240.62 | 3.51+0.28 | 0.9940.24 9.884+0.28 [0.16+0.20( 0.304+0.30 | 3.48+0.38 B 5.4840.32 1.4140.18 1.46+0.22 T
52 [SDSSJ092464-5607 T 1.8740.56 | 1.334+0.46 7.02£0.44 1.0340.46| 1.97+0.84 B 0.4440.32| 20.40+0.36 [ 0.76+0.20 0.67+0.20 .
53 [MARK110 T 34.554+0.40 [16.704£0.34( 137.804£0.38 |1.634+0.30| 2.014+0.20 [13.204+0.20(1.554+0.26| 72.76+0.68 | 11.444+0.20 | 9.984+0.20 |0.66+0.22
54 [SDSSJ0927340609 T 1.8240.48 | 0.68+0.48 7.68+0.34 ]0.43+0.44( 1.104+0.66 | 0.45+0.24 B 5.7140.22 1.3240.22 1.054+0.16 .
55 [SBS0933+511 T 1.034+0.54 | 0.3940.38 5.44+0.36 ce 0.90+0.74 | 0.314+0.26 ce 12.68+0.36 | 0.68+0.28 0.63+0.28 e
56 [MARKT707 T 5.2940.50 [ 3.27+0.48 [ 28.67+0.22 |1.1740.42| 2.2040.40 | 0.82+0.14 (1.24+0.36| 32.30+0.48 | 2.11+0.14 1.764+0.14 [0.7540.64
57 [HS0934+3259 1.7240.82 1.4440.36 1.8840.84 8.92+0.58 |0.76+0.48( 1.1840.52 | 1.01+0.44 (0.58+0.44| 6.04+0.47 3.11+0.36 2.21+0.36 e
58 [3C223.0 2.7140.18 | 11.82+0.24 | 3.254+0.20 [ 41.11+0.32 |0.2740.14| 0.4040.14 | 2.42+0.16 [0.66+0.18( 11.39+0.24 | 4.19+0.36 2.0940.22
59 [SDSS J09408+5927 1.1040.24 1.8440.38 | 0.8040.26 8.82+0.20 [0.33+0.30( 0.2040.16 | 0.204+0.08 ce 3.93+0.14 1.0440.14 1.0840.16
60 [RXS J0947541005 10.794+1.86| 6.15+1.06 | 3.93+1.06 | 32.634+0.62 (1.234+0.46| 2.10+0.48 | 1.234+0.28 |3.814+0.96| 57.07+0.82 | 3.42+0.34 2.27+40.24
61 [3C227 T 3.30+0.44 | 3.554+0.64 | 32.34+0.40 |0.704+0.44| 0.954+0.42 [ 2.95+0.88 B 30.874+0.72 7.304+0.70 3.17+0.40
62 [NPM1G+40.0197 T 1.4240.30 | 1.2240.32 9.514+0.26 |0.70£0.38( 0.544+0.30 | 0.404+0.16 B 5.0240.18 1.154+0.18 1.1440.20
63 [CG 49 T 5.2840.42 1.634+0.34 18.4240.30 [0.334+0.18| 0.45+0.16 | 0.58+0.16 |0.354+0.12| 7.7540.22 2.58+0.20 2.1940.20
64 [KUV09587+3549 0.60+0.22 [ 0.80+0.28 [ 0.67+0.20 5.35+0.14 [0.21£0.16( 0.434+0.12 | 0.204+0.08 B 16.704+0.46 | 0.484+0.22 0.26+0.10 .
65 [3C234.0 11.714+0.48( 11.334+0.54 [11.57+0.54( 137.46+0.42 |1.1540.30| 2.334+0.40 | 2.25+0.34 [0.73+0.22( 40.40+0.28 | 4.04+0.40 3.31+0.34 T
66 [SDSSJ10067+4122 3.154+1.04 | 4.85+0.54 | 2.39+0.44 19.854+0.50 [0.4740.26| 0.56+0.32 [ 1.12+0.48 ce 11.184+0.88 [ 3.39+0.58 2.69+0.58 ce
67 [CS0O247 T 1.6140.32 | 0.9240.26 8.32+0.48 [0.5240.44( 1.0140.40 | 0.504+0.52 28.40+0.46 1.0040.50 0.9740.42
68 [SDSSJ10126+41017 T 5.954+0.52 [ 3.46+0.58 [ 28.47+0.58 |0.6240.44| 0.58+0.44 | 1.82+0.40 ce 16.29+4+0.22 | 4.4840.32 3.76+0.28 ce
69 [TON1187 T 3.87+1.12 9.89+1.5 52.61+0.60 [2.33+£0.66( 3.524+0.70 | 2.2640.90 |3.874+0.88| 25.394+0.36 | 2.8240.48 2.63+0.54 [2.384+1.40
70 [SDSSJ1014144223 T 1.3240.44 1.0840.48 8.63+0.50 [0.49+40.28[ 0.684+0.30 | 0.474+0.26 s 1.8340.12 0.99+40.20 0.76+0.20 s
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Tabla 3.2 continuacién

ID [Galaxia [Nev] [O1] [Nemi] [Om] [Fe vii] [Fe vii] [O1] [Fex] Ha del. [Su] [Su] [Fexi]
3426 3727 23869 A5007 AB721 A6087 26300 6374 26364 A6717 A6731 A7892

71 [SDSS J101564-0054 4.3940.30 | 19.39+0.44 | 4.63+0.34 | 38.65+0.22 [0.494+0.16] 0.73+0.18 [ 2.05+0.18 [0.33+£0.10| 14.31+£0.20 | 4.714+£0.22 3.75+0.22 [0.56+0.26

72 [RXSJ1016744210 T 4.36+1.10 [ 2.0740.92 17.684+0.48 |1.084+0.52| 1.294+0.76 [ 0.84+0.26 B 42.884+0.36 | 4.114+0.30 3.2140.28 .

73 [SDSSJ101684-0028 T 8.2440.32 [ 2.9540.28 30.67+0.20 |0.24£0.12| 0.514+0.10 | 0.834+0.18 B 8.2340.18 2.4340.22 1.3840.14

74 [HS10154-3737 T 6.914+0.34 | 3.964+0.30 | 39.24+0.26 |0.3440.12| 0.56+0.14 [ 1.51+0.16 (0.2740.12| 11.11+0.14 | 2.254+0.18 2.3440.18

75 [FIRSTJ1018+3436 T 4.674+0.28 | 2.1240.28 | 21.3240.34 |0.3740.24| 0.974+0.34 [ 0.77£0.26 ce 15.90+2.52 [ 2.28+0.24 1.8440.24

76 [MARK141 T 5.6940.40 | 2.184+0.44 | 22.01£0.76 |0.9040.44| 1.344+0.54 | 1.11+0.46 [1.39+0.56| 21.62+0.36 | 4.69+0.52 3.89+0.48

77 [PG1016+4336 T T 1.3740.60 2.394+0.32 |0.67+0.38( 1.0940.38 B ce 99.07+£1.40 | 0.53+0.30 0.4340.32

78 [RXSJ10236+5233 3.14+1.14 1.0840.40 1.8041.24 3.52+0.46 ce ce S 16.53+0.32 [ 0.71£0.14 0.53+0.14

79 [MARK142 T 5.64+1.60 [ 2.91+1.56 15.614+0.78 |0.814+0.32| 1.00+0.44 | 0.92+0.50 14.56+0.40 | 3.34+0.24 2.68+0.24

80 [RXSJ102704-3908 3.10+0.66 | 2.77+0.44 | 1.93+0.44 17.614+0.26 |0.384+0.32| 0.70+0.48 [ 0.68+0.18 16.204+0.32 1.804+0.22 1.4140.18

81 [RXSJ102864-6302 T 1.1940.26 | 1.344+0.28 10.7140.20 |0.304+0.14| 0.314+0.20 [ 0.40+0.14 95.104£0.30 | 0.9940.18 0.84+40.20

82 [SDSSJ1029441408 T 2.354+0.50 [ 1.2940.54 8.68+0.34 |0.88+0.50( 0.824+0.58 | 1.01+0.34 7.3940.28 1.76+0.34 1.504+0.30

83 [RXSJ1029744019 T 1.7040.16 | 1.16+0.14 12.894+0.26 |0.474+0.16]| 0.88+0.22 [ 0.58+0.38 3.66+0.18 1.2840.30 0.85+0.20

84 [SDSSJ103134-6414 1.2940.54 | 2.2040.36 | 1.144+0.36 12.074+0.16 |[0.224+0.10| 0.26+0.10 [ 0.53+0.12 4.7940.12 0.98+0.14 0.95+0.14

85 [MRK34 T 100.504+0.92|31.854+0.58| 424.914+1.02 [1.16+0.42| 3.78+0.76 |17.284+0.72 B 131.9040.48| 53.8240.54 | 40.02+0.44 .

86 [KUG1031+4398 T 4.51+0.58 1.9940.54 | 20.9740.22% [0.324+0.28]|0.29+0.16¢ | 1.80+0.40 |5.224+0.28( 10.0940.18 [ 2.15+0.24 2.01+0.24 (3.0140.34

87 [RXSJ10407+3300 T 2.524+1.44 | 2.314+0.52 19.1240.46 [1.014+0.54| 1.194+0.30 [ 0.77+£0.26 ce 14.68+0.32 1.6940.32 1.3640.20 ce

88 |Zw212.045 T 2.0140.32 [ 0.95+0.36 12.2040.48 |0.484+0.34| 0.76+0.38 [ 0.53+0.28 6.21+0.36 1.5940.28 1.3640.22

89 [NGC3362 T 18.84+0.58 [ 5.154+0.60 | 53.094+0.62 |0.884+0.32| 0.73+0.26 | 3.86+0.38 24.34+0.42 | 10.03+0.36 | 9.79+0.34

90 [MS10470+43537 0.64+0.38 1.4040.58 1.2040.38 5.08+0.16 ce cee 0.49+0.20 3.48+0.20 0.76+0.26 0.65+0.18

91 [SDSSJ1050141132 5.91+1.24 | 5.544+0.86 [ 6.11+1.56 [ 37.21+0.78 |0.714+0.40| 1.794+0.66 | 1.28+0.34 42.9040.92 | 4.034+0.44 2.2640.28

92 [RXSJ105394-6612 1.5440.66 | 0.85+0.44 | 0.69+0.50 3.974+0.22 |0.0940.10( 0.414+0.36 | 0.124+0.08 B 5.374+0.12 0.83+0.16 0.7240.16

93 [SBS1055+605 1.95+1.04 | 0.934+0.52 1.2740.62 9.48+0.48 e 0.48+0.22 | 0.334+0.16 |0.944+0.52| 6.274+0.30 0.65+0.18 0.5740.22

94 [TOL10594105 T 13.58+0.36 | 8.75+0.24 | 92.804+0.18 [0.66+0.36( 0.72+0.24 | 2.26+0.18 B 26.104£0.16 | 4.01+0.20 3.74+0.20 .

95 [RXSJ110564-5851 2.464+0.82 | 3.44+0.66 | 2.04+1.00 11.454+1.89 |0.4540.26| 1.044+0.36 | 0.55+0.30 (1.32+0.38( 16.92+0.68 | 3.5940.52 1.2340.24 T

96 [SDSSJ110564-0202 T 0.754+0.32 [ 0.96+0.28 7.43+0.46 |0.64+0.30( 0.9340.46 B ce 1.0740.10 1.1740.32 0.87+0.26 e

97 [SDSSJ1107240804 0.5740.42 1.4340.36 1.6140.62 4.8940.36 ce ce 0.98+0.54 ce 6.66+0.38 1.3040.26 1.6540.40 T

98 |ZWO067.027 T 1.3940.58 | 0.5740.36 6.59+0.28 |0.60+0.36| 0.654+0.46 | 0.52+0.24 [1.02+0.34| 3.62+0.16 1.0040.20 1.0940.22 ce

99 [RXSJ11126+44541 2.034+0.62 | 2.0140.52 1.3740.84 9.20+0.48 |0.35+0.30| 0.534+0.32 | 0.4740.24 |0.824+0.36| 23.754+0.20 | 0.754+0.16 0.57+0.12

100|PG1114+445 4.274+1.58 | 3.53+1.16 | 3.23+1.28 [ 32.86+2.02 |1.3740.88| 2.07+1.04 | 2.26+0.96 ce 21.06+0.54 | 6.79+0.40 5.5440.40 ce

101|MCG+10.16.111 T 2.1840.70 1.8240.30 12.1240.24 [0.761+0.26| 0.98+0.34 | 0.57+0.12 |0.61£0.16| 2.9940.12 1.0740.14 1.054+0.14 [0.1840.16

102|SDSS J112784-0203 0.364+0.14 | 1.4540.22 [ 0.4540.18 4.4540.18 |0.0740.04| 0.044+0.03 | 0.27+0.10 B 2.90+0.10 0.69+0.10 0.6840.12 .

103|SBS11254-581 T 5.4440.62 [ 2.1740.58 14.8240.60 [0.774+0.54| 1.1240.78 | 1.214+0.40 |2.22+40.88| 18.94+0.26 | 3.50+0.40 3.184+0.38 [0.45+0.30

104|SDSSJ11286+46335 2.66+0.68 | 2.714£0.50 [ 1.34+0.50 9.554+0.24 |0.16+0.10 I 0.56+0.10 [0.91+0.28( 10.824+0.08 | 2.184+0.10 1.834+0.10 .

105|SBS11264-516 1.364+0.54 | 7.01+0.22 | 2.614+0.72 9.0240.20 e e 0.61£0.14 B 14.204+0.20 | 1.9440.14 1.63+0.14 T

106 | MARK1447 T 1.564+0.24 | 1.404+0.32 6.81+0.16 |0.27+0.24( 0.464+0.20 | 0.354+0.18 B 8.4340.18 1.60+0.24 1.2740.22 .

107|RXSJ1134340411 T 1.2840.40 1.6740.60 10.3940.28 |[0.874+0.44| 0.81+0.50 | 0.60£0.34 |0.60+0.38( 12.23+0.46 1.5740.34 1.1140.26 ce

108|Q1134+40156 1.3040.80 1.4240.56 1.3340.72 7.25+0.40 ce ce 0.84+0.30 ce 5.114+0.26 1.7940.28 2.77+0.44 T

109|RXSJ11376+1039 5.44+2.18 1.784+1.60 | 2.1441.84 7.50+0.48 |0.67+0.56( 1.3440.68 | 0.3940.24 |2.204+0.78| 33.6440.78 cee ce T

110|MCG+06.26.012 T 2.07+0.38 1.4940.32 11.894+0.24 [0.9240.38| 0.77+£0.18 | 0.65+0.12 |1.05+0.22| 56.36+0.56 1.3040.14 0.96+0.12 [0.5940.32

111|SDSSJ11401+1029 1.6640.50 | 2.2640.56 1.9340.42 16.274+0.32 [0.524+0.38| 0.64+0.18 [ 0.52+0.28 ce 21.95+0.68 1.2540.34 1.0240.34 ce

112|A1-125 T 0.7840.30 [ 0.7940.42 4.204+0.20 |0.254+0.15| 0.584+0.20 e 30.4940.44 | 0.434+0.12 0.3940.14

113|CG1453 1.5440.54 | 0.67+0.38 | 0.994+0.46 5.04+0.36 |0.58+0.26( 1.07+0.48 B 7.0740.58 0.74+0.24 0.56+0.18

114|UM449 T 1.4140.20 | 1.204+0.28 9.08+0.16 1.014+0.40| 0.67+0.10 | 0.30£0.08 |1. .60| 28.754+0.84 | 0.784+0.10 0.69+0.10

115|RXJ1143741128 1.4140.48 | 3.8240.28 1.3140.32 10.844+0.20 |[0.244+0.14| 0.4940.22 | 0.70£0.14 [0.23£0.10( 7.65+0.10 1.814+0.12 1.4940.14

116|NGC3855 T 5.694+0.54 [ 6.084+0.64 [ 62.91+0.74 |1.5240.42| 1.404+0.36 [ 2.69+0.48 B 16.434+0.72 | 2.464+0.20 3.29+40.30

117|SDSS J1145740241 1.66+0.26 | 2.64+0.32 1.1540.22 13.3940.16 |[0.234+0.18| 0.2940.22 [ 0.67+£0.16 4.2340.10 1.3240.16 1.2740.16

118|SDSSJ11458+4+0142 T 5.2440.34 | 3.1740.36 | 26.68+0.32 |0.7240.38| 0.934+0.30 [ 2.11+0.30 ce 8.77+0.16 2.37+0.20 2.04+0.18

119(1WGAJ1145.94+4613 | 1.9540.58 1.3040.30 1.6840.48 8.63+0.26 |0.3940.32| 0.654+0.38 | 0.714+0.16 |0.454+0.22| 19.124+0.52 | 0.9440.18 0.83+0.20

120|RXSJ11479+40902 T 4.09+0.78 | 6.26+0.64 | 44.55+0.42 |1.3040.30| 1.184+0.24 | 2.77£0.30 [1.59+0.34 17.82+0.36 | 3.39+0.46 2.2040.32

121|Q1147+40025 0.454+0.22 [ 0.5040.24 | 0.37+0.26 1.554+0.12 ce 0.28+0.16 B ce 2.47+40.14 0.22+40.08 0.22+40.06

122|HE1149-0313 T 3.6240.92 | 2.3740.76 | 20.38+0.40 |0.7040.38| 0.514+0.18 | 1.03+0.34 [0.66+0.22| 4.98+0.22 1.9940.30 1.5640.24

123|SDSSJ115364+1017 8.17+1.00 | 6.014+0.70 [ 6.63+0.72 [ 41.48+0.50 |1.3440.56| 1.694+0.50 [ 1.56+0.30 B 25.704£0.48 | 2.45+0.34 1.7140.26

124|SDSSJ11555+41252 0.7440.56 | 1.40+0.54 [ 1.50+0.72 5.47+0.52 e e e e e e e

125|SDSSJ1200141001 T 2.9040.50 | 3.44+40.52 23.601+0.46 [1.23+0.40( 1.47£0.42 | 0.9740.30 |2.2040.58| 11.95+0.34 | 1.53£0.26 1.5240.28 .

126| MARK1310 T T 9.53+0.54 | 76.47+0.42 |1.4440.34| 2.284+0.62 | 3.59+0.26 [1.31+0.28( 31.13+0.38 | 5.284+0.26 5.694+0.28 [0.43+0.36

127|UM472 T 4.014+0.48 [ 2.70+0.56 | 20.18+0.42 |0.584+0.30| 0.914+0.48 [ 0.89+0.22 B 8.6840.32 2.39+40.26 1.7340.20 .

128|SDSSJ12059+4959 T 10.06+0.54 | 3.9240.30 | 40.76+0.30 |1.0040.30| 1.3040.38 | 1.02+0.36 [0.91+0.28| 15.10+0.16 1.8140.30 1.5240.24

129|RXSJ12095+3224 0.854+0.24 | 4.42+40.28 1.8040.30 14.104+0.24 |0.324+0.18| 0.58+0.26 | 1.18+0.18 (0.54+0.22( 20.28+0.28 | 2.25+0.22 1.7740.22

130|SDSSJ12103+0154 1.164+0.78 | 0.964+0.52 [ 0.50+0.34 4.774+0.24 |0.1940.16| 0.261+0.24 B ce 2.1040.42 0.57+0.26 0.78+0.40

131|RXSJ12137+4227 T 4.514+0.78 | 2.414+0.90 | 29.69+1.14 |0.5340.40| 1.744+0.68 | 2.25+0.52 23.04+0.52 | 3.45+0.42 2.2940.32

132(1AXG J121359+1404| 0.734+0.46 | 0.404+0.20 | 0.5540.34 2.02+0.22 ce 0.13£0.11 | 0.2040.12 1.1240.26 e ce

133|SBS1213+4549A 2.96+2.02 | 2.8940.52 | 3.24+1.74 11.534+0.78 ce cee 1.5740.48 27.90£0.34 1.8740.30 1.6540.36

134|MS12143+43811 T 4.554+0.24 [ 1.00£0.24 8.86+0.14 [0.1240.08( 0.154+0.06 | 0.68+0.14 B 19.834+0.30 | 2.564+0.14 2.334+0.12 .

135|MARK202 T T 2.4940.72 16.854+0.44 [1.024+0.46| 0.95+0.24 | 0.63+0.24 |1.68+0.56( 18.39+0.22 [ 3.62+0.30 2.65+0.28 [1.04+0.36

136| KISSR1285 T 5.3540.30 [ 2.1940.20 [ 27.184+0.18 |0.4440.38| 0.394+0.32 [ 0.86+0.18 B 8.76+0.14 2.43+0.14 2.3840.12 .

137|RXSJ12231+44744 2.80+0.88 | 0.98+0.22 1.2940.65 5.33+0.40 [0.41£0.30( 0.374+0.30 | 0.1940.10 10.624+0.34 | 0.504+0.16 0.3940.14

138|4C54.27 2.3240.38 | 5.6740.28 [ 2.03+0.26 [ 23.17+0.26 |0.264+0.20| 0.474+0.24 [ 1.13+0.24 B 10.984+0.30 | 3.634+0.32 1.9940.20 .

139| MARK50 T T 3.2740.72 10.8740.58 |[0.744+0.44| 1.16+0.60 | 2.02+0.66 (2.91+0.94( 15.53+0.66 | 2.95+0.52 2.784+0.60 [0.77+0.28

140|SBS1221+4585 T T 1.9240.24 17.3240.16 |0.384+0.18| 0.26+0.10 | 0.84+0.14 (0.45+0.16( 11.64+0.12 | 0.69+0.12 0.80+0.14 [0.10£0.08

141|SDSSJ12239-0233 0.3740.26 | 2.834+0.22 | 0.54+0.14 7.15+0.18 ce ce 0.48+0.18 ce 5.77+0.28 1.7240.26 1.2340.26 T

142|SDSSJ12255-0247 0.9140.62 | 0.984+0.32 1.4540.92 4.4840.30 0.18+0.10 14.154+0.58 [ 0.82+0.20 0.51+0.16 T
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Tabla 3.2 continuacién

ID [Galaxia [O1] [Nemi] [Om] [Fe vii] [Fe vii] [O1] [Fex] Ha del. [Su] [Su] [Fexi]
3426 3727 23869 A5007 AB721 A6087 26300 6374 26364 A6717 A6731 A7892
143|NGC4388 T 38.20+0.50| 606.76+1.92 |2.754+0.66| 4.424+0.72 [40.80+0.82 B 281.104+0.56| 73.06+0.56 | 86.91+0.68 .
144|NGC4395 T 35.36+0.28( 334.70+£0.18 |0.6940.26| 0.984+0.24 [34.07+0.18 125.2940.16| 24.7140.08 | 30.7240.08
145|2E1227+41403 T 1.1440.26 | 0.494+0.24 4.614+0.16 e 0.3340.15 | 0.154+0.06 B 1.2340.10 0.44+40.10 0.50+0.10
146|1E12287+123 0.4040.22 | 0.9740.42 e 2.65+0.24 [0.27£0.22( 0.30£0.20 | 0.2540.20 |0.4440.28| 14.364+0.34 | 0.75£0.16 0.61+0.14
147|RXSJ12325+40603 T 0.98+0.24 | 0.77+0.34 5.47+0.18 |0.46+0.26| 0.654+0.18 | 0.274+0.08 [0.84+0.30| 6.03+0.20 0.9240.12 0.76+0.12
148|SDSSJ12326+6624 T 3.07+0.40 1.1440.42 10.2240.40 |1.7940.76| 2.58+0.92 B ce 24.67+0.76 | 2.31+0.36 1.7040.30
149|Q1232+46234 0.734+0.38 | 4.354+0.34 | 0.79+0.44 5.98+0.22 ce ce 0.51+0.12 13.1240.12 | 2.3940.10 1.9940.10
150 MCG+08.23.067 5.83+0.88 1.6140.72 15.834+0.28 [0.324+0.18| 0.30+0.16 | 1.41+0.20 ce 5.6940.12 3.40+0.24 2.66+0.22 e
151|1C3599 T 3.15+0.44 18.754+0.30 [1.064+0.34| 1.87+0.40 | 0.56+0.22 |0.1940.14( 13.84+0.26 1.4740.22 1.1240.20 [0.2340.20
152|WAS61 12.774+0.80 | 6.294+0.70 | 91.214+0.92 [1.214+0.84| 2.23+0.96 | 3.884+0.62 B 133.004+0.84| 7.774+0.30 6.98+0.30 .
153|SDSSJ12451-0321 7.154+0.30 | 2.86+0.22 38.91+0.18 |0.64+0.26( 0.764+0.42 | 1.324+0.12 B 14.844+0.16 | 4.234+0.16 3.47+0.14 .
154|PG1244+4+026 4.684+0.94 [ 1.984+0.80 [ 20.51+0.28 e 1.2440.38 | 1.1140.22 [1.954+0.36| 31.184+0.30 | 2.344+0.24 1.9140.20 |1.58+0.50
155|SDSSJ12507-0249 1.63+0.50 | 0.97+0.44 7.88+0.44 1.124+0.56( 1.44+0.48 | 0.184+0.14 |1.1740.66| 6.0540.40 0.97+0.34 0.82+40.30 .
156 | MARK236 1.7840.64 | 1.9440.46 11.564+0.38 [0.954+0.26| 1.244+0.30 | 0.74+0.22 [1.38+0.42( 4.89+0.20 1.5340.26 1.3040.24 |0.334+0.36
157|XCOM 2.3440.66 [ 1.3540.68 13.834+0.26 |0.474+0.18| 0.69+0.26 [ 0.88+0.14 B 12.344+0.24 | 1.6740.16 1.2340.14 .
158|SBS1258+4-569 2.134+0.34 | 2.2840.30 11.264+0.24 [1.314+0.20| 1.95+0.18 | 0.7940.10 |1.41+40.22| 45.36+0.40 | 0.67+0.14 0.77+0.16 [0.85+0.18
159|SDSSJ13028+0253 1.2340.34 | 0.9040.34 6.01+0.30 1.0240.38| 0.4440.20 | 0.33+0.16 [0.41+0.28| 2.02+0.10 0.4340.12 0.53+0.16 ce
160|RXSJ13042+40205 2. .16 | 0.64+0.54 | 3.16+1.80 4.0240.62 ce ce S ce 13.7440.42 cee ce T
161|MARK64 2. .12 1.2240.54 1.3040.70 7.214+0.60 [0.3940.35( 0.5140.44 | 0.7440.40 ce 8.41+40.54 e ce T
162|RXSJ13071+3945 1.0840.30 | 0.7440.30 3.89+0.16 |0.47+0.22| 0.5740.18 | 0.1440.08 |0.574+0.30| 10.694+0.34 | 0.484+0.10 0.4040.12 ce
163|SDSS J1309740148 1. 30 | 4.304+0.32 1.1940.32 9.1940.16 [0.30£0.18( 0.174+0.14 | 0.68+0.20 B 6.31+0.24 2.13+0.26 1.63+0.24 .
164|SDSSJ131154+1424 3.374+0.64 | 2.2240.52 20.954+0.28 (0.66+0.26( 1.36£0.30 | 0.61£0.18 |1.68+0.90| 25.30£0.24 | 1.63+0.22 1.334£0.22 |0.2940.22
165|PG1309+355 8. 54| 4.114+2.44 | 7.804+2.90 | 45.96+1.78 |0.644+0.60| 0.91+0.56 | 2.07+1.14 e 32.68+1.08 N B T
166|SDSSJ13130-0210 2.4240.56 [ 1.88+0.56 11.674+0.20 |0.534+0.22| 0.70+0.32 [ 0.91+0.20 B 8.2740.42 1.4940.18 1.554+0.20 .
167|NPM1G+42.0343 2.854+0.58 [ 0.90+0.50 7.14+0.44 ]0.44+0.40| 0.6240.50 | 0.384+0.32 |0.60+0.44| 15.784+0.22 1.8740.22 1.614+0.20 |0.374+0.30
168|IRAS13144+44508 9.2440.26 | 7.63+0.28 [ 61.56+0.18 |2.3240.36| 4.3440.44 | 1.62+0.14 (0.48+0.12( 33.90+0.28 | 3.94+0.14 3.184+0.12 [0.31+0.16
169|RXSJ13199+5235 1.804+0.20 | 0.8440.16 7.01£0.10 |0.1540.10| 0.2940.10 | 0.604+0.08 [0.41+0.08| 5.86+0.08 0.83+0.06 0.70£0.06 [0.7440.30
170|SBS 13204551 20.28+1.56 [10.33+1.74| 87.77+1.74 |0.60+0.38| 0.884+0.74 | 5.461+0.64 ce 28.80+0.62 | 8.38+0.48 9.70£0.60 ce
171|LCRSJ1328-0307 1.314+0.24 | 0.9440.24 | 11.054+0.10% |0.224+0.16| 0.274+0.18 | 0.21+£0.08 ce 2.3940.12 0.46+0.14 0.30£0.10 ce
172|SBS1332+4580 2. .54 1.2040.44 1.0440.44 7.00+£0.30 |0.33£0.16| 0.654+0.24 | 0.304+0.18 |0.9940.24| 18.524+0.36 | 0.6840.20 0.70£0.18 [0.5040.24
173|SDSSJ13394+6629 0. .32 | 2.31+£0.30 | 0.58+0.38 5.66+0.24 |0.23+0.16 cee 0.48+0.28 ce 8.83+0.14 1.7840.30 1.0040.20 ce
174|RXSJ1340644036 2. .10 | 2.2140.40 | 1.034+0.72 7.95+0.32 e e 0.32£0.10 B 11.624+0.28 1.3840.16 1.06+0.14 .
175|RXSJ13425+43829 1. .38 1.164+0.20 | 2.024+0.18 9.00+0.24 |0.4740.22| 0.584+0.12 | 0.424+0.18 [0.65+0.26| 3.47+0.14 0.7140.18 0.69+0.20 T
176|SDSSJ1343840004 0.834+0.20 [ 0.7540.18 5.984+0.14 [0.23+0.15( 0.444+0.20 | 0.114+0.08 B 3.54+0.16 0.34+0.14 0.384+0.14 .
177|1WGAJ1343.94-2712 1.054+0.14 | 0.624+0.18 6.82+0.22 [0.17£0.12| 0.274+0.14 | 0.554+0.24 9.4240.32 1.104+0.20 1.06+0.20
178|TRAS134284-6652 4. .70 | 10.074+0.84 | 4.41+1.44 19.064+0.36 |0.614+0.50 e 1.2940.24 35.84+0.26 | 5.90+0.24 4.86+0.24 .
179|SBS1343+544 0. .34 | 0.53+0.18 | 0.76+0.28 3.68+0.24 |0.21+0.15( 0.4040.34 2.76+0.30 0.38+0.14 0.47+40.22 T
180|SDSSJ13454-0259 1.854+0.34 | 0.7040.30 | 10.7940.10% |0.184+0.10| 0.274+0.18 | 0.48+0.12 8.03+0.16 1.3840.10 1.2740.10 ce
181|RXSJ13458+1144 2. .58 | 4.93+0.40 | 2.904+0.30 | 23.714+0.24 (0.23+0.16| 0.19+0.15 | 1.304+0.28 6.48+0.24 1.9140.22 1.4740.18
182|SDSSJ13460+0016 1. .18 | 5.13+0.22 1.8140.20 19.1240.16 ce ce 0.73£0.20 ce 5.68+0.26 1.8540.24 1.7440.22 T
183|UM614 23.30+£0.82 [10.14+0.52( 77.84+0.50 |2.0840.36| 2.054+0.32 | 4.37+£0.52 [3.93+0.74| 45.96+0.32 | 8.62+0.68 6.894+0.52 [0.8240.42
184|NPM1G+65.0097 1. 58 | 11.3540.40 | 3.5940.40 | 43.674+0.36 |0.13+0.10| 0.174+0.15 | 1.41+0.34 B 22.8340.46 | 4.1940.30 5.9840.40 T
185|SBS13534-564 4. 84| 9.374+0.90 | 4.674+0.56 | 49.494+0.68 |0.444+0.30| 0.984+0.36 | 3.40+0.32 64.78+0.60 | 4.62+0.28 5.03+0.28 .
186|SDSSJ13557+4+6440 4.744+1.02 | 5.96+0.56 | 46.31+0.28 |1.604+0.24| 2.53+0.20 [ 1.74+0.32 21.8740.32 1.884+0.34 2.1240.40 I
187|SDSSJ1400340502 29.9440.94 | 9.094+0.88 | 111.884+0.76 |1.3940.50| 1.814+0.94 | 6.05+0.62 27.60+£0.36 | 17.96+0.62 | 11.33+0.44 .
188|UM625 T 7.0940.52 67.01+0.22 [1.44+0.42( 1.584+0.48 | 4.124+0.16 52.784+0.26 | 7.1240.20 6.61+0.20
189|MS1359140430 2. 30| 1.714+0.62 1.70+1.48 9.734+0.74 e e 0.30£0.24 B 22.254+0.46 | 1.67+0.32 1.2240.34
190|IRASF14030+5338 1.8140.82 | 0.9040.80 10.454+0.40 |[0.354+0.22| 0.46+0.26 | 0.49+0.20 [0.36+0.24( 7.07+0.16 2.1140.20 1.4540.16
191|NGC5506 T 20.49+0.72( 441.16+1.40 |2.6241.14| 4.654+1.20 [47.184+0.88 ce 185.09+0.30(127.95+0.92(114.13+0.80
192|MS14138+1400 1. .36 1.014+0.22 | 0.5440.18 4.4140.20 |0.184+0.10| 0.414+0.14 | 0.17+£0.12 2.1940.14 0.4040.12 0.36+0.12
193|SBS1415+4566 2. .34 1.5140.48 1.864+1.20 6.55+0.28 ce 0.23+0.12 | 0.484+0.20 ce 23.79+0.48 | 0.82+0.16 0.68+0.16 e
194|NGC 5548 T 71.214+2.72| 459.3242.46 [8.70+1.60(16.00£2.16 |26.924+1.90|8.414+1.56|124.714+0.98| 33.51+1.24 | 29.49+1.24 [1.854+1.02
195|SDSSJ141944+0139 3.334+0.40 | 4.7240.68 19.734+0.40 |0.964+0.60| 1.194+0.72 [ 1.03£0.30 B 16.224+0.22 | 2.4140.26 2.13+0.26 B
196|CG404 0.954+0.32 [ 0.66+0.30 8.41+0.34 |0.53+0.32( 0.414+0.14 | 0.324+0.24 1.904+0.20 0.5140.20 0.5140.20
197|SDSSJ1424840008 1. 36 | 4.784+0.46 | 1.1940.48 10.174+0.30 |0.184+0.14| 0.184+0.10 [ 0.56+0.22 B 7.4040.20 2.1240.26 1.5440.24 .
198|SBS 14264573 8.49+40.62 | 5.43+0.30 [ 58.59+0.40 |0.974+0.26| 1.974+0.36 | 2.01+£0.14 (0.46+0.12| 26.08+0.20 | 4.40+0.14 4.2940.14 (0.31£0.14
199|SDSSJ1429444518 2.4140.48 1.76+0.38 18.384+0.28 |0.484+0.28| 0.80+0.26 | 0.84+0.20 B 9.7240.30 1.8940.20 1.4140.16 .
200(PG1427+4480 3. .76 | 2.524+0.48 | 2.474+0.60 | 20.934+0.42 [0.25+0.18| 0.64+0.36 | 0.76+0.22 ce 6.14+0.30 1.4440.26 1.0140.22 T
201|Zw163.074 3.97+0.38 | 2.26+0.36 16.874+0.32 [0.624+0.34| 0.86+0.34 | 1.2040.26 |0.2940.22| 11.68+0.18 | 2.51+0.26 2.2840.24 ce
202|HE1430-0108 1.4040.34 | 0.3840.36 4.324+1.00 |0.7740.34| 1.314+0.58 B ce 13.284+0.30 1.1140.24 0.81+0.18
203|Zw047.107 0.7940.32 [ 0.2940.18 2.724+0.24 |0.25+0.22( 0.294+0.18 | 0.134+0.10 ce 2.93+0.14 0.51+0.14 0.52+40.14
204 MARKA474 4.60+0.66 | 3.6140.72 27.80+0.54 [1.88+0.68( 1.734+0.60 | 2.1440.38 |2.244+0.82| 26.54+0.66 | 3.3240.42 3.01£0.36
205(TOL14374030 10.94+0.34 | 4.1140.24 | 52.784+0.12 |0.5340.22| 0.634+0.14 | 2.37£0.08 [0.34+0.10( 27.95+0.12 | 3.90+0.08 3.89+40.08
206 MARK 477 150.284+1.52|67.044+1.44|808.604+0.64%[3.16+0.46| 5.41+0.56 |50.46+0.32 B 237.7940.42| 43.454+0.28 | 45.724+0.28
207(SDSSJ144214-3844 1. .56 | 1.3240.50 | 0.784+0.40 6.36+0.18 e 0.47+0.40 | 0.4240.14 B 2.30+0.14 0.88+0.24 0.5540.18 .
208(IRAS 1447444233 8. .00 | 5.06+0.42 | 4.494+0.96 | 25.304+0.54 [1.48+1.06| 2.88+1.06 | 1.124+0.36 |0.394+0.30| 2.014+0.16 2.4040.20 1.694+0.20 T
209(SDSSJ144964-4747 1.6940.42 | 0.95+0.38 10.804+0.30 [0.574+0.24| 0.66+0.26 | 0.56+0.22 [0.68+0.44( 5.43+0.26 1.1240.20 1.084+0.18 .
210(SDSSJ145034-0152 2.874+0.28 [ 2.01£0.36 13.4440.30 [1.144+0.36| 1.324+0.36 | 0.70£0.22 [0.40£0.24( 7.61£0.20 1.86+0.16 1.5340.16 |0.2940.10
211({SDSSJ14548+40038 14.284+0.56 | 5.9540.42 58.75+0.48 [1.46+0.48( 1.754+0.42 | 3.5040.28 |0.894+0.24| 13.364+0.12 7.76+0.28 7.66+0.28 B
212(FIRSTJ1455+43226 8.234+0.28 [ 4.58+0.30 [ 57.10£0.98x |0.484+0.26| 0.68+0.24 [ 2.31+0.18 ce 15.454+0.20 | 3.13£0.16 3.80+0.18
213(SDSS J14573+45929 0. 24 1.764+0.24 | 0.9340.26 9.51+0.22 [0.40£0.30( 0.414+0.28 | 0.174+0.10 ce 3.69+0.18 0.7340.22 0.75+0.24
214 MARK1392 25.48+1.20 [14.21+0.90( 151.41+0.88 |3.0240.70| 2.574+0.28 | 8.55+0.68 [3.78+0.44| 61.26+0.56 | 16.84+0.94 | 14.824+0.76
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Tabla 3.2 continuacién

ID [Galaxia [Nev] [O1] [Nemi] [Om] [Fe vii] [Fe vii] [O1] [Fex] Ha del. [Su] [Su] [Fexi]
3426 3727 23869 A5007 AB721 A6087 26300 6374 26364 A6717 A6731 A7892
215(HE15034+0228 2.154+0.76 | 2.4940.48 1.304+0.62 8.20+0.46 e e 1.0240.50 B 24.1940.46 | 1.9340.24 1.2940.24 .
216(SDSSJ151044-0058 T 1.8340.38 1.074+0.28 11.044+0.24 |0.504+0.26| 0.64+0.20 | 0.39+0.12 [0.17£0.12( 5.57+0.14 0.9340.12 0.8140.12 .
217|2MASSJ1513444654 [ 2.20+1.04 | 1.46+0.46 | 1.02+0.94 9.69+0.84 e e e e 40.60+0.84 | 2.084+0.48 1.3740.46 T
218(IRAS 1517645216 1.9040.86 | 3.91+0.54 | 2.28+1.26 17.644+0.68 |0.2940.20| 0.86+0.70 [ 0.77+0.32 B 13.1940.52 | 2.864+0.50 1.3240.32 .
219(SBS1518+593 T 3.03+0.46 | 4.254+0.48 | 28.97+0.44 |1.6640.22| 2.611+0.22 [ 2.79+0.26 (1.78+0.32( 15.82+0.24 | 2.28+0.22 1.7340.18 |0.4740.22
220(SDSSJ15216+40337 1.6840.421( 11.32+0.52 | 5.45+0.56 [ 36.70+0.38 I ce 2.18+0.90 ce 268.83+8.40| 4.30+0.88 4.69+1.18 cee
221(NPM1G+00.0492 4.864+0.36 | 2.0140.32 27.414+0.30 [1.3940.52| 1.464+0.54 | 1.831+0.36 ce 13.80+0.22 [ 3.58+0.26 3.45+0.26 e
222(SDSSJ15342+4-3034 T 1.4740.50 1.3840.56 10.854+0.34 |[1.164+0.24| 2.524+0.36 | 0.71+0.46 |2.36+0.58( 18.19+0.58 1.5740.42 1.0540.30 |0.2440.22
223[(SDSSJ15356+5644 2.4240.70 | 2.0240.26 | 2.03+0.36 12.664+0.20 [0.2740.18| 0.60+0.26 | 0.38+0.16 ce 6.1940.24 1.7940.20 1.0840.16 T
224 MARK290 T 12.53+1.14 |16.924+1.34| 143.614+1.24 [2.40+1.00( 4.88+0.64 | 5.794+0.60 B 59.76+1.14 | 9.344+0.64 7.4340.54
225(HS1538+4-3600 2.264+0.50 | 1.63+0.64 | 2.24+0.26 11.7940.32 |0.534+0.16| 0.894+0.16 e 0.534+0.40| 23.7240.72 N B
226(SDSSJ154384-3631 T 5.0240.52 1.9040.40 | 22.004+0.34 (0.42+0.28( 0.694+0.34 | 1.214+0.22 |0.374+0.16| 10.83+0.20 | 3.104+0.32 1.9540.20
227(NPM1G+28.0354 T 12.854+0.62 | 5.56+0.58 64.49+0.32 |0.73£0.32( 1.064+0.28 | 3.214+0.30 B 31.83+0.24 | 6.54+0.30 6.754+0.32
228 KISSR2022 T 2.3940.42 1.0440.32 12.464+0.22 I 0.48+0.22 | 0.484+0.16 |0.384+0.30| 4.534+0.20 1.304+0.18 1.004+0.18
229(3C323.1 7.254+2.04 | 4.254+1.08 | 5.27+1.44 | 36.574+0.48 [0.60+0.52| 0.73+£0.60 | 1.954+0.44 e 17.334+0.62 . B
230(MS154534-0305 T 3.1240.42 1.4540.46 11.134+0.30 [0.514+0.32| 1.03+0.40 [ 0.74+0.28 ce 4.05+0.18 1.8740.20 1.5440.22
231|1E1602+4-2410 T 2.9740.32 1.3840.46 14.604+0.28 [0.761+0.42| 1.10+0.42 | 0.49+0.10 [0.53£0.18( 8.85+0.20 1.4240.14 1.3940.16 ce
232(RXSJ16050+43305 T 1.3640.48 | 0.6440.28 8.32+0.20 |0.56+0.32( 0.564+0.26 | 0.374+0.16 |0.831+0.20| 2.204+0.12 1.1740.26 0.77+0.14 [0.2340.16
233[(SDSSJ16053+43756 1.2540.80 | 0.334+0.26 | 0.6240.62 6.06+0.62 ce ce S ce 2.97+0.26 0.63+0.26 0.32+40.18 T
234(RXSJ16107+3303 T 2.8840.46 | 3.3440.54 [ 29.32+0.24x |0.514+0.24| 0.61+0.22 [ 1.14+0.34 8.14+0.26 1.4240.26 1.1740.22
235(NPM1G+49.0323 T 7.2440.46 | 3.934+0.34 | 45.374+0.38 [0.71+£0.28( 0.76+0.26 | 1.624+0.18 B 14.4140.20 | 3.1940.18 3.3840.18
236 MCG+06.36.003 T 2.8240.50 | 2.33+0.54 14.4140.26 |[0.714+0.38| 0.84+0.36 | 1.21+0.26 [1.25+0.36( 4.97+0.24 2.64+0.24 2.1340.22
237(TON256 7.36+1.12 | 27.684+0.98 |13.71+0.64| 138.564+0.84 [1.01+0.64| 1.37+0.52 | 5.404+0.40 B 68.96+0.70 | 10.65+0.44 | 8.144+0.40 .
238(RXSJ161814-3619 T 1.514+0.42 | 0.624+0.24 5.90+0.20 |0.58+0.42( 0.304+0.20 | 0.504+0.12 |1.154+0.28| 16.45+0.30 | 0.554+0.12 0.3940.10 [0.6940.22
239(Zw137.078 T 1.9440.32 | 2.704£0.24 | 21.004+0.32 [1.0540.28( 1.36+0.30 | 0.644+0.22 |2.014+0.52| 15.894+0.30 | 1.384+0.16 1.2140.14 |0.814+0.28
240 MARK699 T 5.644+0.56 [12.41+0.50( 67.38+0.62 |3.014+0.46| 4.424+0.26 [ 1.95+0.24 (3.62+0.40( 45.57+0.34 | 2.20+0.22 2.1940.24 [1.6440.42
241(SDSSJ16335+42459 T 2.5140.28 1.1140.20 11.484+0.30 [0.614+0.38]| 0.71+0.32 [ 0.71+£0.24 ce 3.40£0.18 1.5240.28 1.4440.24 ce
242(IRASF16320+43730 0.79+40.30 1.7440.38 1.5540.56 9.37+0.30 ce ce 0.60+0.22 4.7240.12 0.87+0.16 0.9240.22 T
243(SDSSJ16365+44202 T 1.4540.60 | 0.4840.54 3.11+0.28 |0.64+0.28( 0.66+0.28 B 1.2240.24 0.59+0.28 0.48+0.16 ce
244(SDSS J16472+3843 1.7140.24 | 2.0440.24 1.4740.32 12.054+0.32 [0.164+0.10| 0.15+0.12 [ 0.52+0.10 ce 5.264+0.12 0.93+0.14 0.89+0.14
245[RXSJ16480+42956 T 3.87+0.28 [ 2.80+0.26 | 26.22+0.28 |0.7640.18| 1.174+0.20 | 1.2940.18 [1.32+0.20( 22.88+0.28 1.9140.20 1.7040.20
246 [ EX01652.44+3930 T 1.504+0.44 | 0.76+0.32 4.254+0.26 |0.2140.20| 0.1140.18 [ 0.26+0.16 [0.90+0.38( 23.294+0.36 | 0.5140.14 0.59+0.16
247(RXSJ165584-2146 7.34+1.22 | 18.414+0.94 |10.634+0.76| 113.754+0.58 [0.62+0.28| 0.57+0.18 | 2.774+0.24 B 56.56+0.48 | 6.96+0.24 6.20+0.26
248 NGC6264 T 7.754+0.54 | 3.234+0.42 51.9940.34 |0.77+0.28( 1.044+0.32 | 1.054+0.36 B 21.104£0.32 | 6.60+0.26 4.73+0.24
249(SDSSJ170344-6141 T 1.584+0.40 | 2.254+0.58 11.484+0.44 |0.774+0.30| 1.214+0.36 | 0.89+0.32 [0.98+0.24( 2.66+0.40 1.1140.24 0.89+0.16
250(SDSSJ170554-3340 3.2841.94 | 1.934+0.60 | 3.15+2.08 3.79+40.40 e e 0.29+0.14 B 10.86+0.16 | 1.314+0.16 1.074+0.16
251(SDSSpJ17082+46015 0.454+0.28 | 0.434+0.20 [ 0.1540.11 1.524+0.20 [0.10+0.08| 0.26+0.20 B 4.82+40.34 0.2240.15 0.20£0.15 ce
252(SDSSpJ17121+5847 1.4240.36 | 0.5940.30 1.0440.32 5.12+0.20 ce 0.23+0.14 B 19.70+0.58 cee ce T
253(SBS1713+580 T 1.5940.54 | 3.884+1.26 16.424+1.08 2.23+0.56 | 0.5140.40 10.86+0.76 1.6340.36 1.0940.22 ce
254(SDSSJ17271+46322 0.88+0.50 | 2.51+0.54 1.3240.52 8.65+0.26 ce ce 0.60+0.36 4.554+0.42 2.42+40.46 1.0640.24 T
255(IRAS17371+5615 T 4.01£0.30 1.5740.26 19.984+0.14 |[0.1740.10| 0.324+0.16 | 0.87+0.22 10.25+0.20 | 2.33+0.26 2.05+0.26 ce
256(SDSSJ20546-0537 1.2040.30 | 7.834+0.28 1.3940.26 | 14.924+0.08% [0.11£0.06( 0.204+0.10 | 0.904+0.10 14.384+0.10 | 2.4940.10 2.00£0.10
257(SDSSJ21461-0704 1.7940.38 | 0.84+0.48 1.3240.60 7.1940.38 |0.47+0.28( 0.574+0.30 | 0.284+0.18 1.36+0.16 1.0240.30 0.93+0.30
258(SDSSJ21488-0844 1.7240.68 | 0.67+0.18 1.4440.42 7.3240.30 |0.65+0.28( 0.524+0.24 | 0.16+0.12 22.2440.56 | 0.3940.14 0.37+0.16
259(SDSSJ21510-0837 2.1940.88 1.454+0.48 | 0.784+0.50 6.40+0.40 |0.3240.26( 0.634+0.26 B s 49.67+0.42 1.2140.28 0.51+0.14
260(SDSSJ22025-0732 T 2.8140.36 [ 2.0540.28 15.954+0.36 |0.5940.18| 1.124+0.24 | 0.994+0.16 [1.78+0.42( 19.174+0.20 | 1.584+0.18 1.504+0.18
261(SDSSJ22209-0753 0.6940.50 | 0.66+0.38 [ 0.934+0.48 2.314+0.26 |0.4440.12| 0.184+0.08 | 0.224+0.18 [0.724+0.40| 5.33+0.40 0.554+0.18 0.26+0.14
262 MARK926 T 67.71+1.44 (22.05+1.44 196.95+1.72 |2.834+0.72| 3.684+1.20 [23.174+0.92 ce 66.88+0.80 | 36.05+0.96 | 34.15+0.96 s
263[RXSJ23087-0911 3.114+0.24 | 6.3240.30 | 3.934+0.28 [ 40.67+0.16 |0.3040.14| 0.394+0.22 [ 1.54+0.18 12.00£0.18 | 2.7240.22 2.1240.18 T
264(SDSSpJ23474-0106 0.654+0.30 | 0.654+0.44 | 0.3440.42 2.61+0.20 ce 0.334+046 B ce 5.984+0.44 0.49+0.26 0.28+0.16 T
265[SDSSJ23569-1016 T 10.98+0.56 [ 5.574+0.46 | 60.93+0.34 |3.3840.36| 5.374+0.36 | 2.24+0.28 [4.47+0.84| 43.92+0.34 | 5.65+0.28 4.80+0.26 [1.80+1.20

¢ valor dudoso

T fuera del rango espectral
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78 CAPITULO 3. LINEAS CORONALES EN UNA MUESTRA DEL SDSS (1)

Como ya se dijo, la muestra final de espectros con emisién coronal (MT), de 265 objetos, estd integrada
por objetos con emisién de [Fe vii] A6087 (o de [Fe vii] A5721) o, en su defecto, en el caso de objetos con
z altos, la linea de [Ne v] A3426. La gran mayoria de ellos (90 %) provienen de una muestra inicial selec-
cionada de 1805 espectros limitada por magnitud aparente de hasta 17.5. Estd integrada en un 90 % por
objetos ubicados en el hemisferio norte celeste y relativamente distribuidos con uniformidad en ascensién
recta salvo por dos vacios comprendidos entre 3.5"-7.5" y 17.57-20". Es claro que la muestra estd sesgada
hacia objetos inherentemente brillantes, y as{ 2/3 de ella son objetos Syl “normales”. Unos 25 objetos de
la muestra MT fueron escogidos a mano (esto es, sin recurrir a una busqueda sistemética) no solamente
con el propésito obvio de incrementar la muestra per se, sino también, y principalmente, por aumentar
el porcentaje de galaxias Sy2 y NLS1. Aun cuando estos ultimos objetos se anexaron sin seguir un pa-
trén de bisqueda sistemaético, la estadistica que se examinara en la seccién 4.2 se hara solo con aquella
fraccion mayoritaria de objetos con emisién coronal proveniente de la busqueda inicial de los 1805 objetos.

En el préximo capitulo expondremos los resultados concernientes a este estudio de los espectros del
Sloan.



Capitulo

Lineas coronales en una muestra del SDSS

(1)

Se vio en el capitulo anterior la manera como se seleccionaron los objetos que integran la muestra, la
identidad de los objetos que la componen asi como los valores de los flujos de las principales lineas de
emisién hallados en sus espectros. En el presente capitulo damos a conocer los principales resultados con
base en los valores fotométricos de las muestras de objetos analizadas, los valores de flujos integrados de
las lineas de emisién, de valores de rayos X (tanto suaves como duros) y de radio en 1.4 GHz hallados en
la literatura y en péaginas on line.

4.1. La emision coronal en la muestra MT

En la presente seccién se describe el grado de aparicién de las principales LCs halladas en el 6ptico
para la muestra MT, constituida por 265 objetos, para efectos de contrastar algunas razones de flujo con
sus valores tedricos y con los hallados por otros autores.

Como ya se dijo en el capitulo anterior, en la tabla 3.2 estdn contenidos los valores de los flujos
integrados para las lineas: [Nev] A3426, [O11] A3727, [Ne111] A3869, [O 1] A5007, [Fe vii] AA5721, 6087,
[O1] A6300, [Fex] A6374, Ha, [S11] AA6717,6731 y [Fexi] A\7892. Los flujos integrados fueron medidos
asumiendo en todos los casos modelos gausianos. Uno de los objetos de la muestra (Mrk 699 o III Zw
77) ya habia sido estudiado por Osterbrock (1981). Para dicho objeto, las razones de lineas entre las LCs
cuyos flujos se hallan en la tabla 3.2 son virtualmente idénticas a las razones reportadas por Osterbrock.

Salvo pocos casos, la deteccién de la linea de [Fe vil] A6087 viene acompatiada por la presencia de
[Fevii] A5721. Un ejemplo de la existencia de estas dos lineas en un espectro de una galaxia Seyfert
puede verse en la figura 4.1. De los 222 objetos (84 %) en los que existe registro de ambas lineas si-
multdneamente se desprende que en promedio la relacién de flujos [Fe viI]A6087/[Fe viI]A5721 es igual a
1.45, pero con valores maximo y minimo de 4.4 y 0.4 respectivamente. La razén tedrica entre los flujos
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Figura 4.1: Sector ampliado del espectro 6ptico de la galaxia RXSJ12325+0603 en el que se observa emisién de [Fe vii]
A5721 y [Fevi] A6087. Las unidades de flujo vienen en 10715 erg.cm—2s~ 1AL,

de estas dos lineas es de 1.52 (Berrington, Nakazaki & Norrington, 2000)!, valor préximo a las razones
de sus correspondientes probabilidades de transicion, lo que es de esperarse cuando las lineas surgen de
un nivel superior comun (ver figura 4.22). Como comparacién, un espectro promedio de cuasares (que
incluy6 también galaxias Syl de acuerdo con la definiciéon de cuasares adoptada por estos investigado-
res) realizada con 2200 espectros del SDSS, arroja para la relacién [Fe vi]A6087/[Fe viI]A5721 un valor
promedio significativamente més bajo, del orden de 1.03 (Vanden Berk et al., 2001). Es probable que la
dispersion de la relacién encontrada en nuestros datos sea atribuible a la dificultad inherente en medir la
linea de [Fe vl A5721, bien por la fijacién del continuo, una baja relacién S/R y el hecho de que es una
linea intrinsecamente mas débil.

La linea de [Fe X] A6374 aparece s6lo en 96 objetos (36 %). Su emisién revela energias de ionizacién mas
del doble de la necesaria para la formacién de Fe6, esto es, de 235 eV. Un ejemplo de emisién de [Fe X]
A6374 puede observarse en la figura 4.2. Tal y como ocurre con las lineas de Fe viI, usualmente, aunque
no siempre, la linea muestra corrimiento al azul. Este hecho ayuda a complicar el modelamiento de [Fe X]
A6374, pues casi siempre aparece mezclada con la linea [O 1] A6364, por lo que, con alguna frecuencia, se
hizo necesario desacoplar las lineas colocando como referencia para la determinacién de [O 1] A6364 el an-
cho de la linea [O1] A6300 y, en algunos casos donde el desacople fue particularmente complicado, fijando
el flujo de [O1] A6364 como el de 1/3 del flujo [O 1] A6300 (Pelat, Alloin & Bica, 1987). Una complicacién
adicional en la medicién del flujo de [Fe X] A6374, es la dificultad inherente en la fijacién del continuo en al-
gunas galaxias Seyfert 1, pues el ala azul de la componente ancha de Ha se extiende a esa region espectral.

La razén observada entre [Fe X] \6374/[Fe viI] A6087, para aquellos objetos que emiten ambas lineas,
exhibe una amplia dispersién. Posee un valor promedio de 1.34, pero con valores minimo y méaximo de
0.07 y 10.0, respectivamente. Un poco menos de la mitad arroja [Fex]/[Fevil] >1. Esto también es ob-

L Advertimos que en este articulo el valor de la probabilidad de transicién correspondiente a la del [Fe vii] A5721 (que de
acuerdo con la notacién de esa tabla corresponde a los indices 1-4), estd errado. Allf aparece 3.25 cuando el valor correcto
es 0.372, ver http://www.chianti.rl.ac.uk/v5.1/dbase/fe/fe_7/fe_T.wgfa
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Figura 4.2: Sector ampliado del espectro 6ptico de la galaxia MARK 1310 en el que se observa emisién de [FeX] A6374.
Las unidades de flujo vienen en 10715 erg.cm=2s~1A-1

servado en algunos de los objetos de la muestra de Nagao, Taniguchi & Murayama (2000) como también
por Mullaney & Ward (2008) pero en proporciones un poco menores. La amplia dispersién tiene su expli-
cacién principalmente en la dificultad en la separacién del flujo entre [O1] A\6364 y [Fe X] A6374 asi como
en la fijacién del continuo para objetos con componentes anchas notables.

Otra linea que se observa en los espectros, aunque menos frecuente, es [Fex1] A7892. En aquellas
galaxias donde z > 0.165 dicha linea queda por fuera del rango espectral, lo que ocurre con cerca del 14 %
de los objetos de la muestra. Con todo, esta linea es observada en 38 objetos de la muestra y, teniendo
en cuenta la energia requerida para la ionizacién de Fe™10 (262 eV), no es de extrafiar que dichos objetos
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Figura 4.3: Sector ampliado del espectro éptico de la galaxia MARK 699 donde se observa intensa ionizacién sustentada en
emisién de [Fex1] A7892 y la bastante inusual emisién de [S x11] )\7611 (rasgo detectado pero no identificado por Osterbrock
(1981)). Las unidades de flujo vienen en 10~15 erg.cm=2s~1A~1
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Figura 4.4: Sector ampliado del espectro éptico de la galaxia SDSSJ11536+1017 en la cual se observa la linea [Ne v] A3426.
Para galaxias con z > 0.1356, es factible observar también en los espectros del Sloan la linea [Ne V] A3346. Las unidades de
flujo vienen en 10715 erg.cm =25~ 1A-1,

sean emisores también de [Fe X] A6374. Sin embargo, para objetos con z < 0.166 (esto es, donde es posible
observarla) no se observé emisién de [Fe X1] A7892 en cerca de 35 objetos que si son emisores de [Fe X]
A6374. Se observa que la relacién [Fex1]/[FeX] arroja un promedio de 0.54 (un 10 % de los objetos con
emisién simultdnea de las lineas arroja un valor superior a 1). Dicha relacién para Mullaney & Ward
(2008) es més alta, de 0.98, y puede evidenciar, como ya se menciond, en la dificultad inherente en de-
sacoplar el [O1] A6300 en numerosos casos. Igualmente posible es que la diferencia radique en la forma
como se seleccionaron los objetos para ambas muestras: la de Mullaney & Ward (2008) estd conformada
por objetos con presencia de [FeX]| A\6374, en tanto que la nuestra estd fundamentalmente constituida
por objetos con presencia de Fe vil. En la figura 4.3 se observa el caso poco frecuente de emisién intensa
de [Fexi] A7892 en la galaxia MARK 699, particularmente notable por la fuerte intensidad de sus lineas
coronales, llegdndose a observar incluso [S X11] A7611.

Para objetos de la muestra en los que z > 0.1095 es posible detectar emisién de [NeVv] A3426. De
hecho, y tal como se comenté arriba, esto motivé en parte una busqueda adicional de objetos. Si el objeto
posee un corrimiento al rojo aun mayor (z > 0.1356) es posible también detectar la linea [Ne v] A3346. De
los objetos que integran la muestra fue posible observar ambas lineas en 40 de ellos (15 % de la muestra).
Un ejemplo de la emisién simultanea de ambas lineas, que conforman un doblete, se observa en la galaxia
SDSSJ11536+4-1017, ver figura 4.4. Por razones de espacio los flujos integrados de esta ultima linea no
quedaron en la tabla principal. El promedio de las razones de flujos [Ne v] A3346/[Ne V] A3426 es igual a
0.34, muy préximo al valor teérico? de estas razones que es de 0.36.

2http://www.nist.gov/physlab/data/asd.cfm o también http://www.chianti.rl.ac.uk
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4.2. Anisotropia de emision de Fe Vil en galaxias Seyfert

Con base en el proceso de seleccién que se llevd a cabo, en el que se tiene un nimero significativo de
espectros de galaxias Seyfert, algunos de los cuales poseen emisién coronal en una unica linea (Fe viI), es
posible realizar una estimacién sobre el porcentaje relativo de objetos con emisién de Fe vil y de aquellos
que no la tienen y explorar la posibilidad de que esta sea o no dependiente del tipo de AGN. Hasta
donde sabemos, una estimacion de esta propiedad no se habia realizado con anterioridad. Por supuesto,
tal proceder no esta exento de critica, ya que las LCs, por ser poco intensas, se pueden ver fuertemente
atenuadas en aquellas galaxias activas cuya emisién del nticleo se vea afectada por las lineas de absorcion
proveniente de la poblacién estelar, lo cual puede aun ser maés cierto en galaxias T2 con corrimientos al
rojo cosmoldgicos relativamente grandes (efecto de apertura).

Tal y como se describié en el capitulo 3, de 659 espectros de galaxias Seyfert que conformaron la
muestra que hemos llamado M17.5, se encontré emisién de al menos una linea coronal en 240. Sin em-
bargo, de esas 240 galaxias, 26 fueron incluidas por emitir Ne v aunque no se detecté Fe vil. Ahora bien,
un porcentaje significativo de la muestra M17.5 posee espectros cuyo z estd por debajo de 0.1095, esto
es, existen espectros que aunque rechazados por no emitir Fe viI (y por lo tanto incluidos en la muestra
MNC17.5), es posible que emitan NeV, pero su valor de z no permitié constatarlo. Por ello un anélisis
semejante en el que se incluya el Ne Vv resulta inadecuado.

Por lo tanto, el siguiente analisis se hara con base solo a emisién de Fe vii, bien en 6087 A oen
5721 A. Llamaremos esta submuestra MC17.5(Fe7). Tenemos entonces que se encontraron 214 galaxias
Seyfert con emisién de Fevir 3. Con ello se deduce que la probabilidad de emisién de Fe™6 en galaxias
activas es del orden de 1/3. Sin embargo, esta es una proporcién global sin tener en cuenta el tipo de
galaxia en cuestion. La tabla 4.1 describe la proporciéon de objetos que conforman la muestra M17.5 y
MC17.5(Fe7) (recuérdese que la muestra MC17.5 estd contenida en la muestra M17.5) discriminados por
tipo asi: Seyfert 1 “normales”, Seyfert 2 y Seyfert 1 de lineas delgadas (NLS1). Las galaxias Tyl (que
comprenden ambos subtipos) estdn en proporcién 3/2 con respecto a las Ty2, lo que no debe extrafar,
ya que el criterio de seleccion estuvo fundamentado en el valor de la magnitud aparente y es sabido que
el proceso de seleccion de los blancos espectroscépicos de la prospeccién SDSS esta basado en criterios
fotométricos y ello sesga la muestra hacia los objetos inherentemente més brillantes (Tyl) lo que hace
extender espacialmente la muestra a mayores valores de z, esto es, a regiones en que los objetos intrinse-
camente menos luminosos apareceran en menor proporciéon. Un simple hecho estadistico refleja el sesgo
de la prospecciéon SDSS hacia objetos brillantes y pone de relieve la notoria deficiencia de objetos Sy2
en ella: varios trabajos concluyen que, al menos en el universo local, las galaxias Seyfert 2 triplican en
numero a las galaxias Seyfert 1 (Osterbrock & Shaw, 1988; Maia, Machado & Willmer, 2003; Peterson,
2009).

En la figura 4.5 (izquierda) se aprecia la distribucién de objetos por tipo que integran tanto la mues-
tra M17.5 como la muestra MC17.5(Fe7) dadas en porcentaje. Es evidente que si bien existe un elevado
porcentaje de galaxias Sy2 presentes en la muestra M17.5 (~ 40 %), tan solo un 18 % de este mismo tipo
integra la muestra MC17.5(FeT).

3Nétese que con este proceso no se involucra en ningin momento aquellos objetos que fueros escogidos “a mano” que
pertenecen a la muestra MT.
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| Muestra || Seyfert 1 “normal” | Seyfert 2 | NLS1 | Total |
M17.5 347 266 46 659
MC17.5(Fe7) 149 39 26 214

Tabla 4.1: Conformacién en nimero de las muestras M17.5 y MC17.5(Fe7) discriminadas por tipo de galaxia Seyfert

Como puede observarse en la figura 4.5 (derecha), una galaxia Syl “normal” tiene un porcentaje
de emisién de Fe®* del 43 %, que es cercano al porcentaje de emisién de [Sivi] 1.9630 um que vimos
en el capitulo 2. Pero es muy disiente que cuando se trata de los objetos Sy2, el porcentaje se reduce
dramdticamente a un 15 %. Igual de llamativo es el hecho de encontrar un porcentaje elevado (56 %) de
objetos NLS1 que son emisores de Fe®*. De hecho, se encontraron mas objetos NLS1 emisores de LCs que
aquellos que no lo son. Y esto estd en concordancia con la muestra de galaxias NLS1 que se examiné en
el capitulo 2 en el que se detectd emisién coronal en 12 de los 19 objetos.

Un comportamiento semejante se observa también en la emisién de [FeX] A6374. En un 18 % de las
galaxias Syl se observa la presencia de Fe X, en tanto que para las galaxias Sy2 el porcentaje se reduce a
un 6 % de las mismas; la proporcién de esta linea en NLS1 es del 34 %. Debido a que varios de los objetos
poseen valores extremales del corrimiento al rojo, o bien la linea de [Ne v] A3426 (para z < 0.1095) como
la de [Fexi] A7892 (para z > 0.165), no alcanzaron a quedar dentro del rango espectral, por lo que no
fue posible determinar el porcentaje de presencia de estas lineas en funcién del tipo para toda la muestra
MC17.5.
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Figura 4.5: Distribucién por tipo expresada en porcentaje de la muestra M17.5 y de la muestra MC17.5(Fe7) (izquierda)
para las galaxias Seyfert 1 “normales” (Syl N), Sy2 y NLS1. Porcentaje relativo de emisién coronal con respecto a la
poblacién inicial discriminados por tipo (derecha).
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Relacionado con la presencia o ausencia de una linea coronal de forma preferencial en un tipo de
galaxia con respecto a otro, estan los reiterados anuncios sobre la diferencia de intensidad de emisién
coronal observada entre ambos tipos de galaxias Seyfert. Heckman & Balick (1979), haciendo una simple
inspeccion de espectros de varios tipos de galaxias Seyfert publicados en la literatura, anotan que los ob-
jetos con anchos de lineas gruesos poseen LCs més fuertes que aquellos que solo presentan lineas delgadas.
Crenshaw et al. (1991) llama la atencién que las galaxias Sy1 tienden a tener LCs mas fuertes con relacién
a las Sy2. Con una muestra de 52 objetos reunidos en la literatura Schmitt (1998) comparé varias razones
de flujos ([O11] A3727/[Nettr] A3869 y [O11] A3727/[Nev] A3426) y encontré diferencias considerables
entre galaxias Syl y galaxias Sy2, evidenciando que, para estas ultimas, estd la tendencia a presentar
menor grado de excitacién. Varias interpretaciones se contemplaron para explicar este resultado, basadas
principalmente en la diferencia de ionizacién que pueden sufrir nubes acotadas por materia y apelando
al modelo unificado pero sin llegar a resultados concluyentes.

El mismo afo, con base a informacién de 35 objetos recolectados en la literatura (clasificados en
proporciones casi idénticas entre Syl y Sy2) Muruyama & Taniguchi (1998a) encontraron una diferencia
notable entre la razén [Fe vii] A6087/[O 111] A5007 para ambos tipos de galaxias que es interpretada como
un exceso de [Fevii] A6087 en objetos Syl con respecto a Sy2, lo que a la vez los conduce a colocar la
CLR, o al menos una proporcién significativa de la misma, en una zona al interior del toroide. Esto ya
habfa sido predicho por Pier & Voit (1995) quienes, al realizar un modelamiento del toroide, concluyen
que la cara interna de este es el lugar apropiado para la formacién de las L.Cs observadas en los AGNs.
Posteriormente Nagao, Taniguchi & Murayama (2000), con un nimero mayor de objetos (124) recolec-
tados también de la literatura, confirman este resultado, aunque no encuentran una evidencia sélida de
que ello esté ocurriendo con [Fe X] A6374 y proponen que la zona emisora de esta linea se encuentra m4s
extendida. Dudik et al. (2007) con informacién en el MIR, encontraron que la razén [Ne v] 14.3 um/[Ne V]
24.3 um es menor, de forma significativa, en objetos Sy2 que en objetos Syl.

Sin embargo, Gelbord, Mullaney & Ward (2009), con espectros del SDSS (conformados, como hemos
dicho, por una muestra de 63 objetos) no encontraron una significativa diferencia entre ambos tipos de
objetos basada en la misma razén de flujo. La figura 7 de dicho articulo da précticamente una distri-
bucién idéntica para ambos objetos. Esto es significativo, pues los datos del SDSS, con respecto a los
datos que han sido simplemente recolectados en la literatura, tienen la ventaja de que han sido recabados
por los mismos instrumentos, recibido el mismo proceso de reduccién y, presumiblemente, obtenidos en
condiciones de observacién muy semejantes.

Por lo tanto, hay reportes que sugieren emisién preferencial (en cantidad) de LCs en Syl con relacién
a Sy2, asumiendo de entrada que las LCs se observan tanto en Syl como en Sy2 presumiblemente (aunque
no se menciona explicitamente) en proporciones semejantes. Sin embargo, al inicio de esta seccién pre-
sentamos evidencias de que tanto el Fe Vil como el Fe X se manifiestan preferencialmente en las galaxias
Syl que en las Sy2. Dicho resultado es coherente con una asimetria en la emision coronal existente entre
ambos tipos de objetos, asimetria que, sin embargo, Gelbord, Mullaney & Ward (2009) no observa.

Por ello, con el propdsito de verificar lo encontrado por Gelbord, Mullaney & Ward (2009)*, hemos

4De la muestra examinada por estos autores, 15 de los objetos son comunes a la muestra MT. Ellos son:
SDSSJ08295+4-0812, RXSJ08307+4-3405, FIRSTJ0842+44025, 3C234.0, RXSJ12095+3224, SDSSJ13115+1424, SDSSJ13130-
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Figura 4.6: Distribuciones en porcentaje de la razén de flujo de [Fe vii] A6087/[O 111] A5007.

realizado un estudio de la relacién de varias razones de flujos para contrastarlos por tipo de galaxia. La
figura 4.6 muestra el histograma correspondiente a la relacién [Fe vii] A6087/[O111] A5007. Es evidente
que, contrario a lo manifestado por Gelbord, Mullaney & Ward (2009) y confirmando lo hallado por
Muruyama & Taniguchi (1998a), hay una diferencia significativa entre el comportamiento de los objetos
Sy2 con los Syl, presentado estos tultimos una tendencia a dar mayores valores de dicha razon. Es de
resaltar que el comportamiento de ambas razones de flujo para los objetos NLS1 es muy semejante al de
los Syl “normales”, resultado ya reportado por Nagao, Taniguchi & Murayama (2000).

Con el proposito de estimar el grado de significancia de la diferencia entre la razén de flujo para las
dos poblaciones de objetos (Syl “normales” y Sy2) se realiz6 un prueba estadistica del tipo Kolmogorov-
Smirnov (K-S) para estas dos poblaciones. Para el caso [Fe vii] A6087/[O111] A5007 se obtuvo un p-valor
(probabilidad de que las dos distribuciones sean extraidas de la misma poblacién con 1.0 = 100% de
probabilidad) de 2.8 x 10~® indicando que la hipétesis nula (distribuciones iguales) se rechaza. Para la
misma razén pero confrontando Syl “normales” y NLS1 obtenemos un p-valor de 0.1 indicando que la
hipétesis nula no es rechazable.

La figura 4.7 muestra dos histogramas con otras dos lineas coronales: [Ne v] A3426/[Ne111] A3869 (iz-
quierda) y [Fex] A6374/[O111] A5007 (derecha). Aunque existen menos objetos que en el caso anterior se
aprecia que las razones de flujo correspondientes tienden a ser menores en los objetos Sy2 con respecto
a los objetos Syl “normales” y NLS1. Para la primera razén (Nev/Ner1) la prueba K-S entre las dos

0210, IRAS13144+4-4508, RXSJ13199+4-5235, ESDSSJ135574-6440, MARK474, MCG+06.36.003, Zw137.078, SDSSJ22025-
0732, SDSSJ23569-1016.
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Figura 4.7: Distribuciones de las razones de flujos de [Nev] A3426/[Ne 1] A3869 (izquierda) y [Fex] A6374/[O 111] A5007
(derecha). La convencién de tipo de galaxia es igual al de la figura 4.6.

poblaciones Syl “normales” y Sy2 arroja un p-valor de 6.3 x 10~2 (rechazo de hipétesis nula). Para la
razén [Fex] A6374/[O 111] A5007 la prueba arroja, para las dos poblaciones de galaxias, un p-valor de
7.6 x 1074, de nuevo rechazando la hipétesis nula.

Es claro entonces que las razones de linea coronales normalizadas con respecto a una linea de baja
ionizacion estdn indicando que las dos poblaciones de galaxias Syl “normales” y Sy2 no son idénticas.
Es licito entonces preguntarse si existe una diferencia inherente de las dos poblaciones con respecto a las
lineas de baja ionizacién. En la figura 4.8 podemos observar un histograma (izquierda) con el comporta-
miento en luminosidad de [O111] A5007 de los tres tipos de galaxias. La prueba estadistica K-S arroja, al
contrastar las poblaciones Syl “normales” y Sy2 un p-valor de 0.13 lo que sugiere que la hipdtesis nula
no se puede rechazar. Idéntica situacién ocurre con la luminosidad de [Ne111] A3869 (figura 4.8, derecha)
con un p-valor de 0.23.

Por lo tanto, en lo que concierne a la emisiéon de O 11 y Nelll no existe una diferencia significativa
entre los objetos Syl “normales” y Ty2. Esto ya habia sido notado, para el caso de [O 1] A5007, por
varios autores (Keel et al., 1994; Mulchaey, Wilson & Tsvetanov, 1996) como también por Muruyama &
Taniguchi (1998a). Parece entonces claro que la diferencia observada entre las razones de flujo para los

objetos Syl “normales” y Sy2 es debida a una diferencia inherente en la emisién coronal propiamente
dicha.

Por lo que hemos visto en el transcurso de esta secciéon, emisién de Fe viI tiende a aparecer con mayor
frecuencia en galaxias Syl y, cuando aparece en galaxias Sy2, tiende a presentar menor intensidad con
referencia a las Syl, esto ultimo, observable solo en objetos que han sido seleccionados (esto es, brillantes)
con base en la emision de Fe vil. Seria entonces interesante examinar si la preferencia de emision de LCs
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Figura 4.8: Distribuciones del logaritmo de la luminosidad (en unidades de erg. s~1) de [O 1] A5007 (izquierda) y [Ne 1]
A3869 (derecha). La convencién de tipo de galaxia es igual al de la figura 4.6.

en Syl tiene que ver el fuerte continuo ultravioleta que suelen presentar las Syl con respecto a las Sy?2.
Una forma indirecta de examinar la intensidad en el UV es medir qué tan “azulada” es una galaxia, lo
que a su vez se puede medir a través de un indice de color que involucre magnitudes en la zona mas
energética del 6ptico. Para el caso de los objetos detectados por el SDSS se conoce para cada uno de ellos
los valores de magnitud en cinco bandas fotométricas utilizadas por el Sloan: u’, ¢, v/, i’ y 2’ (Fukugita
et al., 1996) con longitudes de onda efectivas en 3543 A, 4770 A, 6231 A, 7625 A y 9134 A. Dichos datos
de magnitud para las cinco bandas se encuentran resefiados para cada objeto®.

Para efectos de examinar el grado de contribucién del sector UV en los valores fotométricos de que
se disponen, hemos determinado los indices de color v’ — ¢’ y ¢’ — r’. Es importante resaltar que cada
uno de los valores de magnitud fue sometido a dos correcciones. La primera consistié en tener en cuenta
la extincién ocasionada por la Via Lactea utilizando Ay dependiente de las coordenadas galdcticas de
acuerdo con los mapas infrarrojos de Schlegel, Finkbeiner & Davis (1998)5. Posteriormente se realizé la
correccién K, esto es, la correcciéon en magnitud de un objeto con corrimiento al rojo z que hay que
realizar con base al valor de magnitud medido en la Tierra para convertirla en su magnitud equivalente
medida en el marco de referencia del objeto. Para ello hemos utilizado los valores de los coeficientes
dados por Chilingarian, Melchior & Zolotukhin (2010) que permiten realizar la correccién K con base a
polinomios bidimensionales en funciéon de z y de uno de los colores observados.

En la figura 4.9 podemos observar las distribuciones en porcentaje tanto de las muestra MC17.5,
constituida por galaxias que presentan emision de Fe vii y MNC17.5, esto es, las que no, en funcién de

5Ver http://cas.sdss.org/astro/en/tools/explore/obj.asp
6Los datos adoptados para la extincién en cada banda fueron tomados de la curva de Cardelli, Clayton & Mathis (1989):
Ay /Ay = 1579, Ay/Ay = 1.161, A, /Ay = 0.843.



4.2. ANISOTROPIA DE EMISION DE FE VII EN GALAXIAS SEYFERT 89

T T T T T 30fF— T T T T T T T
— MNC17.5

— MC17.5

20 —

Porcentaje (%)
B
T
1
Porcentaje (%)

0 r—l: 1 1 1

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 -0.4 0.0 0.4 0.8 1.2
u‘—g' g'-l"

Figura 4.9: Distribucién en porcentaje de las muestras MC17.5 (240 objetos) y MNC17.5 (419 objetos) que comprende
todos los tipos en funcién de dos indices de color. Los histogramas corresponden a u’ — g’ (izquierda) y g’ — r’ (derecha).

los indices de color v’ — ¢’ y ¢’ — 7. Nétese que no estdn discriminados por tipo. Al comparar los his-
togramas en porcentaje de los distintos indices de color, es evidente que se aprecia una clara diferencia
entre las dos muestras para el indice v’ — ¢’. La mayor parte de los objetos con emisién coronal tienden a
presentar valores de u’ — ¢’ pequenos, entre 0.4 y 1.0, en tanto que los objetos sin emisién coronal tienden
a concentrarse en una zona con valores de u’ — ¢’ entre 1.0 y 2.0. Una diferencia entre las dos muestras,
aunque no tan marcada, se observa también con el indice ¢’ — 7, en donde el grueso de los objetos con
emisién coronal se ubican entre —0.2 y 0.8 (semejante a la distribucién observada por Williams, Pogge
& Mathur (2002) para objetos NLS1) en tanto que aquellos sin emisién coronal se agrupan entre 0.5y 0.9.

Al ser considerados los histogramas correspondientes a la distribucién en porcentaje en funcién de los
indices de color v’ — ¢’ y ¢’ — r’ pero ahora por tipo de galaxia, ver figura 4.10, se observan diferencias
entre las muestras MC17.5 y MNC17.5 en ambos tipos. La diferencia consiste fundamentalmente en que
la muestra que presenta emisién de Fe viI tiende a tener valores menores para ambos indices de color con
independencia del tipo de galaxia. En lo que respecta a las galaxias Syl “normales”, casi la totalidad
de la muestra MC17.5 tiene valores del indice v’ — ¢’ que se concentran entre 0.3 a 1.1 mientras que
la muestra MNC17.5 posee valores de dicho indice que, si bien presenta valores dentro de ese mismo
rango, existe una proporciéon no despreciable de objetos que tienen valores entre 1.2 a 1.8. Para las Sy2
la diferencia es mds marcada aun: la gran mayoria de los objetos emisores de Fe Vil poseen valores de
u' — ¢’ entre 0.6 a 1.4 mientras que los no emisores se concentran en un intervalo de valores entre 1.3 y
2.0. Los objetos NLS1 se acumulan en el intervalo 0.2 a 1.0, independientemente de si son o no emisores
de LCs. Aunque son relativamente pocos los objetos de ambos tipos que constituyen la muestra MC17.5
con z > 1.5 es muy factible que el seudo continuo de Fell junto con el continuo Balmer que, como se
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sabe, constituyen el small blue bump, domine la intensidad en el filtro v’ haciendo u’ — ¢’ particularmente
pequeno (Gallo et al., 2004). Con el indice g’ — 7’ las diferencias entre las muestras MC17.5 y MNC17.5
no son tan acentuadas pero aun asi es claro observar la tendencia de los objetos emisores de Fe viI de
presentar menores valores de dicho indice. Los objetos NLS1, aun si no son emisores de LCs tienden a
presentar valores de ¢’ — 7’ menores que las que exhiben las galaxias Seyfert 1 “normales” y Seyfert 2.

Comparemos los histogramas de emisién y no emisién coronal pero por tipo de galaxia. Al comparar
los valores del indice v’ — g’ se observa que, en cuanto a la emisiéon de Fe Vi, los objetos Syl poseen
valores de dicho indice menores que los que presentan los Sy2: mientras en los primeros se concentran en
un intervalo entre 0.3 y 1.1, en los segundos se acumulan en el intervalo entre 0.7 y 1.6. Si se comparan
los picos de ambas distribuciones resulta evidente que hay una clara distincién entre los dos tipos de
galaxias Seyfert, aunque se trate de galaxias que tienen en comun el hecho de ser emisoras de Fe VII.
Igualmente interesante resulta comparar aquellos objetos que no son emisores de Fe vil: mientras que las
Sy2 presentan valores de u’' — ¢’ concentradas en un intervalo entre 0.9 y 2.0, las Syl poseen valores que
sugieren la existencia de dos poblaciones: una mayoritaria con valores entre 0.0 y 1.1, y otra minoritaria
entre 1.1 y 1.9. Un comportamiento semejante, aunque no tan marcado, se observa en el indice g’ — r’:
mientras que las Syl emisoras de Fe ViI poseen valores de ¢’ — r’ en un amplio intervalo que va de —0.2 a
0.7, las Sy2 muestran valores entre 0.3 y 0.8. Con las no emisoras de Fe vII la diferencia es mas notoria:
mientras que en las Syl parece también existir dos poblaciones, una concentrada entre —0.2 y 0.4 y otra,
mas voluminosa, entre 0.4 y 0.9; en las Sy2 solo hay objetos no emisores de Fe viI con valores entre 0.4 y
0.9. El histograma de g’ — r’ para las Sy2 es consistente con el diagrama color-magnitud de objetos Sy?2
reportado por Barth, Greene & Ho (2008) donde la mayoria de los objetos Sy 2 (de baja masa) se ubi-
can con valores de ¢’ —r’ &~ 0.4-0.8 y que corresponden o bien a galaxias elipticas o espirales de tipo tardio.

Vistos en conjunto, estos resultados indican que las galaxias Syl con emisién coronal tienden a ser
més azulados que las galaxias Sy2. Esto es consistente con la hipétesis de colocar la principal region de
emision de Fe Vil en la cara interna del toroide oscurecedor, ya que en tal caso cabria esperar, para una
Sy1, una mayor probabilidad de deteccién de esa especie quimica junto con un incremento de la emisién
de radiaciéon UV, no tan atenuada, proveniente del centro activo. Bajo este escenario, las Syl con emisién
de Fe VII presentan valores de v’ — ¢’ menores que los que presentan las Sy2 en virtud de que las primeras
tienden a poseer un continuo UV mads brillante que las Sy2 (Mulchaey et al., 1994).

4.3. Velocidad de la region de emisién coronal

En la anterior seccién se han presentado evidencias que soportan la hipétesis de la emision de Fe viI
ubicada de forma preferencial en la regién interna del toroide oscurecedor. Si ese es el caso, la velocidad
asociada a las lineas de emision correspondiente deben reflejar un incremento en su magnitud, con respec-
to a las lineas de més baja ionizacién que se supone son emitidas en la NLR, la cual estd ubicada en una
regién mas exterior. El hecho de que por lo general las LCs presenten anchos mayores que las lineas de maés
baja ionizacién (aunque sin alcanzar los anchos caracteristicos propios de la BLR) ha sido reportado desde
hace més de 30 afios y comentado sucesivamente por varios autores desde entonces (Phillips & Osterbrock,
1975; Cooke et al., 1976; Wilson, 1979; Cohen, 1983; Penston et al., 1984; Wilson & Nath, 1990), por lo
que es de esperar que en la muestra MT se vea reflejado un comportamiento semejante. Esta seccién tiene
el propésito de examinar los valores de velocidad de dispersién asociados al ancho de las lineas de emisién
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Figura 4.10: Distribucién de las galaxias Syl “normales” (arriba), NLS1 (medio) y Sy2 (abajo) en porcentaje pertene-
cientes a las muestras MC17.5 y MNC17.5 en funcién de los indices v’ — ¢’ (izquierda) y ¢’ — 7’ (derecha). El nimero de
objetos para las galaxias Syl y Sy2 es igual al que describe la figura 4.27.

coronal en el éptico que corresponden a la muestra MT y contrastarlos con los obtenidos por otros autores.

En la determinacion del flujo integrado de las lineas de emisién, la cual, como se dijo, se ajusto el perfil
de las mismas utilizando gausianas, se puede obtener también el ancho completo a la mitad de la altura
(FWHM, por sus siglas en inglés), el cual permite asignar una velocidad de dispersién a la regién emisora
asumiendo ensanchamiento por efecto Doppler. El valor medido de FWHM es mayor que el valor real
(intrinseco) debido al ancho adicional que introduce la resolucién del espectrégrafo. Por ello los valores
de medidos (FW HM,,) fueron corregidos por ancho instrumental en cuadratura utilizando la siguiente
expresion:

FWHMG = FWHM? — FWHM?,

donde FW H M es el valor del ancho intrinseco y FW HM; es el ancho instrumental el cual tomaremos
igual a 170 kms™! (Desjacques, Nusser & Sheth, 2007). La tabla 4.2 contiene los valores promedios del
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ancho instrumental intrinseco de varias lineas de emisién con distintos PI de los objetos que integran la

muestra MT.

Linea Syl1+NLS1 Sy2
FWHM, kms~! (&0) | FWHM, kms™! (£0)

Ha delgada 520 £487 358+£138
[O1] A6300 4324242 4164185
[S11] A6717 393+£186 361+£152
[O11] A3727 4624149 4904137
[O 111] A5007 4344206 4004199
[Ne111] A3869 5244264 4714243
[Ne v] A3426 7614435 5891363
[Fe viI] A6087 6344316 5634345
[Fe x] \6374 6591371 4644249
[Fe x1] A7892 424164 -

Tabla 4.2: Valores promedio de FWHM de varias lineas de emisién ordenadas en orden creciente de PI. No se incluyeron
en la estadistica valores inferiores a 170 kms 1. Los valores de error corresponden al error cuadrético medio.

En la figura 4.11 se puede observar la distribucion en porcentaje de los valores de velocidad a intervalos
de 100 kms~! para algunas lineas de emisién. Los objetos Syl “normales” y NLS1 han sido reunidos en
un mismo grupo que llamamos sencillamente Syl. En dicha figura no se incluyeron los objetos con datos
de FWHM < 200 kms~1.
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Figura 4.11: Distribucién de galaxias (en porcentaje) discriminadas en Syl (izquierda) y Sy2 (derecha) en funcién del
FWHM para las lineas coronales ([Fe viI] A6087 y [Ne V] A3426) y las lineas de baja ionizacién ([O11] A5007 y [S11] A6731).
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Tanto en la tabla 4.2 como en la figura 4.11, se evidencia una diferenciacién entre los valores que
adoptan las velocidades para las lineas de més baja ionizacién ([S11] A6731, [O 111] A5007) con relacién a
las lineas como el [Ne V] A3426 y [Fe vii] A6087. Mientras que las lineas de baja ionizacién poseen valores
de velocidad que se concentran fundamentalmente entre los 200 y 500 kms~!, las LCs poseen una distri-
bucién méas amplia de velocidades, presentando en su mayoria valores entre 300 y 1000 kms~!. Algunos
objetos, aunque pocos, presentan valores de FWHM para el [Ne v] A3426 que supera el millar en kms™1.
En general, el rango de velocidades para las LCs es consistente con los valores de FWHM que poseen las
LCs en el NIR examinadas en el capitulo 2 (ver tabla 2.3).

Es interesante observar los histogramas de porcentajes de las velocidades asociadas a las lineas de
[Fex] A6374 y [Fex1] A7892, ver figura 4.12. Debido a que el nimero de objetos Sy2 que emiten Fe X1
es muy bajo, la distribucién en porcentaje para ese tipo no fue incluida. Con todo, es posible extraer
informacién importante para aquellos casos en los que se tiene un nimero relativamente significativo de
objetos. Para el caso de [FeX] A6374 se observa que la mayoria de los objetos presentan FWHM entre
200 v 900 kms™!, con pocos de ellos exhibiendo velocidades superiores a los 1000 kms~!. En general
es una distribucién semejante a la de Nev. Para el caso de [Fex1] A7892 las velocidades se concentran
en un rango muy estrecho: entre 200 y 500 kms~!, con muy pocos de ellos por encima de ese intervalo.
Comparando los valores de FWHM de estas dos LCs con los que presentan las lineas de emisién de
més baja ionizacién se observa que para el caso de [Fe X] A6374 algunos de los objetos muestran valores
ligeramente mayores que los que tienen las LCs de mds baja ionizacion, algo que, como hemos indicado,
ha sido observado en varias ocasiones. Pero en el caso del [Fe XI] A7892 eso no se observa: presenta una
distribucién més propia de lineas de baja ionizacion comunmente atribuidas a la NLR. Esto contrasta con
lo encontrado por Gelbord, Mullaney & Ward (2009) en espectros del SDSS, quien encuentra un nimero

significativo de objetos con emisién de Fe X1 con FWHM > 500 kms~!.
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Figura 4.12: Histogramas en porcentaje de galaxias discriminadas en funcién de la velocidad de [Fex] A\6374 (izquierda) y
[Fex1] A7892 (derecha). Debido al niimero tan escaso de objetos Sy2 que emiten [Fe X1] A7892 no se colocaron los porcentajes
correspondientes por carecer de algin significado estadistico.
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Comparando nuestros datos con la muestra de Gelbord, Mullaney & Ward (2009), también confor-
mada por espectros del SDSS, observamos para las LCs valores promedio de FWHM cuyos valores (con
excepcién de Fe XI) estdn dentro de los rangos observados por nosotros. Antes de seguir es importante
sefialar que estos autores presentan datos desglosados para los objetos Syl (discriminan entre NLS1, Sy1.0
Sy1.5); adicionalmente, para algunas lineas en las que ellos encuentran indicios de varias componentes,
suministran valores de FWHM del ntcleo de la linea junto con FWHM incluyendo las alas. A parte
de eso, no se menciona en ningin lado si sus valores fueron corregidos por ancho instrumental, por lo
que, presumiblemente, sus valores corresponden a lo que nosotros hemos llamado FW H M,,,. Aun asf los
valores reportados por estos autores indican que las lineas de baja ionizacién presentan velocidades mas
bajas con respecto a las LCs con unos valores que son consistentes con aquellos que presentamos en esta
tesis. Debido a la manera como se seleccionaron ambas muestras —la de Gelbord, Mullaney & Ward
(2009) basada en la deteccién indirecta de [Fe X] A6374, mientras que la nuestra (cuatro veces mayor) lo
fue por deteccion de Fe vil— se evidencian ciertas diferencias en lo que respecta a las LCs en si. Mientras
que Gelbord, Mullaney & Ward (2009) encuentra que para ciertas LCs las galaxias Sy2 pueden presentar
promedios de FWHM que superen a las Syl (y Syl.5), nosotros encontramos la tendencia de que los
promedios de FWHM para las Syl son mayores a los de las Sy2. Sin embargo, puesto que la dispersién
de los valores es alta, no es posible sostener si esto refleje en si una propiedad general entre ambos tipos
de galaxias.

Tomados globalmente, estos resultados no presentan una correlacién extendida entre el FWHM y el
PI, en particular en lo que atane a las LCs. La linea del [Fe X1] A7892 con un PI de 262 eV muestra valores
de FWHM menores que los que presentan las lineas de [Fe vii] A6087 y [Ne V] A3426, con PIs cercanos
a 100 eV. En la seccién 2.4.1 encontramos que LCs en el NIR para varias galaxias presentan valores de
FWHM que tienen un maximo cerca de 300 eV para luego decrecer a partir de ese valor de PI. Es posible
que lo que esté ocurriendo es que una fraccién del Fe XI en nuestra muestra esté ya desexcitada y lo que
se detecta de esta linea corresponda a zonas de emision con velocidades menores. El hecho de que en las
LCs del NIR el pico se dé no en 250 €V sino un poco maés se deba al poder de penetracion de las mismas
a través de zonas oscurecidas.

Un analisis mas detallado de la cinematica de las LCs en el éptico, que incluye también algunos
espectros del SDSS, esta reservado para el capitulo 5.

4.4. jFotoionizacién o colisién?

Desde hace més de cuarenta anos se ha venido dando la discusiéon sobre el mecanismo principal de
ionizacién de las especies quimicas que dan origen a la emisién de las LCs en AGNs. Unos la han asignado
a fotoionizacién proveniente de una fuente intensa de radiacién (UV y rayos X) en tanto que otras postu-
ras defienden el choque entre nubes de alta velocidad. Otros autores consideran que ambos mecanismos
se presentan simultdneamente.

En la presente seccién examinamos el comportamiento de la luminosidad de las LCs entre si y entre
lineas de més baja ionizacién asi como la posible incidencia sobre ellas de los rayos X (suaves y duros) y
de la luminosidad en radio para efectos de extraer informacién sobre el tipo de mecanismo de ionizacién
que estd operando en los objetos de la muestra MT.
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4.4.1. Relaciones entre las luminosidades

Son pocas las muestras de galaxias activas con datos de lineas coronales que sean lo suficientemente
numerosas como para extraer resultados dentro de un amplio rango de valores. De ahi que sean relativa-
mente escasos los reportes en los que se explora las posibles relaciones que puedan existir entre el flujo
(o la luminosidad) de una linea coronal dada respecto a otra linea de emisién (incluyendo, por supuesto,
una linea coronal). Una correlacién entre los flujos de [Fe x1] A7892 con [Fe viI] A6087 ya es notada por
Grandi (1978). Penston et al. (1984) a la vez encuentra una fuerte correlacién entre [Fex] A6374 y el
flujo de HB A4861 asi como una correlacién entre [FeX] A\6374 y [Fevii] A6087 y [FeX] A6374 y [O111]
A5007. Estos tltimos concluyen que dichas correlaciones favorecen ampliamente el proceso de fotoioniza-
cién como mecanismo responsable de la alta ionizacién. Gelbord, Mullaney & Ward (2009) confirman la
existencia de una correlacién entre [FeX] A6374 y [Fe vii] A6087 y notan una excelente correlacién entre
[Fex] A6374 y [Fe x1] A\7892.

Para el caso de la muestra de galaxias que nos ocupa en este capitulo, hemos estudiado las relacio-
nes que existen entre las LCs (Fe vil, Nev, Fex, FeXI) como también entre estas y lineas de mds baja
ionizacién (O 11, Nenr, Si1, O1). Podemos observar en la figura 4.13 la relacién entre los logaritmos de
las luminosidades de las lineas coronales que se detectaron en el 6ptico. Tomadas en su conjunto, se

T T T T T
® Syl "normal"
® NLST

B Sy2

log L [Fe x]6374

40'iog L

41.0

41.5

[Ne V] 3426

42.0

40
[Fe VII]6087

41

40.5 - —

% R

38.5— —

40.0 —&—

- *ﬂ;ﬁ

}.
t

w

©

n
T

39.5—

39.0

log L [Fe xi] 7892

o

T

|

log L [Fe xi] 7892
o
T

37.5— -

Il | | | | | |
38.0 38.5 39,0 39.5 40.0 40.5 41.0
log'L (Fe vii] 6087

1 1 1 1 1 1
38.5 39.0 39.5 40.0 40.5 41.0

log L Fe x] 6374

Figura 4.13: Relacién entre las luminosidades de las LCs en el éptico. [Fe vii] A6087 vs. [Ne V] A3426 (arriba a la izquierda);

[Fex] A6374 vs. [Fevi] A6087 (arriba a la derecha); [FeX1] A7892 vs. [FeX] A\6374 (abajo a la izquierda); [Fe x1] A7892 vs.

[Fevii] A6087 (abajo a la derecha). Las unidades de la luminosidad estdn en erg.s™!.
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desprende que existen correlaciones relativamente fuertes entre las luminosidades de las LCs en el 6ptico,
calculadas incluyendo todos los objetos, independiente de su tipo, con indices de correlacién r que estan
comprendidos entre 0.75 (log Lyex; vs. log Lye i) hasta 0.89 (log Lpex: vs. log Lyex), ver tabla 4.3.

Relacién | b | |
Lgevir vS. Lnev | 0.78 =2 0.06 | 0.80
Lrex vs. Lpevn | 0.85+£0.06 | 0.81
Lrexi VS. Lrex 0.93+0.08 | 0.89
Lrexi VS. Lrevy | 0.75+0.11 | 0.75
Lnev VS. Lnemr | 0.804+0.04 | 0.87
Lpevu vs. Lo | 0.76 £0.04 | 0.80
Lpex vs. Lo, 0.78+0.04 | 0.72
Lpexi vs. Lgy 0.84+0.04 | 0.73

Tabla 4.3: Relaciones entre los logaritmos de las luminosidades (incluyendo todos los objetos) de las LCs més frecuentes
encontradas en la muestra y de algunas LCs con respecto a lineas de més baja ionizacién. Se presenta el valor del exponente
b asumiendo una relacién del tipo L; o Lg? y el valor del coeficiente de correlacién r.

Sin embargo, los valores de luminosidad tienen la desventaja de generar aparentes fuertes correlaciones
a causa de la amplificacién de los valores de los flujos, ya que son el resultado de la multiplicacién de
estos por el cuadrado de la distancia (un nimero que depende del corrimiento al rojo) en tanto que el
rango de variacién del flujo es mas estrecho. En particular, el efecto se puede apreciar de forma nota-
ble en la muestra MT dado que los valores de z estdn comprendidos en un intervalo que va de 0.001 a 0.44.

Por tal razén, se decidié explorar las relaciones entre las LCs pero a partir de sus valores de flujos. La
figura 4.14 presenta las relaciones entre los logaritmos de los flujos de las LCs comunmente encontradas
en el 6ptico. En la tabla 4.4 se consignan los valores del indice de correlacién. Se observa que los valores
del indice correlacién que involucran valores de flujos son menores que aquellos que se obtuvieron con
luminosidades. En general, se observan indices de correlacién relativamente grandes cuando estan invo-
lucradas LCs que poseen PIs del mismo orden, tales como los pares [Fe vii] A6087-[Nev] A3426 y [FeX]
A6374-[Fex1] A7892. Los indices méas apartados de la unidad corresponden a las relaciones entre Fe viI y
las especies de maés alta ionizacién como es el caso de Fe X y Fe XI. Las fuertes correlaciones observadas
sugieren que el mecanismo responsable de la ionizacién de Fe™6 es el mismo de la ionizacién del Net? y
que puede decirse lo mismo entre el par Fe™ y el Fet19,

Una fuerte correlacién (0.88) entre los flujos de las lineas de [Fe X] A6374 y [Fe X1] A7892 ya habia sido
notada por Gelbord, Mullaney & Ward (2009) en una muestra seleccionada por emisién de FeX, esto
es, en una muestra constituida por objetos que exhiben ionizacién particularmente alta. Los valores de
indice de correlacién que dichos autores obtienen entre los pares Fe vil-Fe X y Fe vil-Fex1 (0.70 y 0.62,
respectivamente), resultan ser bajos, aunque son mayores que los que hemos obtenido aqui.

En la grafica 4.15 se muestran dos relaciones en flujo entre lineas coronales y lineas de méas baja
ionizacién. Observamos una fuerte correlacién (0.82) entre el [Ne v] A3426 y el [Ne111] A3869. Dicho valor
de correlacién es casi idéntico cuando se discrimina por tipo de galaxia. Hay una correlacién, aunque no
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| Relacién | ]| Relacién | r ]
FFeV“ VS. FNev 0.69 Fpev” VS. FOm 0.63
FFex VS. FFevu 0.45 FOm VS. Fo“ 0.91
FFeXI VS. FFex 0.69 FNem VS. Fo” 0.84
FFC)U VS. FFCVII 0.27 FOH VS. FOI 0.88
FNC\; VS. FNMH 0.82 FNCm VS. FS I 0.86

Tabla 4.4: Relacién entre los logaritmos de los flujos incluidos todos los tipos. Se presentan los fndices de correlacién r
de las LCs maés frecuentes encontradas en la muestra, de algunas LCs con respecto a lineas de més baja ionizacién y entre
algunas lineas de baja ionizacién.

tan fuerte (0.63), entre el [Fe viI] A6087 y el [O 111] A5007, inferior a la observada por Gelbord, Mullaney &
Ward (2009) que fue de 0.82. Como se recordard, la muestra MT cuadruplica la muestra de estos autores,
por lo que en la primera se evidencia algo més de dispersion de los puntos observacionales. Siguiendo con
la relacion Fe vii-O 111, al discriminarlas por tipo de objeto observamos que el indice de correlacion es més
fuerte para las Sy2 (0.79), seguidas por las Syl “normales” (0.63) y con las NLS1 siendo més bajo (0.57).
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Las correlaciones observadas sugieren un mecanismo compartido de ionizacién y como este proceso, pa-
ra especies quimicas como Net? y O12 es atribuible a fotoionizacién proveniente de una fuente central,
nuestros resultados apoyan la fotoionizacién como mecanismo principal de la formacién del Ne v y el Fe viI.
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Figura 4.15: Relacién entre los flujos de LCs y lineas de emisién de baja ionizacién. [Nev] A3426 vs. [Nerr] A3869
(izquierda) y [Fevii] A6087 vs. [O111] A5007 (derecha). Las unidades de flujo estdn en erg.cm~2s~1 y las etiquetas son las
mismas de la figura 4.13.

También observamos {ndices de correlacién altos (ver tabla 4.4) cuando se relacionan lineas de baja
ionizacién, tales como [O 111] A5007 con [O1] A6300 o [Ne111] A3869 con [O 11] A3727. De nuevo, esto apoya
el mecanismo de fotoionizacién como principal fuente de la ionizacién de las especies quimicas involu-
cradas. Salvo por las LCs del hierro, se observa la tendencia de indices de correlacién mayor entre pares
cuando estd involucrada la misma especie quimica, tal como Ne v-Ne1it o O 111-O 11. Esta alta correlacion
entre iones de un mismo elemento se entiende al considerar que asi se eliminan los posibles efectos de
abundancia que puedan existir.

Los valores bajos de indice de correlacién entre el [Fevii] A6087 y las lineas [Fex] A6374 y [FeX]]
A7892 indican que un mecanismo adicional esté en juego. Es posible que dicho mecanismo sea la densidad
electrénica ya que los valores de densidad critica tanto para el Fe X como para el Fe X1 son de dos a tres
6rdenes de magnitud superior al del Fevil (y Nev). Estd observacionalmente establecido que las zonas
de emisién del Fe X y Fe XI no son tan extendidas en torno al centro activo comparadas con las de Fe viI
y Nev (Rodriguez-Ardila et al., 2006; Mazzalay, Rodriguez-Ardila & Komossa, 2010). Por lo tanto, su
emisién surge de zonas mas internas, esto es, en regiones con densidades electrénicas mayores. En tal
escenario, es posible que en las principales zonas de emisién del Fe X y Fe XI reinen unas condiciones fisi-
cas tales que desexciten colisionalmente aquellas especies quimicas con densidades criticas relativamente
bajas. Esto podria explicar por qué se obtienen resultados distintos en muestras que son seleccionadas a
partir de la emisién de Fe vil de otras que lo son por Fe X. Como se recordara, mientras que Gelbord, Mu-
llaney & Ward (2009) no observaron anisotropia de emisién de [Fe vii] A6087 en los dos tipos de galaxias
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Seyfert (en una muestra seleccionada por emisién de [Fe X] A6374), tanto Muruyama & Taniguchi (1998a)
como nosotros en esta tesis si observamos dicha anisotropia de emisién de [Fe vil] A6087 para muestras
seleccionadas con esta misma especie quimica. Comentaremos més sobre este aspecto en la seccién 4.8.

4.5. Relacion con emisién de rayos X

Puesto que el mecanismo mads probable de formacién de las especies quimicas que dan lugar a las
LCs es fotoionizaciéon proveniente de una fuente intensa de radiacién, es de esperarse, dados los rangos
de energia del potencial de ionizacién, que exista alguna conexién entre la luminosidad de rayos X y la
luminosidad de las LCs.

Por ello, el propdsito de la presente seccién es estudiar la relacion entre las luminosidades de las LCs
como [Fevil] A\6087, [Fex] A6374, [Fexi] A7892 y [Nev] A3426 y las luminosidades de rayos X tanto
suaves como fuertes para los objetos que constituyen nuestra muestra. Como se recordara, un anélisis de
la incidencia de rayos X en la luminosidad de lineas coronales en el infrarrojo cercano fue realizado en la
seccién 2.4.3 la cual contiene también comentarios a estudios previos sobre el tema.

4.5.1. Rayos X suaves: Rosat (0.1-2.4 keV)

Gelbord, Mullaney & Ward (2009) realizaron un estudio de correlacién entre la luminosidad de rayos
X suaves (0.1-2.4 keV) y la luminosidad de lineas coronales (en particular de [Fe X] A6374) de un grupo de
63 espectros tomados del SDSS. Para, tal efecto, utilizaron datos obtenidos por el satélite Rosat”. Estos
investigadores hallaron datos de rayos X (conteos por segundo) de 32 de sus objetos de la prospeccién de
todo el cielo Rosat (RAAS, por sus siglas en inglés (Voges et al., 1999)). Dichos datos pueden consultarse
a través de internet®. Una dificultad al utilizar los datos medidos por Rosat es que el ntimero de conteos
para la gran mayoria de las fuentes es demasiado bajo como para fijar un modelamiento espectral deta-
llado. Por ello, una opcién frecuente (ver por ejemplo Boyle et al. (1993), Green & Mathur (1996)) para
estimar el flujo integrado de una fuente a partir de la tasa de conteo es asumir un modelo espectral (esto
es, fijar el indice) y la densidad de columna con valores que sean coherentes con lo que se esta observando.
Por ello, Gelbord, Mullaney & Ward (2009) al realizar la conversién entre conteos por segundo y flujo
(en erg.cm™2s7!) para una ventana entre 0.1 y 2.4 keV la realizaron a través de una herramienta en
linea®, suponiendo valores del indice espectral I' de 1.5 y 3.0, y valores de columna de absorcién en el
interior de la Galaxia de ng = 3 x 102° cm™2. Con los valores de luminosidad correspondientes, ellos
encuentran que el flujo de la linea de [Fe X] A6374 escala bien con el flujo de rayos X suaves en 0.1-2.4 keV.

Nosotros hemos utilizado un procedimiento semejante para obtener valores de luminosidad de rayos
X suaves entre 0.1 y 2.4 keV. También adoptamos ny = 3 x 10?0 cm ™2 y usamos I' = 1.5. Con la muestra

"Rosat es la abreviatura de Rontgensatellit. Fue un satélite de rayos X alemén que duré en funcionamiento gran parte de
la década de los afios noventa del siglo pasado, y cuyo principal instrumento fue el contador proporcional de posicionamiento
sensitivo (PSPC, por sus siglas en inglés).

8http://www.xray.mpe.mpg.de/cgi-bin/rosat /src-browser

9http://heasarc.gsfc.nasa.gov/Tools/w3pimms.html
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MT, estamos cuadruplicando el nimero de datos de la muestra estudiada por Gelbord, Mullaney & Ward
(2009) en lo que respecta a la relacién de rayos X suaves con los datos de [Fevii] A6087. Podemos ver
en la figura 4.16 el comportamiento de la luminosidad de las lineas [Fe vii] A6087 (izquierda) y [Ne V]
A3426 (derecha) frente a la luminosidad de rayos X suaves en la banda Rosat. Tal y como ocurrié con la
muestra de Gelbord, Mullaney & Ward (2009), fueron muy pocas las galaxias Sy2 a las que se les pudo
encontrar un valor de conteo en la mencionada pdgina, como para obtener alguna tendencia especifica de
estos objetos. Ambas figuras evidencian la existencia de una correlacién para las dos lineas, aunque es
més evidente para el [Fe vil] A6087 que para el [Ne V] A3426. Especificamente, para la linea del [Fe vii]
A6087 se registra una correacion de 0.72 para los objetos Syl normales en tanto que para las NLS1 el
indice de correlacién es més bajo (0.47). En el caso de [NeVv] A3426 el comportamiento se invierte: el
indice de correlacién es mejor para NLS1 (0.625) que para Syl normales (0.355).

42T T T T H T T
® Sy 1 "normal" @
® NLS
. 52 420k
41
5 o 415F
o —
= 2 —t I
= >
> 4ol /| @ T T
K . ‘ Z 410F iii.a'
a— L S i Al
vy, !.- b -
?m‘ i g
o >—§—< ﬂ - |38 =
i 405
391
400
38l I I I H I I I I I I
41 42 43 44 45 425 43.0 43.5 44.0 44.5 45.0
log L x (0.1-2.4 KeV, r=1.5) log L x (0.1-2.4 KeV, r=1.5)

Figura 4.16: Luminosidad de [Fevii] A6087 (izquierda) y [Nev] A3426 (derecha) con respecto a la luminosidad de rayos

X suaves (0.1-2.4 keV) asumiendo T' = 1.5. Las unidades de la luminosidad estdn en erg.s—!.

En la figura 4.17 se observa la relacién entre la luminosidad de [FeX] A6374 (izquierda) y [FeXI]
A7892 con respecto a la luminosidad de rayos X (0.1-2.4 keV) asumiendo I' = 1.5. Para el primer ca-
so se obtiene un indice de correlacién de 0.56 para Syl normales y de 0.76 para NLS1. Para el caso
de [Fex1] A\7892, se observa una mayor dispersién de puntos (indices de correlacién de 0.4 y 0.70 para
Syl normales y NLS1, respectivamente). Tal y como se comenté en la seccién 2.4.4, en la que se vio
la existencia de una clara correlacion entre la luminosidad de los rayos X suaves y la luminosidad de
varias LCs en el NIR, las estrechas correlaciones observadas entre la luminosidades de las LCs en el
éptico (vistas preferencialmente en las lineas de [Fe vii] A6087 y [Fe x] A6374) y la luminosidad en rayos
X suaves favorecen el mecanismo de fotoionizacién como principal responsable de la formacién de las LCs.

A pesar del grado de aproximacién del método usado para determinar el flujo integrado de rayos X
entre 0.1 a 2.4 keV, que implicé asignar para todos los objetos un indice comun, los resultados muestran
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Figura 4.17: Luminosidad de [Fex] A\6374 (izquierda) y [Fex1] A7892 (derecha) con respecto a la luminosidad de rayos X
suaves (0.1-2.4 keV) asumiendo I' = 1.5. Las unidades de la luminosidad estdn en erg.s~!. Las etiquetas son las mismas de

la figura 4.16.

en conjunto correlaciones entre la luminosidad de los rayos X suaves con la luminosidad de las LCs, tanto
en el éptico como en el NIR, que pueden interpretarse como un indicativo de una relacién causa-efecto
entre los rayos X y el PI requerido para generar los iones correspondientes. Las LCs examinadas muestran
energias asociadas que van del orden de 0.1 keV (Ne**, Fe®*) pasando por 0.16 keV (Si®*), 0.23 keV
(Fe?t), 0.28 keV (S7*) y llegar hasta valores ligeramente superiores a 0.3 keV (Si%*, S8F). En otros térmi-
nos: los valores de energia de ionizacion corresponden a los valores asociados de fotones en rayos X suaves.

Es importante resaltar que un aspecto que refuerza el escenario de fotoionizacion para las LCs constitu-
yen las observaciones de alta resolucién realizadas por los telescopios en rayos X Chandra 'y XMM-Newton,
que han permitido observar emisiéon de rayos X suaves con una extension y morfologia altamente corre-
lacionada con la emisién de O111, esto es, con la NLR (Torresi et al., 2009; Guainazzi & Bianchi, 2007;
Bianchi et al., 2010). Modelos de fotoionizacién han mostrado que puede existir un gas emisor de O 111
que al mismo tiempo sea emisor de rayos X suaves (Bianchi, Guainazzi & Chiaberge, 2006), lo que puede
explicar la extensién de emisién coronal en algunos AGNs que alcanzan los centenares de parsecs.

4.5.2. Rayos X duros: 2-10 keV

A continuacién examinaremos el comportamiento de las LCs frente a rayos X mads energéticos, corres-
pondientes a un sector entre 2 y 10 keV. Se escogié esta banda en razén a la existencia de un numero
relativamente alto de observaciones de objetos extragaldcticos realizados en este intervalo de energia. Aun
asi, son mas bien pocas las galaxias de la muestra MT cuyos valores de flujo o luminosidad que en esa
banda estén publicados. Con todo, en la figura 4.18 hemos colocado los datos reunidos: a la izquierda
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observamos el comportamiento de la luminosidad de [Fe vii] A6087 y a la derecha, del de [Ne V] \3426,
con respecto a la luminosidad de rayos X duros (2-10 keV). Observamos un comportamiento semejante
al presentado por las lineas coronales en el infrarrojo, ver seccién 2.4.5.
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Figura 4.18: Luminosidad de [Fevi] A6087 (izquierda) y [NeV] A3426 (derecha) con respecto a la luminosidad de
rayos X duros (2-10 keV). Las unidades de la luminosidad estdn en erg.s~'. Los datos de rayos X fueron tomados
de: Ueda et al. (2005) (3C 223, 3C223.1, MRK 142, MARK 202, MARK 34, MARK 699, KUG1031+398, TON 1187,
WAS61, RXSJ13406+4036), Shinozaki et al. (2006) (SBS1320+551, MARK 290, NGC 5548, MARK 926), Piconcelli et
al. (2005) (PG11144445, PG12444-026, PG1309+355, PG1427+480), http://tartarus.gsfc.nasa.gov/docsv3/ordlist.html (II
Zwl, IRAS0914+4109), Cappi et al. (2006) (NGC 4388), Beckmann, Gehrels & Shrader (2006) (NGC 5506) Kaspi et al.
(2005) (MARK 110), Gonzalez-Martin et al. (2006) (NGC 4395), Guainazzi, Matt & Perola (2005) (UM 625), Harrison
(2003) (MS12143+3811), Greene & Ho (2007) (Zw047.107) y Shi et al. (2005) (3C 219).

El nimero de puntos para el [Ne v] A3426 es tan pequetio que es dificil asegurar si el comportamiento
es significativo. En [Fe viI] A6087 si existe un numero suficiente de datos como para asegurar una ten-
dencia. En ambos casos, a pesar de la alta dispersion de los puntos, se observa una correlacion entre la
luminosidad y la luminosidad de los rayos X duros. La relacién lineal observada entre los logaritmos de
las luminosidades da indices de correlacion de 0.78 y 0.79 para el Fe vil y el Ne v, respectivamente, con
la siguiente dependencia (incluyendo todos los puntos, incluso los T2):

10g Lievii = 13.00(£4.16) + 0.62(£0.09) log L x (2_10 kev)»

log Livev = 10.78(£9.01) + 0.69(%0.20) log L x (210 kev)-

Al ser comparados estos resultados con los obtenidos en las LCs del NIR (ver seccién 2.4.5) notamos
que en estas tltimas la dispersién es més fuerte (sobre todo por la presencia de objetos Ty2) pero se
observé una correlacién entre la luminosidad de Sivi, SviIil, SI1X y SiX y la luminosidad de rayos X duros
cuando estan presenten solo los objetos Tyl. Estas graficas se pueden contrastar con el comportamiento
de la luminosidad de O 111 con respecto a la luminosidad de rayos X entre 2-10 keV observado por Heck-
man et al. (2005), ver grifica 4 de ese articulo, en la que dificilmente se puede hablar de correlacion,
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aunque se observa una zona de exclusién junto con la tendencia de los objetos Sy2 a ubicarse en la zona
de baja luminosidad de rayos X. En esta tltima apreciacion, resulta interesante observar en la figura 4.18,
la excepcién notable de IRAS0914+4-4109 (el punto que representa la mayor luminosidad coronal tanto en
Fe viI como en NeV), un objeto HyLIRG (hyperluminous infrared galaxy) con un claro espectro Ty2 que
posee el mayor corrimiento al rojo de toda la muestra MT (0.44).

La relacién entre la luminosidad de rayos X en 2-10 keV y lineas de emision ha tenido resultados varia-
bles. Ya comentamos que Heckman et al. (2005) no detectaron correlacién con O 111 (aunque reportaron
una fuerte correlacién entre este y rayos X entre 3-20 keV); otros autores si la han hallado (Mulchaey
et al., 1994; Panessa et al., 2006), este ultimo también en flujo. Adicionalmente se ha encontrado fuerte
correlacién con Ha (Ward et al., 1988; Terashima, Ho & Ptak, 2000; Ho et al., 2001).

Un problema adicional, que dificulta relacionar los rayos X duros con la emisién de LCs, es que los
rayos X duros no solamente pueden provenir del centro activo y de regiones circundantes a él (en el
caso de NGC 1068 puede extenderse hasta 0.5 kpc (Young, Wilson & Shopbell, 2001)) sino que pueden
emitirse en regiones entre cimulos de galaxias o de fuentes puntuales de la galaxia huésped atribuidos a
binarias de rayos X o a regiones de muy intensa formacion estelar, como asi parecen indicarlo la emisién
extendida (hasta de varios kiloparsecs) de rayos X (2-7 keV) en varios LINERs (Terashima et al., 2000).

En suma, a pesar de las dificultades a las que hemos hecho referencia, basados en los datos de rayos X,
tanto suaves como duros, los objetos de la muestra MT tienden a favorecer el mecanismo de fotoionizacién
como responsable de la ionizacién de las especies quimicas involucradas.

4.6. Relacion con emision de radio

Hasta donde es de nuestro conocimiento, no se ha reportado en la literatura algtin tipo de relacién en-
tre la luminosidad en radio y su efecto en la luminosidad de lineas coronales. Solo Appenzeller & Wagner
(1991) en su estudio de lineas coronales en una pequena muestra de cuasares mencionan de pasada que
no notaron algun tipo de relacién entre la intensidad de las LCs observada y el hecho de que los objetos
fueran o no ruidosos en el radio. Sin embargo, si es conocido desde hace tiempo la existencia de una
correlacién fuerte entre la luminosidad del [O111] A5007 y la luminosidad del radio en 21 cm (de Bruyn
& Wilson, 1978), la cual es independiente del tipo de galaxia observada.

Observaciones en niticleos activos de galaxias cercanos han revelado algtin tipo de relacion entre el
chorro de radio y emisién fuerte coronal (Korista & Ferland, 1989) lo que indicarfa a priori una correla-
ci6én entre ambas cantidades. Nazarova, O’Brien & Ward (1999) sugirieron que la existencia del chorro en
NGC 1068 cumple el papel de formar un canal a través de la NLR lo que le permite al continuo nuclear lle-
gar a la zona de emisién coronal sin ser severamente atenuado. O el chorro tiene el efecto directo de ionizar
por choques a las especies quimicas involucradas o juega el papel secundario de formar un canal para que
una determinada zona gaseosa “vea” el continuo anisotrépico que se emite desde el nicleo propiamente
dicho. En ambos casos se esperaria una corrrelacion entre la luminosidad de las LCs y la emisién en radio.

Con el propdsito de estudiar la relacién la emisién coronal y la emision en radio, se realizd una revision
en la literatura en busca de mediciones de flujo en el sector del radio para el mayor nimero posible de
objetos que constituyen la muestra MT, al cabo de la cual se encontré que habia un niimero mayor de
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Figura 4.19: Luminosidad de [Fe vii] A6087, [Ne V] A3426, [Fe x] A6374 y [Fe X1] A7892 en unidades de erg. s~! con respecto
a la luminosidad de radio en 1.4 GHz en erg.s~'Hz 1. Las referencias de las que se tomaron los valores de flujo para el
radio estan contenidos en la tabla 4.5.

datos en la frecuencia de 1.4 GHz (21.4 cm). De gran importancia fueron los datos obtenidos a través de
la pagina del FIRST!Y. La figura 4.19 presenta el comportamiento en luminosidad de la linea en [Fe vi1]
A6087, [Nev] A3426, [Fex] A\6374 y [Fexi1] A7892 con relacién a la luminosidad en 1.4 GHz.

En todos los casos se observa una dispersién de puntos relativamente alta, aunque parece evidenciarse
una ligera tendencia, observada en tres de los cuatro casos, de una mayor luminosidad de la LC para una
mayor luminosidad en radio, al menos hasta un valor de luminosidad en radio cercano a 103! — 103!
erg. s ! Hz! por encima del cual los valores de luminosidad en los casos de Fevil y FeX dejan de ser
crecientes para adoptar un comportamiento un tanto irregular y con tendencia a decrecer. Debido a que
son pocos los objetos de la muestra que son radio ruidosos (log L, ; ¢, (erg. s~ Hz"1) = 31.5) y que al
mismo tiempo emitan LCs, no es posible establecer de manera clara el comportamiento de la luminosidad
coronal por encima del valor referido de luminosidad en radio.

1OFIRST es acrénimo de Faint Images of the Radio Sky at Twenty-cm el cual es un proyecto destinado a producir un
catélogo en radio equivalente a la prospeccion del cielo del observatorio Palomar. La prospeccién cubrié 9000 grados cuadra-
dos y fue realizada a través de los radiotelescopios que integran el VLA (White et al., 1997). La pdgina que permitié consultar
los datos es: sundog.stsci.edu/cgi-bin/searchfirst
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Tabla 4.5: Referencias para datos de flujos de radio en 1.4 GHz correspondientes a la figura 4.19

[ Galaxia | Referencia [ Galaxia | Referencia |
1IWGAJ1343.9+4+2712 Servidor FIRST RXSJ07491+44510 ‘White & Becker (1992)
2MASSJ00070+1554 Condon et al. (1998) RXSJ084204-4018 Becker, White & Helfand (1995)
2MASSJ151344-4654 Servidor FIRST RXSJ0947541005 Servidor FIRST
3C219 White & Becker (1992) RXSJ10167+4210 Servidor FIRST
3C223.0 White & Becker (1992) RXSJ1137641039 Condon et al. (1998)
3C227 White & Becker (1992) RXSJ11437+1128 Servidor FIRST
3C234.0 White & Becker (1992) RXSJ11479+40902 Servidor FIRST
3C323.1 Servidor FIRST RXSJ12137+44227 Servidor FIRST
4C29.30 Becker, White & Helfand (1995) RXSJ13199+5235 Servidor FIRST
4C54.27 White & Becker (1992) RXSJ16107+43303 Servidor FIRST
II Zwl Condon et al. (1998) RXSJ16558+4-2146 Servidor FIRST
CBS 74 Becker, White & Helfand (1995) SBS 07554509 Servidor FIRST
CG 218 Condon et al. (1998) SBS 09154556 Servidor FIRST
CG 404 Servidor FIRST SBS 11254581 Servidor FIRST
FBS0732+396 Servidor FIRST SBS 11264516 Servidor FIRST
FIRSTJ0842+4025 Becker, White & Helfand (1995) SBS 1213+4549A Servidor FIRST
FIRSTJ1018+3436 Becker, White & Helfand (1995) SBS 13204551 Servidor FIRST
FIRSTJ1455+43226 Becker, White & Helfand (1995) SBS 1353+564 Servidor FIRST
HS 074941943 Condon et al. (1998) SDSSJ01389+41321 Condon et al. (1998)
TRAS091044-4109 Condon, Cotton & Broderick (2002) SDSSJ01537-0857 Servidor FIRST
IRAS13144+44508 Servidor FIRST SDSSJ01555-0857 Servidor FIRST
IRASF14030+5338 Servidor FIRST SDSSJ07372+43131 Servidor FIRST
IRASF16320+3730 Servidor FIRST SDSSJ0751042914 Becker, White & Helfand (1995)
TRAS144744-4233 White & Becker (1992) SDSSJ082954-0812 Servidor FIRST
TRAS151764-5216 Servidor FIRST SDSSJ08353+45240 Condon et al. (1998)
IRAS1737145615 Servidor FIRST SDSSJ083624-5212 Servidor FIRST
KISSR1285 Servidor FIRST SDSSJ084154-0101 Condon et al. (1998)
KUG1031+398 Becker, White & Helfand (1995) SDSSJ10067+4122 Becker, White & Helfand (1995)
LCRSJ1328-0307 Servidor FIRST SDSSJ10156+0054 Servidor FIRST
MRK 34 Servidor FIRST SDSSJ10216+1017 Servidor FIRST
MARK 110 Condon et al. (1998) SDSSJ10294+1408 Servidor FIRST
MARK 142 Servidor FIRST SDSSJ10501+1132 Servidor FIRST
MARK 290 Servidor FIRST SDSSJ11056+0202 White & Becker (1992)
MARK 477 Servidor FIRST SDSSJ110724-0804 Servidor FIRST
MARK 699 Becker, White & Helfand (1995) SDSSJ1145740241 Servidor FIRST
MARK 926 Servidor FIRST SDSSJ140034-0502 Servidor FIRST
MARK 1146 Condon, Cotton & Broderick (2002) SDSSJ12451-0321 Servidor FIRST
MARK 1310 Servidor FIRST SDSSJ12239-0233 Servidor FIRST
MARK 1392 Servidor FIRST SDSSJ12059+4959 Servidor FIRST
MARK 1447 Servidor FIRST SDSSJ11536+1017 Servidor FIRST
MCG+08.15.056 Condon et al. (1998) SDSSJ14194+4-0139 Servidor FIRST
MCG+08.23.067 Servidor FIRST SDSSJ14248+-0008 Servidor FIRST
MS1214343811 Becker, White & Helfand (1995) SDSSJ14503+40152 Servidor FIRST
MS154534-0305 Servidor FIRST SDSSJ145484-0038 Servidor FIRST
NGC 3362 Condon, Cotton & Broderick (2002) SDSSJ11458+0142 Condon et al. (1998)
NGC 3855 Servidor FIRST SDSSJ16365+4-4202 Servidor FIRST
NGC 4395 Servidor FIRST SDSS J16472+43843 Becker, White & Helfand (1995)
NGC 5506 White & Becker (1992) SDSSpJ171214-5847 Richards et al. (2006)
NGC 5548 Servidor FIRST SDSSJ1727146322 Servidor FIRST
NPM1G+00.0492 Servidor FIRST SDSSJ22025-0732 Servidor FIRST
NPM1G+28.0354 Becker, White & Helfand (1995) TOL1059+105 Servidor FIRST
NPM1G+30.0129 Becker, White & Helfand (1995) TON 256 Servidor FIRST
NPM1G+49.0323 Servidor FIRST UM 472 Servidor FIRST
NPM1G+65.0097 White & Becker (1992) UM 614 Servidor FIRST
PG1244+026 Servidor FIRST UM 625 Servidor FIRST
PG1309+355 Becker, White & Helfand (1995) Zw163.074 Becker, White & Helfand (1995)

En el caso de Fe X1, no se encontraron valores correspondientes de emisiéon de radio por encima de
10315 erg. s~!Hz~'. Nétese que ninguna de las NLS1 son radio fuentes lo suficientemente intensas co-
mo para superar este valor de luminosidad. Esto es coherente con el hecho de que las NL.S1 son AGNs
que tienden a ser particularmente poco ruidosos en radio (Stepanian et al., 2003; Komossa et al., 2006).
Excluyendo aquellos datos para los cuales log L 4 g, (erg. s—11,-1) = 31.5 se obtiene (incluyendo los tres
tipos de objetos) un indice de correlacién de 0.74 entre la luminosidad del [Fe viI] A6087 y la luminosidad
de radio en 1.4 GHz. Para las demés lineas del hierro ([Fe xX] A6374 y [Fe X1] A7892) se obtuvieron indices
de correlacién de 0.66 para ambos casos. Para el [Ne v] A3426 se obtuvo un indice de correlacién bajo, de
0.21. En este ultimo caso, de todos modos se observa un descenso notorio de la luminosidad de la linea
por encima del valor referido de la luminosidad en radio. Las relaciones de luminosidad correspondientes

muestran las siguientes dependencias (sin incluir los valores por encima de 103 erg. s~*Hz1):

10g Lo vy = 21.66(x1.20) + 0.61(+0.06) log L1 4 Gy,

(log L1,4 GHz < 31.5),
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Figura 4.20: Luminosidad de [O111] A5007 (izquierda) y de [S11] A6731 (derecha) en unidades de ergs™! con respecto a
la luminosidad de radio en 1.4 GHz en erg.s~1Hz~! correspondiente a la muestra MT. Las etiquetas son las mismas de la
figura 4.19 y las referencias con datos de radio son las mismas que la de la tabla 4.5.

log LNe v = 3586(:&456) + 017(1015) IOgL1,4 GHz» (log L1,4 GHz < 31.5),
log Lpex = 21.43(£4.11) 4 0.62(%0.14) log L1 4 Gz, (log L1 .4 cr, < 31.5),
10g Lyexs = 22.03(%£5.95) + 0.59(£0.20) log L1 4 GHz, (log L1 .4 cu, < 31.5).

Bien cabe preguntarse entonces si ese comportamiento observado en las LCs con relacién al radio
es propio de ellas o si puede presentarse en lineas de mas baja ionizacién. Por ello, en la figura 4.20
mostramos la dependencia de la luminosidad de [O111] A5007 y del [S II] A6731 con respecto a la lu-
minosidad en radio en 1.4 GHz. De nuevo, se observa una correlacién entre ambas cantidades hasta un
valor de 103!® ergs™' Hz ™!, por encima del cual el valor de la luminosidad tanto del O 111 como del S1I
comienza a decrecer. Restringiendo los valores hasta log L1 4. < 31.5 y considerando todos los objetos

con independencia de su tipo, obtenemos indices de correlacién de 0.78 y 0.84, respectivamente, con las
siguientes dependencias:

log Lo m = 23.93(£1.43) 4 0.59(40.05) log L1 4 Gz, (log L1.4 au, < 31.5),

log Lgyy = 21.61(41.27) 4+ 0.63(£0.04) log L1 4 Gz, (log L1.4 gz < 31.5).
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Con el propésito de confrontar el comportamiento observado de la luminosidad de las LCs con relacién
a la luminosidad del radio, se realizé una revisién extensiva en la literatura con el fin de buscar datos
publicados de galaxias con emisién simultdnea de radio en 1.4 GHz asi como de una linea coronal en
el 6ptico. Debido a que son pocos los objetos con dichas caracteristicas existentes en la literatura, se
decidié concentrar la bisqueda en la linea [Fe viI] A6087 que, como lo hemos comentado anteriormente,
es la mas conspicua en la regién del 6ptico. Hemos utilizado también datos de flujos de algunas galaxias
examinadas en el capitulo 5 de esta tesis, ver tabla 5.4. En la figura 4.21 podemos observar el comporta-
miento de la luminosidad de [Fe viI] A6087 con relacién a la luminosidad en radio en 1.4 GHz con datos
hallados en la literatura.

Tal y como se aprecia en dicha figura, la luminosidad de [Fe vii] A6087 y la luminosidad en radio
parecen estar correlacionadas, aun cuando la dispersién de los puntos es relativamente alta, lo que no es
de extranar tratandose de datos con flujos que provienen de diversas fuentes bibliograficas. Tal y como se
noté en la muestra del SDSS, la correlacién parece extenderse hasta un valor cercano a 10315 ergs = Hz~!
(linea segmentada) por encima de la cual el comportamiento de la luminosidad es decreciente e irregular.
Aunque no fue posible encontrar en la literatura una observaciéon que reporte una disminucién de la
luminosidad de una linea prohibida para objetos ruidosos en radio —aunque la figura 2 de Baum &
Heckman (1989), la figura 9 de Best et al. (2005) y el hecho de que Ho & Peng (2001) no encuentren
correlacion entre la luminosidad de O 111 y luminosidad de radio para cuasares ruidosos en radio pueden
asi sugerirlo—, nuestros datos indican que parece existir un efecto segin el cual, a partir de cierto valor en
luminosidad en radio, no se da proporcionalmente la formacion de Fe vil y de otras lineas colisionalmente
excitadas. El indice de correlacién sin incluir fuentes por encima de 1035 erg. s7! Hz ™! es de 0.58, y con
una dependencia de la forma:

1og Lgevmy .., = 23.46(3.19) + 0.56(:0.11) log L1.4 Gtz (log L1.4 cha < 31.5).

Tabla 4.6: Referencias para datos de flujos de [Fevii] A6087 y de radio en 1.4 GHz correspondientes
a la figura 4.21

[ Galaxia [ Referencia para Fe vil [ Referencia para radio en 1.4 GHz |
2MASX J07312670+44522176 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Condon et al. (1998)
2MASX J10171828+42914341 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Condon et al. (1998)
2MASX J11570483+45249036 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Condon et al. (1998)
2MASX J12293045+43846210 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Becker, White & Helfand (1995)
2MASX J12314904+43905301 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
2MASX J13234599+46103597 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
2MASX J1346076643322104 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
2MASX J15322231+42333245 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
2MASX J16350144+4-3054117 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Becker, White & Helfand (1995)
2MASX J22154231-0036094 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST
3C033 Koski (1978) White & Becker (1992)
3C120 Esta tesis (cap. 5) Condon et al. (1998)
3C445 Morris & Ward (1988) White & Becker (1992)
3C452 Koski (1978) White & Becker (1992)

VII Zw118 Mullaney & Ward (2008) Condon et al. (1998)

AKN 564 Esta tesis (cap. 5) Condon, Cotton & Broderick (2002)
CGCG 068-036 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST

CGCG 121-075 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST

CGCG 122-055 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Condon et al. (1998)
Cygnus A Taylor, Tadhunter & Robinson (2003) Birzan et al. (2004)

ESO 362-G018 Esta tesis (cap. 5) Condon et al. (1998)

FBQS J110704.5+320630 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Becker, White & Helfand (1995)
[HB89] 08334446 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST

IC 2227 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Condon et al. (1998)

KUG 10314398 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Becker, White & Helfand (1995)
KUG 12084386 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Becker, White & Helfand (1995)
Mrk 1 Koski (1978) Condon et al. (1998)

Mrk 3 Koski (1978) Condon et al. (1998)

Mrk 34 Koski (1978) Servidor FIRST

Mrk 268 Koski (1978) Servidor FIRST

Mrk 270 Koski (1978) Condon, Cotton & Broderick (2002)
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Tabla 4.6 continuacién

Galaxia Referencia para Fe Vil Referencia para radio en 1.4 GHz
Mrk 290 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST

Mrk 335 Esta tesis (cap. 5) Condon et al. (1998)

Mrk 348 Koski (1978) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 359 Osterbrock & Pogge (1985) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 573 Esta tesis (cap. 5) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 618 Mullaney & Ward (2008) Condon et al. (1998)

Mrk 766 Rodriguez-Ardila, Contini & Viegas (2005) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 783 Osterbrock & Pogge (1985) Servidor FIRST

Mrk 975 Mullaney & Ward (2008) Condon, Cotton & Broderick (2002)
Mrk 1210 Mazzalay & Rodriguez-Ardila (2007) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 1019 Cruz-Gonzalez et al. (1994) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 1068 Rodriguez-Ardila et al. (2006) White & Becker (1992)

NGC 1320 De Robertis & Osterbrock (1986a) Condon et al. (1998)

NGC 1386 Rodriguez-Ardila et al. (2006) Condon et al. (1998)

NGC 2110 Shuder (1980) Condon et al. (1998)

NGC 3227 Rodriguez-Ardila et al. (2006) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 4151 Crenshaw & Kraemer (2005) Condon, Cotton & Broderick (2002)
NGC 7469 Esta tesis (cap. 5) Greene, Lim & Ho (2004)
NGC 7674 Esta tesis (cap. 5) Cohen et al. (2007)

SDSS J073638.86+4435316.5 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST

SDSS J073650.084-391955.2 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST

SDSS J085810.64+4312136.2 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST

SDSS J112602.46+4343448.2 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST

SDSS J160948.21+4043452.9 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Servidor FIRST

UGC 02024 Gelbord, Mullaney & Ward (2009) Condon, Cotton & Broderick (2002)

Para completar el analisis con datos provenientes de la literatura, hemos recolectado informacién de
la linea del [Ne V] 24.3 um para varias galaxias Seyfert y la hemos contrastado con emisién en radio en
1.4 GHz. El apéndice C contiene la figura C.1 en la que de nuevo se evidencia una correlacién entre las
luminosidades hasta un valor préximo a 10315 ergs~! Hz ™!, valor por encima del cual el comportamiento
entre ambas cantidades se torna irregular. Aun esta linea en el IR medio parece tener una clara influencia
con relacion a la emisién de radio dentro del intervalo senalado, mejor incluso que la que se observa en el
éptico (ver méds abajo).

Como ya se dijo, existe para AGNs una correlacién entre la luminosidad del radio y luminosidad de
lineas de baja ionizacién (Baum & Heckman, 1989; Rawlings & Saunders, 1991; Xu, Livio & Baum, 1999;
Labiano, 2009) aunque la correlacién ya no parece ser tan clara cuando se incrementa notablemente la
muestra (Best et al., 2005). El hecho es que la muestra MT, constituida por galaxias Seyfert con indicacién
clara de emisién coronal, exhibe correlacién entre luminosidades de Fevii, FeX y FeXI con respecto a
la luminosidad de radio en 1.4 GHz, al menos hasta un determinado valor de luminosidad en radio. La
correlacion es baja cuando se considera el Ne Vv, especie que proviene de la ionizacién de un gas noble,
lo que puede sugerir que el chorro de radio interviene directamente en la liberacién del hierro en fase
gaseosa. Estas correlaciones pueden indicar varias posibilidades: una es que el chorro de radio forme un
canal que permita que la NLR vea directamente la fuente ionizante; igualmente posible es que la presion
ejercida por el chorro incremente la densidad de la NLR y con ello las emisividades de la lineas. Esto
no descarta que también pueda ocurrir una contribucion, asi sea pequena, por ionizacién por choques!!.
Lo que si parece verificarse es que para objetos con luminosidades por encima de 103'% erg. s~'Hz ™!
la emisién de lineas colisionalmente excitadas (independiente del potencial de ionizacién de la especie
quimica) no se da proporcionalmente. Una causa probable de esta disminucién es que la intensidad de la
emisién de radio es tan alta que crea dos efectos conjuntos: en zonas cercanas al motor central el gas es
comprimido a valores de densidad critica que puede desexcitar colisionalmente las lineas, en tanto que,
en las zonas mas extendidas, el gas que conforma la NLR se difunde y se posiciona en zonas que no estan

11Un ejemplo que sugiere emisién por choques es el caso interesante de la radio galaxia ESO 075-G041 en la que no se
observa emisién coronal en el nicleo pero si en una nube situada a unos 10’NE (5500 pc) de él mismo en la direccién del
chorro de radio. La emisién coronal no solo comprende intensas lineas de Fe viI sino ademés [Fe X] A6374 (Tadhunter et al.,
1988). Las LCs vienen acompaifiadas por un continuo notablemente azul y notoria asimetria de O 111 con alas hacia el azul
con velocidades de hasta 3000 kms™! con respecto a la velocidad sistémica de la galaxia.
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Figura 4.21: Luminosidad de Fevil en unidades de erg. s~ con respecto a la luminosidad de radio en 1.4 GHz en erg.
s~1Hz~1 con datos extraidos de la literatura y de esta misma tesis. Las referencias de las que se tomaron los valores de
flujo para el [Fevii] A6087 y para el radio estdn contenidos en la tabla 4.6. Las etiquetas son las mismas de la figura 4.19.

directamente en interaccién con la fuente de ionizacion.

4.7. Temperatura y densidad con base a emisién de Fe viI

En varias secciones de este capitulo hemos reunido evidencias que apoyan la idea de que la fotoioni-
zacion es el mecanismo principal de formacion de las especies ionizadas que dan lugar a emisién de LCs.
Para efectos de determinar las condiciones fisicas del gas emisor de Fevil y aprovechando la aceptable
calidad de algunos de los espectros MC17.5, realizaremos la lectura de flujos de otras lineas de Fe VII los
cuales, al compararlos con los resultados de modelos tedricos, permiten hacer estimaciones de la tempe-
ratura del gas coronal y determinar si los mismos corresponden a los valores propios de un gas fotoionizado.

Las razones de lineas de Fe viI observadas tanto en nicleos de galaxias activas como en novas y ne-
bulosas planetarias pueden ser utilizadas como indicadoras de condiciones fisicas del gas emisor, esto es,
para determinar temperaturas y densidades electrénicas. En particular, se pueden utilizar las razones
de flujo tales como A3759/\6087, A5158 /A\6087 y A4942/A6087 (Nussbaumer & Storey, 1982; Keenan &
Norrington, 1982). Un trabajo posterior (Keenan & Norrington, 1991) presenta graficas de temperatura
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Figura 4.22: Diagrama grotiano que muestra las principales transiciones del Fe viI en el éptico y el UV.

y densidad electrénica no en términos de razones con respecto a A6087 sino a A5721, esto es, graficas
del tipo A5159/A5721 y A\4945/A572112. En 2001 Keenan et al. (2001) publican nuevos estimativos de
razones de lineas para el Fe Vil (y también del Ferr) utilizando célculos mejorados de coeficientes de
emisién de Einstein y tasas de excitacién de impacto electrénico. Sin embargo, los datos contenidos en
dicho articulo presentan una anomalia que deja en tela de juicio la validez de todo el contenido. Alli, para
absolutamente todos los regimenes estudiados, la razén [Fe vi]A5721/[Fe vII]A6087 es constante, lo que
no es de extranar, pues no depende de N, o de T; lo extrano es que dicha relacién es igual a 5.7, pues,
observacionalmente, para aquellos objetos que presentan alta excitacién y en los que se supone actia solo
la fotoionizacién (como en el caso de nebulosas planetarias), la razén 5721/6087 es del orden de 0.6-0.8
0, si acaso, del orden de 1. Ademés los modelos de fotoionizacién colocan esta relacién del orden de 0.7.
Keenan'® reconoce la anomalia en cuestién, pero por razones ajenas a él, no puede verificar en qué radica
el error.

Por ello, en esta tesis hemos hecho uso de los datos que arroja la base de datos atémicos CHIANTI

121,a razén es evitar la posible contaminacién de la linea de [Ca V] A6087 si se normaliza con respecto a [Fe vii] A6087.
En el transcurso de esta tesis no hemos realizado ningtn intento por tener en cuenta esta contribucién en el flujo de la linea
coronal, motivada mas que todo por la dificultad inherente en separar algo que estd en la misma longitud de onda, sino
también porque, desde el punto de vista tedrico, la contribucién de esta linea es un porcentaje que no excede el 5% del flujo
de [Fe viI] A6087.

13 Comunicacién personal.
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Figura 4.23: Dos sectores ampliados de la galaxia Mrk 110 en la que se observa emisién de [Fe vii] A3759 (izquierda) y de

e VII erecha). Las unidades de flujo vienen en 1072 erg. cm™“s™ A",
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(Dere et al., 1997), la cual se puede consultar siempre y cuando se logren compilar varias rutinas de
facil descarga'® que corren en IDL'®. Las versiones recientes incorporan valores mejorados de collision
strengths y los coeficientes de Einstein para las transiciones de estructura fina 3d? correspondientes al
Fe v (Berrington, Nakazaki & Norrington, 2000).

Aqui disponemos de una seleccién de espectros del SDSS que fueron incluidos en la muestra por su
emision coronal detectable, en particular al menos una linea de Fevii. En el proceso de lectura de los
flujos integrados de las lineas de emision se pudo observar que algunas de ellas sobresalian por su elevada
emisién en [Fe vil] A6087. En tales casos, otras lineas de emisién de la misma especie tales como [Fe v11]
A5158 eran también notarias y con posibilidades de medir su flujo con un nivel de confianza de 3o, lo
que no ocurrié con la mayoria de los objetos. Por ello, se realizé una seleccién de los mismos con base al
grado de intensidad de las lineas de Fe Vil siguientes: A3759, A5158, A5721 y A6087, pero con particular
énfasis en la claridad de las dos primeras. En la figura 4.22 se puede observar un diagrama grotiano que
muestra las principales transiciones prohibidas del Fe vil en el éptico y en el UV. Ahi se muestran las
transiciones que dan origen a las lineas que ocupan nuestro interés en esta seccion.

Como un ejemplo de una galaxia que se seleccioné por su emisién definida de [Fe viI]AA3759, 5158
presentamos en la figura 4.23 dos zonas ampliadas del espectro de Mark 110. La tabla 4.7 contiene una
submuestra de galaxias, constituida por 32 objetos, que destacan por la intensidad de Fe viI en todas las
cuatro lineas, y que, junto con los flujos de [Fe vii] A5721 y [Fe vi1] A6087 contenidos en la tabla 3.2, serdn
los valores fundamentales para la estimacion de las razones de flujo.

Mwww.chianti.rl.ac.uk/solar/chianti/

15 Interactive Data Language, un lenguaje de programacién creado por la firma RSINC y utilizado preferencialmente para
aplicaciones astronémicas y médicas.
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Tabla 4.7: Flujos de [Fe vii] A3759 y [Fe vii] A5158 para una submuestra cons-
tituida por 32 objetos con emisién particularmente intensa de las lineas de

Fevil. Los flujos estdn dados en unidades de 1071% erg. cm—2s~1.
| Galaxia | A3759 A5158
11Zw1 2.55 + 1.16 1.01 £ 0.86
NPM1G+48.0114 1.15 4+ 0.42 0.63 + 0.36
RXSJ08404+0333 1.16 £ 0.40 0.38 + 0.26
SBS0915+556 0.71 + 0.28 0.37 + 0.24
MARK 110 1.85 + 0.74 2.07 £ 0.36
3C234.0 1.66 £ 0.72 0.40 + 0.26
TON 1187 4.40 + 1.22 2.55 + 1.46
KUG1031+398 0.97 + 0.42 0.77 £+ 0.58
TOL1059+105 0.89 + 0.50 0.22 + 0.14
RXSJ11479+0902 0.46 + 0.36 0.36 + 0.28
SDSSJ12001+1001 1.04 4+ 0.68 0.84 4+ 0.48
MARK1310 2.74 + 1.04 0.84 + 0.50
MARK202 3.30 £+ 1.90 0.51 + 0.42
1C3599 1.75 + 0.58 0.39 + 0.26
MARK236 1.49 £ 0.52 0.44 + 0.28
SBS1258+-569 1.53 £ 0.32 0.53 + 0.28
TRAS13144+4508 3.07 £ 0.58 0.58 + 0.18
UM614 1.54 £+ 0.60 0.45 + 0.26
SDSSJ13557+6440 2.01 £ 0.38 1.40 £ 0.34
NGC 5548 11.00+ 1.88 7.70 £ 1.50
TOL14374-030 0.35 + 0.18 0.13 + 0.06
MARK 477 4.06 + 1.18 3.48 £+ 0.62
SDSSJ14548+-0038 0.81 + 0.30 0.31 +0.14
MARK1392 1.81 £ 1.10 1.20 £ 0.42
SBS1518+-593 2.45 + 0.72 2.06 £+ 0.52
SDSSJ15342+3034 1.64 4+ 0.56 0.99 + 0.48
MARK 290 3.95 + 1.24 2.38 + 0.86
MARK 699 4.83 + 0.62 1.28 £+ 0.44
RXSJ16480+2956 0.41 4+ 0.24 0.58 4+ 0.24
Zw137.078 1.20 £+ 0.46 0.37 + 0.20
SDSSJ22025-0732 0.99 + 0.40 0.58 + 0.28
SDSSJ23569-1016 3.70 £ 0.54 1.29 4+ 0.40

A pesar de haber seleccionado solo aquellos objetos con emisién detectable de cada una de las cuatro
lineas de Fe Vi1, es importante enfatizar que aun asi los valores de error son relativamente grandes, como
se pueden ver de forma evidente en las barras de error de las figuras 4.25 y 4.26.

En la figura 4.24 podemos apreciar los valores que toman las razones 5158/5721, 3759/5721, 5158 /6087
y 3759/6087 para los objetos que comprenden la muestra contenida en la tabla 4.7. Excepto por muy
pocos casos, la razén 5158/5721 presenta valores comprendidos entre 0.2 y 1.0. En contraste, la relacién
3759/5721 tiende a presentar una mayor dispersién de valores y la mayoria arrojan valores mayores que
1. De igual forma, las razones 5158/6087 y 3759/6087, salvos casos muy contados, tienden a presentar
valores que se concentran entre 0.2 y 0.8, para el primer caso y 0.3 a 0.9, para el segundo.
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En la figura 4.25 presentamos los valores observacionales correspondientes a las razones de flujo de
Fevi: 3759/6087 vs. 5158/6087 (izquierda) y las razones de flujo 3759/5721 vs. 5158/5721 (derecha)
comparados con los valores tedricos (curvas en negro) que arroja el CHIANTT para rangos de tempera-
tura entre 10000 y 50000 K y densidades entre 10° a 10° cm 3. Estas graficas tienen solo el propésito de
mostrar el rango espacial de los valores tedricos con respecto a los valores observacionales, pero es preciso
senalar que de ellas no se pueden determinar valores univocos de temperatura y densidad.
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Figura 4.24: Valor de las razones de flujo: 5158/5721, 3759/5721, 5158/6087 y 3759/6087 para la muestra contenida en
la tabla 4.7. Los puntos rojos son Syl normales, los puntos azules NLS1 y los cuadrados negros Sy2.

Notamos que a excepcién de un caso'®, los objetos Sy2 caen dentro de los rangos que se obtienen
teéricamente. Alrededor de la mitad de los puntos que corresponden a Syl “normales” asi como los dos
puntos de NLS1 caen en zonas que no son cubiertas por los rangos de valores tedricos contemplados. Esto
parece ser usual en AGNs (ver mds adelante) y en otros objetos astrofisicos. De hecho, un trabajo en
el que se reportan LCs en una supernova y para la cual se tienen serias evidencias de formacion de las
mismas no por ionizacién colisional sino por fotoionizacién, revelan valores desusadamente grandes de las
relaciones 5158 /5721 y 5158 /6087 en tanto que las razones 3759/5721 y 3759/6086 dan valores coherentes
con los valores tedricos (Smith et al., 2009).

Si bien a medida que aumenta la temperatura, las razones tedricas 5158/5721 y 5158/6087 tienden
también a aumentar (como se evidencia de la figura B.2 del apéndice B) lo que conduciria a pensar que
para temperaturas muy altas (del orden de 105-10° K) y densidades bajas serfa posible alcanzar razones

16Para aquella galaxia Sy2 que se aleja bastante de esa zona (Mrk 477) puede mencionarse que se ha sugerido que, por sus
rasgos espectrales un tanto atipicos de una Sy2 clésica, bien podria tratarse de una NLS1 (Véron, Gongalves & Véron-Cetty,
1997).
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Figura 4.25: Razones de flujo para 32 galaxias seleccionadas del SDSS. Izquierda: razones de flujo de Fevir: 3759/6087
vs. 5158/6087. Derecha: razones de flujo de Fe vii: 3759/5721 vs. 5158/5721. Las curvas en negro son los valores tedricos de
Berrington, Nakazaki & Norrington (2000) y generados por la base CHIANTI correspondientes a las temperaturas (de abajo
hacia arriba) de Te = 10000, 20000, 30000 y 50000 K. Los marcadores en cada curva corresponden a valores de densidad
electrénica que van desde 10° al extremo derecho hasta 109 (cm™3) al extremo izquierdo a intervalos de log Ne de 1. Los
datos de la galaxia KUG10314398 (NLS1) no estdn incluido en ambas figuras por presentar valores muy altos de dichas
razones. Por la misma razén el dato de la galaxia MARK 202 (Syl) no fue incluido en la gréfica de la izquierda.

que se aproximen a la unidad o incluso més, una mirada a la figura 1 del trabajo de Keenan & Norrington
(1982) en la que incluye valores de temperatura de 120000 K, permite ver que la razén tedrica 5158 /5721
conforme se incrementa la temperatura, se va aproximando rapidamente a un valor asintético que parece
ubicarse por debajo de 0.6 o cuanto mucho a 0.7. Por otro lado, dada la cercania de ambas lineas, es poco
probable atribuir una influencia significativa proveniente del enrrojecimiento en el rango de valores que
adopta esta razén.

Atribuimos estas altas razones a contaminacién proveniente de otra linea de emisién. La linea [Fe v11]
A5158 puede estar contaminada por [Fe11] A5159'7 como bien lo hacen notar Véron-Cetty, Joly & Véron
(2004) y Véron-Cetty et al. (2006) en su observacién de I Zwl y Mrk 110, respectivamente (ambas gala-
xias con notable emisién de Fell) y previamente otros autores con varios objetos Syl (Wilson et al., 1976;
Oke & Lauer, 1979). También se reporta con cierta frecuencia dicha linea en espectros de novas (Hang et
al., 1977; Fesen & Kirshner, 1982; Rosino et al., 1991). Esto bien podria explicar por qué los valores de
los flujos de Fe vil dan valores desusadamente altos en las galaxias NLS1, pues una de las caracteristicas
que define el supbtipo NLS1 es precisamente las fuertes lineas de Fe 11 (Williams, Pogge & Mathur, 2002).
Sin embargo, muchas de las galaxias Syl normales presentan también un espectro abundante en lineas
de Fen1 (Osterbrock & Ferland, 2006).

En el caso que nos ocupa, la contaminacién de [Fe11] A5158 puede hacer que varios de los puntos de

TMuy cerca esté también la linea semiprohibida Fe1i] A5161 (Véron-Cetty et al., 2006).
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los objetos Syl se ubiquen en zonas no cubiertas por los valores tedricos pues provienen de razones de
flujo 5158/5721 y 5158/6087 con valores numéricos altos. La contaminacién de Fell en las galaxias Sy2
es mucho menor o inexistente, por lo que las razones de flujo para estos objetos son mas realistas y con
ello un anélisis de temperatura y densidad para estos objetos es méas confiable.

Aunque si bien es posible que la linea de [Fevii] A3759 esté también contaminada (tal y como lo
indica Boksenberg et al. (1975) en su estudio de 3C273 en el que atribuye emisién de Till A3759) es
poco usual que los autores asignen esta linea a un elemento como el titanio, cuya abundancia solar es 100
veces menor que la del hierro. Por lo demas, las razones de flujo basadas en esta emisién para nuestros
datos dan lugar a valores semejantes a los que se obtienen teéricamente, independientemente del tipo de
objeto. La razén 3759/5721 puede llegar a ser del orden de 1.5 a 2.0 e incluso un poco més (ver figura
B.1 del apéndice B) por lo que se puede deducir de la figura 2 de Nussbaumer & Storey (1982), indican-

do que en estos casos las temperaturas pueden ser del orden de 10° K y densidades del orden de 108 cm 3.

Para determinar los valores de temperatura y densidad con base a estas razones de flujo, hacemos
uso de las figuras B.1 y B.2 (pdg. 171) del apéndice B. Se desprende que para las Sy2, los valores de
temperatura estdn comprendidos fundamentalmente entre 10000 y 30000 K y las densidades electréni-
cas son del orden o inferiores a 10° cm~3. Para Syl, y utilizando solo los valores de las razones con la
linea de 3759 (por el motivo que anotamos atrds), notamos que la gran mayoria de los objetos presentan
temperaturas comprendidas entre 20000 y 50000 K con densidades electrénicas del orden de 107 cm™3 o
menos. Una NLS1 presenta valores semejantes a las de las Syl, pero otra no, indicando probablemente

fuerte contaminacién.

Para efectos de contrastar con otros valores de las razones de flujo de Fe VII existentes en la litera-
tura, se realizé una revisién bibliografica. Los datos pueden verse en la grafica 4.26 en las que estén las
razones 3759/6087 vs. 5158/6087 (izquierda) y 3759/5721 vs. 5158/5721 (derecha), y han sido calculadas
con valores de flujo no corregidos por enrrojecimiento interno. Puede observarse que, de nuevo, los datos
para las galaxias Sy2 tienden a concentrarse en una regiéon donde las razones de flujo son pequenas.
Sin embargo, aun siendo Sy2, existen algunos objetos cuyas razones con la linea 5158 arrojan valores
bastante superiores a los valores tedricos. Las razones con las lineas 3759, sin embargo, corresponden a
los mismos rangos obtenidos con los objetos seleccionados del mismo tipo de la muestra del SDSS, esto
es, temperaturas entre 10000 y 30000 K con rangos de densidad que van de 102 a 108 cm™3. Los valores
de objetos Syl son pocos, pero tienden a concentrarse cerca de la misma zona en que se ubican las Sy?2.
Resulta notable los valores altos que arrojan las NLS1, que pueden cubrir los valores teéricos con T = 10°
Ky N, ~ 10% cm™3 (para el caso de las razones con la linea de 3759) o, como lo anotamos atras, puede
ser debido a contaminacién de Fell (para el caso de las razones con la linea de 5158).

Los rangos de valores de temperatura y densidad inferidos aqui para la zona de emisién de Fe vil
son mayores que los que generalmente se obtienen a partir de lineas tales como de [O111] A5007 y de
[Su] A6731, comtnmente atribuidas a la NLR, y que estdn comprendidas entre 10000-25000 K para la
temperatura y 10% a 10* cm ™3 para la densidad (Peterson, 1997). El rango de densidad es entonces rela-
tivamente amplio para la zona coronal.

Otro método para determinar densidades electrénicas con base en lineas coronales es utilizando las
dos lineas de [Ne V] en 14.32 pym y 24.32 pm. Adoptando los valores de las razones obtenidos por Dudik
et al. (2007) para galaxias Seyfert y suponiendo valores de temperatura entre 10000 y 50000 K se ob-
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Figura 4.26: Razones de flujo (no corregidas por enrrojecimiento interno) para varias galaxias encontradas en la literatura.
Izquierda: razones de flujo de Fe vii: 3759/6087 vs. 5158/6087. Derecha: razones de flujo de Fe vii: 3759/5721 vs. 5158 /5721.
Las curvas en negro corresponden a los valores tedricos calculados con base a los datos de Berrington, Nakazaki & Norrington
(2000) (generados por CHIANTI) tal y como se especificé en la grafica 4.25 al igual que el significado de las etiquetas. Se
incluyeron solo aquellos objetos en los que aparecen las cuatro lineas involucradas. Datos tomados de Dietrich, Crenshaw
& Kraemer (2005) (Mrk 705, Mrk 1239, NGC 4748, Mrk 783, CTSJ13.12, RXS J20002-5417, ESO 399-1G20, Mrk 896),
Koski (1978) (Mrk 3, Mrk 573, Mrk 34, Mrk 1), Kraemer & Crenshaw (2000) (NGC 1068), Osterbrock (1981) (Mrk 699),
Crenshaw & Kraemer (2005) (NGC 4151), Fosbury & Sansom (1983) (Tol-0109-383).

tienen densidades electrénicas (ver figura 1 de ese articulo) del orden de 10* cm™3, que es considerado
un valor bajo tratandose de un gas que se supone proviene en una gran mayoria del interior del toroide
oscurecedor. Sin embargo, es bueno precisar que es muy probable que las LCs coronales emitidas en el IR
medio provengan de zonas distintas de las que provienen las LCs emitidas en el UV y el visible, en razén
no solo al poco efecto de la extincién sobre las primeras sino también a la escasa cantidad de energia que
portan los fotones en cuestion provenientes de zonas relativamente frias.

Los rangos de temperatura y densidades hallados aqui son consistentes con valores deducidos tedri-
camente, utilizando codigos de fotoionizacién, para las condiciones fisicas de la CLR encontrados por
Muruyama & Taniguchi (1998b) (T' ~ varios 10* K, N, ~ 105~7 cm~3) y Ferguson, Korista & Ferland
(1997) (T ~12000-150000 K, N, ~ 10% — 10%5 cm™3). Esto a su vez respalda un origen mayoritario de
formacién, a través de fotoionizacién, de las especies quimicas involucradas.

4.8. Una discusion adicional

Vimos en la seccién 4.2 que parece existir una preferencia marcada de apariciéon de Fe Vil en galaxias
Sy1 con respecto a las Sy2. Y, cuando se compara una poblacién que emite Fe viI (y Ne v) en ambos tipos
de objetos, existe una emision mas intensa de la misma en los objetos Syl que en los Sy2. Sin embargo,
en el capitulo 2 vimos que hay notable emisién de LCs en el NIR para objetos Sy2; de hecho, objetos
Ty2 resultaron ser mayores emisores de SivI y SVIII que los de Tyl en tanto que, para las lineas S1X y
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SiX, aparecian casi que en igual proporcién en ambos tipos.

Primero que todo hay que senialar que existen diferencias notables entre la muestra de objetos con
espectros en el NIR (capitulo 2) y la muestra M17.5. A excepcién de 3 objetos (todos de tipo 1) la mues-
tra integrada por espectros del NIR estd conformada por objetos con pequenos corrimientos al rojo (la
muestra de los objetos Sy2 tiene un promedio de z de 0.015) y estd conformada por algunos objetos Sy2
cuya emisién coronal es de sobra conocida (Circinus, NGC 1068, Mrk 573 y Mrk 78) lo que hace pensar,
como se comentdé en su momento, que puede existir un sesgo muestral hacia objetos Sy2 con emisién
coronal intensa. Los objetos de la muestra M17.5 poseen un rango de corrimientos al rojo mas amplio,
tal y como se expone enseguida.

Con el propdsito de examinar el efecto de la distancia al observador, hemos elaborado la figura 4.27
en la que se presenta la distribucién de la muestra MC17.5 (discriminada en MNC17.5 y MC17.5) en
funcién del corrimiento al rojo, z. Arriba a la izquierda se observa la distribucién del porcentaje tanto de
la muestra MC17.5 como MNC17.5 para todos los objetos que integran ambas muestras (sin discriminar
por tipo). Los restantes histogramas existentes en esa figura corresponden a la distribucién por tipo. Es
importante enfatizar que los resultados para las NLS1 pueden estar sesgados en razén al reducido niimero
de ellos que integran la muestra. El hecho de que la muestra M17.5 esté constituida por objetos cuyo
corrimiento al rojo se extiende hasta 0.24 hace pensar que la deficiencia notable de emisién de Fe vil
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Figura 4.27: Arriba a la izquierda: distribucién en porcentaje de las muestra MC17.5 (con emisién coronal) y MNC17.5 (no
emisién coronal) en funcién del corrimiento al rojo para todos los tipos de objetos. Los histogramas restantes corresponden
a la distribucién de ambas muestras pero discriminados por tipo: Sy 1 “normal” (arriba a la derecha), Seyfert 2 (abajo a
la izquierda) y el subtipo NLS1 (abajo a la derecha).
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en objetos Sy2 sea consecuencia de un efecto de apertura, esto es, producto del hecho de que a mayor
distancia del AGN existe mayor contribucién de la poblacién estelar. La extensién angular que proyecta
la fibra Optica utilizada en el SDSS es, como ya se dijo, de 3", lo que significa que para una galaxia a
un z = 0.1 cubre espacialmente un didmetro de 5.5 kpc, llegando a contener con ello del orden de 20 a
40 % de la luz total de la galaxia (Kauffmann & Heckman, 2004). Puesto que las galaxias Sy2 poseen
un continuo més débil con relacién a las Syl, el incremento extra de la radiacién debida a la poblacién
estelar en estos objetos harfa que las LCs fueran aminoradas sustancialmente.

Al comparar las dos muestras (ver figura 4.27) en los diferentes histogramas se desprende que hay un
nimero importante de galaxias con corrimientos al rojo entre 0.02 y 0.06 que no emiten LCs mientras
que las galaxias con emisiéon coronal de ambos tipos tienden a presentar corrimientos al rojo ligeramente
superiores, entre 0.02 y 0.15. Né6tese que en el intervalo entre 0.02 y 0.04 se concentra cerca de la tercera
parte de la muestra MNC17.5, mientras que en ese mismo segmento solo se ubican menos de 1/6 parte
de la muestra MC17.5. Sin embargo, alrededor de un z préximo a 0.05 se nota una tendencia a que
se equiparen aproximadamente ambas poblaciones y, a partir de alli, el niimero de objetos con emisién
coronal tiende a ser mayor con independencia del tipo involucrado.

Es claro observar que, para las galaxias Sy2 con corrimientos al rojo hasta 0.04, en los que se esperaria
encontrar un efecto de apertura significativamente atenuado —ya que se trata de objetos muy cercanos en
los que la contribucién del niicleo activo ha de sobresalir— se encuentra que aun en tales circunstancias
es significativamente mayor el porcentaje de objetos que no emite Fe VII con relacién a los que si. Es mas,
entre corrimientos al rojo comprendidos entre 0.1 y 0.22, es mayor el porcentaje de aquellas galaxias Sy2
que emiten Fe Vil que las que no, algo que dificilmente puede conciliarse como presencia de efecto de
apertura. Tanto para objetos Sy2 como para los Syl “normales” con z > 0.1 se observa que casi siempre
es mayor el porcentaje de galaxias emisoras de Fe VII con respecto a las que no lo emiten, lo que sugiere
que el brillo intrinseco de los objetos puede estar jugando un papel en la emisiéon de Fe viI.

Con el propésito de explorar esta tltima posibilidad hemos elaborado la figura 4.28 en la que se mues-
tra el porcentaje de objetos (MNC17.5 y MC17.5) en funcién de la magnitud absoluta en el filtro azul,
Mg, y discriminados también por tipo de objeto. Los datos de magnitud absoluta fueron extraidos de los
valores contenidos en Véron-Cetty & Véron (2006). Cuando se consideran todos los tipos se observa que
el nimero de galaxias con emisiéon coronal aumenta conforme crece la magnitud absoluta y lo es hasta
el limite impuesto por V-C&V (—23.0). Tal es asi que una quinta parte de la muestra MC17.5 presenta
una magnitud absoluta entre —22.5 y —23.0. Este aumento progresivo de objetos en esos rangos de Mp
contrasta con una disminuciéon notable de objetos que no emiten emisién coronal. Un comportamiento
analogo se aprecia cuando se considera solo el tipo 1 de objetos, lo que no es de extranar si se tiene en
cuenta que la muestra MC17.5 estd dominada por los objetos de este tipo. Los objetos Sy2 de la muestra
de emision coronal también reflejan un porcentaje mayor con respecto a la muestra MNC17.5, por encima
de magnitudes de —20.5. Sin embargo, tanto la muestra MNC17.5 como MC17.5, a partir de ese valor
comienzan a disminuir en porcentaje, un comportamiento que probablemente se deba al hecho de haber
seleccionado los objetos con base a valores de magnitud aparente, haciendo que las Sy2 aparezcan con
menor frecuencia a partir de cierto valor de magnitud absoluta.

Estos resultados indican que la presencia de Fe Vil se da de forma preferencial en objetos intrinseca-
mente luminosos en B. Pero también implican que la emisién de Fe vil puede detectarse en objetos Sy2
con grandes z, compensando de esta manera un posible efecto de apertura. Igualmente, el Fe vi1 podria
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no detectarse en objetos Sy2 con z pequenos pero intrinsecamente poco luminosos ya que las lineas de
poca intensidad provenientes del AGN no quedarian registradas a causa del fuerte continuo estelar.
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Figura 4.28: Arriba a la izquierda: distribucién en porcentaje de las muestra MC17.5 (con emisién coronal) y MNC17.5 (no
emisién coronal) en funcién de la magnitud absoluta en el filtro azul. Los histogramas restantes corresponden a la distribucién
de ambas muestras discriminados por tipo: Sy 1 “normal” (arriba a la derecha), Seyfert 2 (abajo a la izquierda) y el subtipo
NLS1 (abajo a la derecha). El niimero de objetos es igual al que describe la figura 4.27.

Admitiendo que es posible que exista efecto de apertura en algunos objetos Sy2, creemos que, de
existir, no es tan fuerte como para lograr explicar a cabalidad la fuerte desproporcién en nimero de
los objetos Sy2 que emiten Fe Vil frente a aquellos que no lo hacen, que son la mayoria. Por ello hemos
preferido interpretar nuestros resultados en términos de una deficiencia inherente de emisién de Fe vil
para los objetos Sy2. Teniendo en cuenta el modelo unificado esto implica que existe una contribucién
de emisién coronal importante al interior del toroide oscurecedor. Este escenario es consistente con la

observacién usual de anchos ligeramente mayores de las LCs comparadas con las lineas de baja ionizacién
(ver seccién 4.3).

En un principio las LCs parecieron estar en igual proporcién en ambos tipos de objetos: Seyfert (1943)
observé FeST tanto en NGC 1068 (Ty2) como en NGC 4151 (Ty1). Koski (1978) detecté emisién de Fe vir
(bien en A5721 o en A6087) en 13 de 19 galaxias Sy2. Un buen nimero de lineas coronales, incluyendo
[Fe x] \6374 (Minkowski & Wilson, 1956), fueron detectadas en objetos cosmoldgicos por vez primera en
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galaxias Sy2, aunque huelga decir que en objetos muy cercanos como NGC 1068, Circinus y Cygnus A.

Sin embargo, a medida que los espectros de galaxias Seyfert fueron apareciendo en la literatura se
evidencia la tendencia de que las LCs en el 6ptico tienden a aparecer més en objetos Syl que en Sy2.
Penston et al. (1984) detecta FeST en 9 galaxias Syl mientras que para las Sy2 la linea de [Fe vii] A6087
aparece en solo 4 de dichos objetos; una proporcién similar, de 13 a 7, se observa para la linea [FeX]
A6374. Muestras posteriores mas robustas realizadas en el 6ptico indican una tendencia similar: en la
muestra de Nagao, Taniguchi & Murayama (2000) el nimero de galaxias Seyfert 2 siempre es inferior, de
forma significativa, con respecto a las Syl normales (de 23 % con respecto a 67 %). El trabajo de Gelbord,
Mullaney & Ward (2009), basado en 63 espectros del SDSS, evidencia una tendencia parecida (28 % con
respecto a 51 %). Nuestros resultados vistos al inicio de esta seccién refuerzan la nocién de que las LCs
en el éptico son preferencialmente observadas en galaxias Syl, en una proporciéon aun mas significativa
que lo que se deduce de trabajos anteriores.

Sin embargo, una excepcion a esta tendencia se presenté en el segundo capitulo de esta tesis. Alli se
encontré emision de algunas LCs mayor en objetos Ty2 que en Tyl. Pero los altos porcentajes de emisién
coronal presentes en la muestra de espectros NIR en objetos Sy2 pueden ser atribuidos a que las LCs en
el NIR no son tan fuertemente absorbidas por zonas de alta extincién (recuérdese que Ay o< 1/\, donde
Ay es la absorcién a la longitud de onda A). Y, por supuesto, hay algo de efecto de seleccién en aquella
muestra dada la presencia de varios objetos Sy2 luminosos, cercanos y emisores intensos de LCs. Puede
pensarse que la presencia de LCs en el NIR tiene que ver con el hecho de que las mismas provienen de una
mayor variedad de elementos quimicos que, a diferencia del Fe, no estarian tan empobrecidos en el medio
nebular. Sin embargo, elementos como el S, Al, Ca y Si tienden a formar moléculas en nubes con relativa
facilidad y pueden, de hecho, estar severamente empobrecidos. Varios trabajos han demostrado que el
azufre puede estar notoriamente empobrecido en nubes moleculares presumiblemente haciendo parte de
granos de polvo (Joseph et al., 1986; Millar & Herbst, 1990; Caselli, Hasegawa & Herbst, 1994). Lo propio
ocurre con el calcio (Villar-Martin & Binette, 1996; Villar-Martin et al., 2001), el aluminio (Casassus,
Roche & Barlow, 2000) y ni qué decir del silicio (Henning, 1998; Li, 2006).

Antes de continuar, a manera de paréntesis, debemos comentar el haber encontrado un porcentaje
elevado (67 %) de objetos NLS1 que son emisores de Fe viI. De hecho, se encontraron més objetos NLS1
emisores de LCs que aquellos que no lo son. Y esto estd en concordancia con la muestra de galaxias NLS1
que se examiné en el capitulo 2 en el que se detecté emision coronal en 12 de los 19 objetos. Esto sugiere
la idea de que tales objetos tienen una manifestacién particular con la emisién coronal. Rodriguez-Ardila
et al. (2002b) notaron que las NLS1 tienden a producir razones de flujos extremales cuando esté involu-
crada una emisién coronal. En busca de posibles explicaciones a este comportamiento podemos vincular
la notable emisién coronal con efectos de abundancia. Varios trabajos se han concentrado en determinar
la abundancia de elementos en galaxias Seyfert (Storchi-Bergmann & Pastoriza, 1989; Storchi-Bergmann,
Bica & Pastoriza, 1990; Schmitt & Storchi-Bergmann, 1994) encontrando que en el gas alrededor de los
nicleos de galaxias Seyfert existe una sobre abundancia de elementos tales como nitrégeno y oxigeno
que pueden ser varias veces la solar. De forma notable han sido los estudios de abundancia en galaxias
NLS1 (Fields et al., 2005) algunos de los cuales apuntan a sugerir sobre abundancias particularmente
mayores en este tipo de objetos con relacién a los de las Syl “normales” (Ulrich et al., 1999; Nagao et al.,
2002). Esta notable sobre abundancia de metales en NLS1 bien puede manifestarse en las fuertes lineas de
emision de FeII que se observan en estos objetos y por ende, en L.Cs provenientes de hierro y otros metales.
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Retornemos a la discusién sobre la emisién coronal preferencial en las caras internas del toroide. Si
bien se aprecia una evidente deficiencia de objetos Sy2 que emiten Fe viI (que, como hemos visto, es de
apenas 15 %) comparado con casi 50 % en los objetos Syl “normales” es posible que el porcentaje en
galaxias Sy2 que sean emisoras de LCs en el 6ptico sea mayor. La razén radica en la emisién observada
de Ne Vv en algunos objetos de nuestra muestra. Algunos de los objetos que entraron a formar parte de la
muestra MC17.5 lo hicieron por emitir [Ne v] A3426 y no por emitir Fe viI. Como se recordard, solo para
objetos con z > 0.1095 fue posible examinar si eran o no emisores de Ne V. Pero es enteramente posible
que objetos que quedaron en la muestra MNC17.5 (no emisores de Fe vil) fueran emisores de Ne v pero
no fue posible constatarlo a causa de su bajo corrimiento al rojo. Mientras es posible encontrar objetos
que sean emisores de NeV pero no de Fe VII, no se encontré ninguno en el que se observara emisién de
Fevil y no de Nev. Esto sugiere que el Ne Vv aparece con mayor frecuencia en galaxias Seyfert (incluidas
las Sy2) comparado con el Fe vil. El hecho de que ambas especies quimicas posean virtualmente idéntico
PI y posean densidades criticas muy parecidas (ver apéndice A) indica que la diferencia observada ha de
atribuirse a otras razones. Una posible razén es la mayor abundancia del Ne con respecto al Fe (la solar
es de casi cuatro veces mds). Pero es mas probable que lo que esté influyendo acd es la naturaleza propia
del hierro, ya que este elemento puede estar agotado en la fase gaseosa (Nagao et al., 2003) indicando
con ello que esta atrapado en particulas sélidas, esto es, polvo. En el caso del neén esto no es posible,
dada su condicién de elemento noble.

Analizaremos a continuacion las posibles zonas de emision de Fe vil. La observacion directa de nicleos
activos cercanos ha permitido establecer claramente que la emisién coronal en algunos objetos no esté con-
centrada exclusivamente en la regién nuclear (no resuelta): existe emisién coronal a escalas de 10 hasta
200 parsecs del nicleo activo con independencia del tipo de objeto. Se ha detectado NeVv y Fe vII hasta
unos 200 parsecs del nicleo en Mrk 3 (Mazzalay, Rodriguez-Ardila & Komossa, 2010) y Fe viI entre 100 y
200 parsecs en NGC 1068 (Rodriguez-Ardila et al., 2006), ambas galaxias de tipo Seyfert 2. En la mayoria
de las galaxias escrutadas por estos autores se observa CLR extendida por lo general a unas pocas decenas
de parsecs, con la emisién coronal mas concentrada a medida que el i6n en cuestién crece en PI. Pero es
claro que en las galaxias Circinus, NGC 1068 y NGC 1386 (Rodriguez-Ardila et al., 2006) el grueso de la
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Figura 4.29: Corte transversal en el que se muestra una de las posibles distribuciones de emisién coronal en galaxias
Seyfert. Este caso describe la emisién preferencial de Fe vil y Fe X concentrada en la zona interna del toroide oscurecedor,
haciendo que la emisién de estos iones se observe de forma exclusiva en galaxias T1.
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emisién coronal es emitida en la regiéon nuclear no resuelta y lo es con una cantidad de al menos el doble
de lo que se observa en forma extendida. Proporciones de emision coronal en la region nuclear todavia
mayores con respecto a las zonas aledafias son observadas por Mazzalay, Rodriguez-Ardila & Komossa
(2010) en Mrk 573, NGC 1068, Mrk 3, NGC 4151, NGC 4507 y NGC 3081.

Es poco probable, dada la amplia diversidad de escenarios, que la zona de emisiéon coronal se restrinja
a una sola zona especifica. Es més viable imaginar que la emisiéon coronal observada sea la contribucién
de diversas zonas que van desde la NLR interna, pasando por la cara interna del toroide oscurecedor (e
incluso el mismo toroide), hasta una zona més exterior a la BLR (Cohen, 1983; O’Brien & Bleackley,
2000). Y que dicha distribucién es tnica y caracteristica para cada objeto en particular. Hemos encontra-
do aqui que un nimero significativo de galaxias Sy2 no emiten Fe vil. A la luz del modelo unificado ello
indicaria que hay una porcion significativa de emisiéon de Fe VIl que ocurre en la cara interna del toroide
oscurecedor. Lo mismo podemos afirmar con relacién a la emisién de Fe X, aunque es de presumir que la
emisién de esta linea provenga de una zona todavia mas interna, ver figura 4.29.

Ahora, como es claro que hay galaxias Sy2 que emiten Fe VII, puede ocurrir que en esos objetos haya
emisién de esa especie en zonas internas de la NLR aun cuando puede existir una contribucion igual o
mayor de emisién en la zona interna del toroide (izquierda de la figura 4.30). Pero también podria suceder
que ciertos objetos, tanto Syl como Sy2, posean en su zona interna (pero exterior a la BLR) una densidad
electrénica mayor, del orden de 107 — 10® cm ™2, que haga desexcitar colisionalmente al Fe V11, pero no
la emisién de FeX, FeXI y, muy probablemente, otras LCs observadas en el NIR (derecha de la figura
4.30). Este tltimo escenario explicarfa por qué ciertos objetos seleccionados por su emisién de Fe X (co-
mo ocurrié con la muestra de Gelbord, Mullaney & Ward (2009)) no muestran la anisotropia de emisién
de Fe viI entre galaxias Syl y Sy2 que otros autores han observado y que aqui mismo también observamos.

La distribuién de la CLR en varios sectores de la regién nuclear no resuelta es un claro hecho observa-
cional: tanto Rodriguez-Ardila et al. (2006) como Mueller Sanchez et al. (2006b) han detectado LCs con
dos componentes en la zona de los nicleos de galaxias tales como Circinus, MCG-6-30-15 y NGC 3783.
Lo propio hace Schlesinger et al. (2009) con la deteccién de [Fe X] A6374 en Mrk 573.

Por supuesto, la distribucién de la emision del gas coronal en AGNs ha de ser mas complicada de lo
que aqui se muestra, si se tiene en cuenta el amplio rango de condiciones fisicas, variacion de los perfiles
de ionizacion, existencia o no de polvo, grado de abundancia quimica, interacciéon con el chorro de radio,
existencia de regiones starburst en cercanias del AGN, etc. Por lo que aqui respecta, hemos mostrado
que hay una notable contribucién de Fe viI proveniente del interior del toroide (o incluso al exterior de
la BLR) aunque pueden existir otras nubes emisoras anexas que aun no se han logrado resolver con la
actual generacién de instrumentos.

También hemos mostrado aqui que nuestros resultados favorecen mas un mecanismo de fotoionizacion
para la formacién de las LCs, soportado en las correlaciones de luminosidades y flujos de las mismas LCs
como también entre estas y lineas colisionalmente excitadas de menor ionizacién, correlaciones fuertes
con rayos X suaves, menores indices de color v’ — g’ y ¢’ — 7’ para galaxias emisoras de LCs con respecto a
aquellas que no lo son y rangos de temperaturas electrénicas de la regién emisora de Fe ViI que no distan
mucho de la que posee una regién fotoionizada.

Finalmente, hemos encontrado una relacién entre la emisién de las LCs del hierro (y de otras lineas
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Figura 4.30: Corte transversal en el que se muestran otras dos posibles distribuciones de emisién coronal en galaxias
Seyfert. A la izquierda, el caso en el que hay emisién de Fe vil y Fe X que puede extenderse hasta la zona interna de la NLR,
pero la emisién predominante de LCs sigue siendo la cara interna del toroide oscurecedor. Derecha: similar al anterior, pero
en este caso la densidad reinante en la zona interna desexcita la emisién de Fe VII resultando con ello en una contribucién
importante de Fe X. La representacion en colores de las distintas zonas es idéntica a la de la figura 4.29.

colisionales de baja ionizacién) frente a la emisién de radio en 1.4 GHz hasta un cierto valor de lumino-
sidad. Aunque esto puede sugerir una participacién importante de la ionizacién por choques, lo hemos
atribuido a la formacién de un canal que permite que las nubes cercanas vean el continuo ionizante y al
mismo tiempo el aumento de compresién del gas anexo que a su vez incrementa la densidad electrénica
y con ello la emisividad de la linea. Si la densidad es muy alta, se favorece la formacion de LCs de mayor
densidad critica. Sin embargo, si la emisién de radio supera cierto valor en luminosidad, se desfavorece
la emisién coronal (y de lineas de baja ionizacién) lo que puede atribuirse a dispersién de las nubes en
zonas que no quedan en la linea de visién de la fuente central fotoionizante.
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Capitulo

Cinematica de lineas coronales en el optico

5.1. Introduccion

El presente capitulo estd dedicado a examinar las propiedades cinematicas derivadas de perfiles de
LCs obtenidas en dos muestras de espectros. La primera estd conformada por 14 espectros (con una reso-
lucién del orden de ~ 5500) que fueron obtenidos por el autor en el Observatorio de Pico dos Dias (OPD)
ubicado en el estado de Minas Gerais, Brasil. La segunda estd constituida por 20 espectros pertenecientes
a la muestra MC17.5 (ver capitulo 4) y los cuales fueron seleccionados por su intensa emisién coronal y
adecuada relacién S/R.

Iniciamos con una descripcién sobre el estado actual del tema (5.2), para luego comentar sobre la
seleccién de la muestra (seccién 5.3); el proceso de observacién y de reduccién de datos se describe en la
seccién 5.4, los resultados estdn contenidos en la seccién 5.5 y la discusién de los mismos se reserva para
la seccién 5.6.

5.2. Cinematica de la CLR en AGNs

Tal y como se ha anotado varias veces en esta tesis, las LCs presentan caracteristicas morfolégicas
que las distingue de las lineas de baja ionizacién propias de la NLR!. Desde los afos 70 del siglo pasado
se ha reportado que las LCs en galaxias Seyfert suelen tener anchos mayores que los que presentan las
lineas prohibidas de baja ionizacién, pero en ningin caso al extremo de llegar a los anchos que distinguen
la BLR (Phillips & Osterbrock, 1975; Cooke et al., 1976; Penston et al., 1984). Esto, como se observé en
el capitulo anterior, se ha visto también en una muestra de 265 espectros de galaxias en el 6ptico, en
particular con el [Fe viI] A6087 y [Ne V] A3426. Una extensién de este resultado y con frecuencia anotada
como caracteristica notable de las LCs es la correlacién entre el ancho de la linea y el grado de ionizacién
de la especie quimica, esto es, mayor ancho a mayor PT (Wilson, 1979; Pelat, Alloin & Fosbury, 1981; De
Robertis & Osterbrock, 1984). Sin embargo, investigaciones subsecuentes con otros AGNs han revelado
que son varios los objetos que no siguen la correlacién entre el FWHM y el PI (Wilson & Nath, 1990;

LE] presente andlisis estd restringido solamente a lineas coronales en el éptico a menos que se indique explicitamente.
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Rodriguez-Ardila et al., 2006; Mullaney & Ward, 2008) y, como se discutié en el capitulo 2 de esta tesis,
lo mismo se deduce con base en LCs en el NIR.

Otra caracteristica que suele observarse en las LCs de los AGNSs es el desplazamiento al azul del pico
de la linea con relacién a las lineas de baja ionizacién (Grandi, 1978; Wilson, 1979; Shuder, 1980; Pelat,
Alloin & Fosbury, 1981; Kollatschny et al., 1983; Penston et al., 1984; Appenzeller & Wagner, 1991;
Erkens, Appenzeller & Wagner, 1997; Vanden Berk et al., 2001). Sin embargo, hay claras indicaciones de
que dicho corrimiento de las LCs en AGNs no es universal. Osterbrock (1981) reporta un “significativo”
corrimiento al rojo de las lineas de més alta ionizacién, incluyendo [Fe x1v] A5303, en Mrk 699. Appenzeller
& Ostreicher (1988) analizan varios perfiles de LCs detectadas en una muestra de siete galaxias Seyfert:
en tres de ellas hay desplazamiento al azul (Akn 120, NGC 3783, IC 4229A, todas Seyfert 1) y en otras
cuatro (NGC 3081, NGC 4507, NGC 5728 y NGC 5506, las tres primeras Sy2 y la tltima Sy1.9) presen-
tan LCs ligeramente desplazadas hacia el rojo, con la primera revelando estructura de doble pico en Fe viI.

Por su parte, Rodriguez-Ardila et al. (2006) encuentra en AGNs muy cercanos que, en general, las LCs
en el éptico que provienen del niicleo no resuelto muestran ligeros corrimientos al azul, que van desde una
decena de kms™! hasta seis centenas de kms™!. Sélo en dos galaxias Seyfert 2 (NGC 1386 y Circinus) se
encuentra un ligero desplazamiento al rojo pero no en todas las lineas. Los mismos autores observan en
varias galaxias (Circinus, MCG-6-30-15 y NGC 3783) que las lineas coronales pueden desacoplarse en dos
componentes: una delgada (con FWHM que van desde 100 hasta 540 kms~!) y otra ancha (con FWHM
comprendidos entre 290 y 1380 kms~1!). En general, se observa que el centroide de la componente delgada
corresponde a la velocidad sistémica de la galaxia.

Recientemente Mullaney & Ward (2008) examinan las propiedades cinemdticas de las lineas de emi-
sion de 10 galaxias Seyfert. Observan corrimiento al azul de todas las LCs con relacién a lineas de baja
ionizacién salvo en el caso de Mrk 573 (la tinica Sy2) en la que se observa desplazamiento al rojo de todas
las LCs. En general, donde se observa el desplazamiento al azul, se aprecia que es mayor a medida que
se incrementa el PI.

El estudio de los perfiles de las lineas coronales también puede arrojar importante informaciéon sobre
el estado cinematico del gas emisor. Sin embargo, dado lo poco intensas que suelen ser estas lineas, son
relativamente pocos los perfiles que estan disponibles en la literatura, los cuales no siempre cumplen con
la debida calidad en cuanto a resolucién y razén S/R. Algunos pocos perfiles de [Ne v] A\3426 y de [Fe v11]
A6087 (acompanados por perfiles de lineas de més baja ionizacién) son mostrados por Whittle (1985)
revelando una clara asimetria consistente en alas extendidas hacia el azul. Un estudio més completo para
las lineas [Fe viI] AA5721, 6087 y [Fe X] A6374 es el reporte de Appenzeller & Ostreicher (1988) (en el que
también aparecen de [Fe X1v] A5303 y [Fe X1] A\7892). Estos autores encuentran que los perfiles de las LCs
(en 7 galaxias Seyfert) no solo son mas simétricos sino que parecen ajustarse mas a perfiles gausianos
cuando son comparados con los perfiles de O 111 lo que sugiere que solo una pequena fracciéon de la NLR
contribuye a la emisiéon de las LCs.

De Robertis & Shaw (1990) presentan desplazamientos y valores de indice de asimetria de varias lineas
de distinta ionizacién (incluidas LCs) de seis galaxias Seyfert y concluyen que la asimetria de la linea se
correlaciona con el PI (y la densidad critica) pero sus modelos de NLR favorecen més inflows del gas que
outflows.
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Veilleux (1991a) presenta perfiles de [Fe vii] AA5721, 6087 para Mrk 359 y NGC 4151 en las que se
evidencian alas extendidas hacia el azul. En lo que respecta a la linea de [Fe X1] A7892 sobresale el trabajo
de Wagner (1997). Recientemente han aparecido los trabajos de Rodriguez-Ardila et al. (2006) y Mulla-
ney & Ward (2008) que contienen algunos perfiles de lineas en el éptico como también en el NIR (Mueller
Sénchez et al., 2006a) y en el MIR (Spoon et al., 2009; Spoon & Holt, 2009). Lo que estos estudios mues-
tran es que, en general, las LCs tienden a presentar perfiles marcadamente asimétricos, caracterizados por
alas extendidas hacia el azul y una caida aguda de la forma de la linea hacia el rojo. Esta caracteristica
suele explicarse en términos de gas que estd siendo eyectado en direccién al observador (outflows) el cual,
debido a la presencia de polvo, impide por lo general observar aquel gas situado en la parte lejana que
estd en recesién. Sin embargo, es preciso dejar en claro que también es posible explicar las asimetrias
observadas en términos de gas que estd cayendo (inflows), lo que puede ocurrir si la NLR estd compuesta
de nubes pequenas y con bastante polvo inmersas en un medio relativamente transparente: si cada nube
se ioniza solo en la zona que da de cara al centro activo y si las nubes del lado lejano del ntcleo (vistas
por el observador) no son oscurecidas por las nubes del lado cercano, puede generarse una asimetria de
las lineas hacia el azul.

Por lo que se acaba de describir, se infiere que no es mucha la informacién que se dispone de lineas
coronales en espectros 6pticos de AGNs con la debida resolucién espectral en las que se pueda realizar un
analisis estadistico sobre la tendencia predominante de los perfiles y desplazamiento de lineas y con ello
caracterizar la cinematica de la regién emisora. Por ello, este capitulo aborda varios aspectos relacionados
tendientes a estudiar la morfologia y el desplazamiento de las lineas de emisién coronal y contrastarlos
con lineas de més baja ionizacién®. Para emprender este estudio, disponemos de espectros épticos de
34 galaxias Seyfert: 14 de ellos obtenidos por el autor en el observatorio de Pico dos Dias y otros 20
seleccionados de la muestra MC17.5 examinada en el capitulo anterior. Claramente, por la robustez de
la muestra, este estudio se constituye en la caracterizaciéon morfolégica de LCs més completa realizada
hasta la fecha.

Dentro de los interrogantes que nos hemos propuesto estudiar estédn los siguientes: ;qué proporcién de
galaxias Seyfert presentan un pico de emisién coronal desplazado hacia el azul? ;existe una diferenciacién
significativa de las LCs comparadas con lineas de méas baja ionizacién en lo que se refiere a la asimetria
y grado de agudeza? jqué pueden indicar estos resultados con relacién a la ubicacién y cinematica de la
regién de emision coronal? ;respalda este estudio la posibilidad de una zona tnica de emisién coronal o,
por el contrario, se ajusta mas a un modelo donde existen varias regiones de emisién coronal? Iniciamos
por lo pronto, con una descripcién de la seleccién de la muestra que nos ocupa.

5.3. Seleccion de la muestra

Tal y como se comenté en la seccién anterior, la muestra que se estudia en este capitulo estad in-
tegrada por dos submuestras: una, que llamaremos la submuestra P, esta integrada por espectros que
fueron tomados por el autor en el observatorio de Pico dos Dias, en Brasil; la segunda, que llamaremos
la submuestra S, estda conformada por espectros seleccionados de la muestra MT vista en el capitulo 3.

2Es importante enfatizar que en este capitulo llamaremos lineas de “baja ionizacién” a la linea de [O 111] A5007 cuyo PI
es de 35 eV (lo suficientemente alto como para que algunos autores se refieran a ellas como de “alta” ionizacién) y a [O1]
A6300 que de hecho proviene de una especie quimica neutra.
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La submuestra P de galaxias Seyfert fue escogida con base a dos criterios observacionales. Primero que
todo, todas debfan ser conocidas emisoras de lineas coronales (casi siempre [Fe viI] A6087 y de ser posible
[Fe x] A6374); debian ser, adem4s, galaxias activas del universo cercano, esto es, relativamente brillantes
(m, ~ 13-14) para efectos de evitar prolongados tiempos de exposicién, sin sacrificar una adecuada re-
lacién S/R. Por ello se realizé una bisqueda de galaxias Seyfert en la literatura. Adicional a esto, por
supuesto, estd el constrenimiento de la latitud de OPD (& ~ 22.5° S) y las fechas de observacién (agosto
y octubre). De particular ayuda en la seleccién fue el trabajo de Nagao, Taniguchi & Murayama (2000)
dado que contiene un extenso listado de AGNs con emisién coronal en el éptico. En total, el nimero de
galaxias que conforman la submuestra P fue de 14, clasificadas asf: 7 de Tipo 1 “normal”(T1 N), 3 del
subtipo NLS1 y 4 de Tipo 2 (T2).

En cuanto a la submuestra S, la seleccién de los objetos pertenecientes a la muestra MT (ver tabla 3.1
del capitulo 3) estuvo basada fundamentalmente en la intensidad de la emisién coronal y en la calidad
del espectro en cuestién. Debian ser objetos con emisién de [Fe vii] A6087 particularmente notable y en
algunos casos de [Fe X] A6374 y de [FeX1] A7892 acompanado de una adecuada relacién S/R. Con excep-
cion tal vez de IC3599 y SDSSJ22025-0732, los espectros presentan en general pocas lineas de absorcion
provenientes de la poblacién estelar asegurando con ello una fijacién del continuo expedita en las zonas
de interés. Con base en estos criterios fueron escogidos 20 objetos de la submuestra S clasificados asi: 16
de T1 “normal”, 3 del subtipo NLS1 y 1 de T2.

Las propiedades fundamentales de los objetos que integran la muestra (coordenadas ecuatoriales, tipo,
corrimiento al rojo, exceso de color debido a la Galaxia, magnitud aparente en el visible) asi como el tipo
de submuestra a la que pertenece, se encuentran en la tabla 5.1.

En cuanto a los detalles del proceso de seleccién de los objetos de la muestra MC (de los cuales 20 de
ellos constituyen la submuestra S) asi como los tratamientos posteriores en IRAF que recibieron dichos
espectros y correccion adicional como enrrojecimiento galactico, remitimos al lector al capitulo 3 de esta
tesis. De manera importante comentamos que a causa del estudio cinematico requerido, los valores de
z de estos veinte objetos fueron calculados (y utilizados para corregir por expansién cosmoldgica) con
base a las lineas de emisién de baja ionizacién siguientes: [0 1] A6300, [S11] A6731 y [O11] A3727. Por ello
el lector encontrara diferencias del valor de z referido en la tabla 3.1 (tomados del servidor NED) con
respecto al de la tabla 5.1.

La siguiente seccién describe los detalles relacionados con la toma, reduccién y correcciéon de los es-
pectros de los objetos que integran la submuestra P.

5.4. QObservacién y reduccién de datos de la submuestra P

Los espectros de ranura larga (long-slit) fueron obtenidos con el telescopio de 1.6 m del Observatdrio do
Pico dos Dias (¢ = +45°34'577, A = —22°32/04”) ubicado en el municipio de Brazdpolis, estado de Minas
Gerais (Brasil) y el cual es administrado por el Laboratdrio Nacional de Astrofisica (LNA). Los espectros
se obtuvieron en varias sesiones de observacién (14 al 16 de agosto, 30 de agosto al 1 de septiembre y 27
al 30 de octubre de 2006), ver Tabla 5.2, con un espectrégrafo convencional Cassegrain Boller & Chivens
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Tabla 5.1: Galaxias que integran la muestra

Galaxia AR., 2000 | 3, 2000 Tipo z EBV) | m, Origen
(h m s) e’ Gal. submuestra

MRK 335 00 06 19.5 | 420 12 10 | T1 (NLS1) | 0.025785 | 0.035 | 13.75 P
TOL 0109-383 0111 27.6 | -38 0500 T2 0.011865 0.016 13.90 P
MRK 975 011351.0 | +1316 18 T1I N 0.049363 0.026 14.76 P

II Zwl 01 2159.8 | -01 0224 T1I N 0.055032 0.046 15.17 S (7)
Fairall 9 01 23 45.8 | -58 48 20 T1I N 0.047016 0.027 13.50 P
MRK 573 0143 57.8 | +02 21 00 T2 0.017179 | 0.023 | 13.68 P
MRK 607 03 24 48.7 | -03 02 32 T2 0.009176 0.047 13.32 P
3C120 04 33 11.1 | +05 21 16 T1I N 0.033010 0.297 14.20 P
ESO 362-G018 0519 35.8 | -32 39 28 T1I N 0.012445 0.017 12.50 P
RXSJ074244+-4656 | 07 42 27.1 | 46 56 42 Tl N 0.168295 | 0.069 | 19.58 S (19)
NPM1G+48.0114 | 08 3949.7 | 484702 | T1 (NLS1) | 0.039621 | 0.031 | 16.70 S (35)
MRK 110 09 25 12.9 52 17 11 T1I N 0.035394 0.013 16.41 S (53)
3C 234.0 10 01 49.6 28 47 09 T1I N 0.185138 0.019 17.27 S (65)
KUG1031+398 10 34 38.6 39 38 29 T1 (NLS1) | 0.043778 0.015 16.90 S (86)
MRK 1310 12 01 14.5 | -03 40 40 T1I N 0.019697 0.031 14.58 S (126)
1C 3599 12 37 41.2 26 42 27 T1I N 0.021205 0.019 15.50 S (151)
MRK 236 1300 19.9 | 613918 T1N 0.052231 | 0.013 | 16.80 S (156)
SBS 12584569 13 00 52.3 56 41 07 T1I N 0.071872 0.012 17.35 S (158)
IRAS 1314444508 | 13 16 39.7 44 52 35 T2 0.091354 0.018 17.45 S (168)
RXSJ13199+5235 13 19 56.9 52 35 34 T1 (NLS1) | 0.092430 0.016 17.94 S (169)
SDSSJ13557+6440 | 13 55 42.8 | 64 40 45 T1N 0.075558 | 0.013 | 16.71 S (186)
NGC 5548 1417 59.6 | 2508 13 T1N 0.017142 | 0.020 | 13.73 S (194)
MRK 1392 15 05 56.6 03 42 26 T1I N 0.036169 0.047 15.50 S (214)
SBS 1518+593 1519 21.6 59 08 24 T1I N 0.078269 0.010 15.94 S (219)
SDSSJ15342+3034 | 15 34 15.4 30 34 35 T1I N 0.094697 0.029 17.22 S (222)
MRK 290 153552.3 | 57 5409 T1N 0.030667 | 0.015 | 15.27 S (224)
MRK 699 16 23 45.9 | 41 04 56 T1N 0.034091 | 0.010 | 16.61 S (240)
1H1934-063A 1937 33.0 | -06 1305 | T1 (NLS1) | 0.010286 | 0.293 | 14.09 P
1H2107-097 21 09 10.0 | -09 40 15 T1I N 0.027299 0.233 14.32 P
SDSSJ22025-0732 22 02 33.8 | -07 32 24 T1I N 0.059736 0.033 17.15 S (260)
AKN 564 2242 39.3 | 429 43 31 | T1 (NLS1) | 0.024200 0.060 14.55 P
MRK 1126 23 0047.8 | -12 5507 T1I N 0.010457 0.044 14.00 P
NGC 7469 23 03 15.6 | +08 52 26 T1N 0.016088 | 0.069 | 13.00 P
NGC 7674 23 27 56.7 | 408 46 45 T2 0.029071 0.059 13.92 P

P: perteneciente a la muestra de Pico dos Dias;

S: perteneciente a la muestra del SDSS. El
nimero entre paréntesis indica su identificacién en las tablas 3.1 y 3.2.

y una camara CCD 2048x2048. En la tabla 5.3 se encuentran las principales caracteristicas de dicha

camara. Se utilizo la rejilla de 600 lineas mm™

1

con angulo de blaze tal que la longitud de onda en el
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centro de los espectros fuera de 6000 A en la mayoria de los casos (que llamaremos el sector azul) o en
7800 A (el sector rojo) y motivado fundamentalmente para registrar las lineas de [Fe vii] AA5721,6087 y
[FeX] A6374, en el primer caso, y [FeX1] A7892, en el segundo. En todos los casos se utiliz6 un ancho de
rendija de 1”7 orientado en la direccién oriente-occidente.

Tabla 5.2: Bitacora de observacion

Galaxia Fecha (UT) Ae Masa de aire | Tiempo exp.
(UT) A) (min)
MRK 335 15 ago. 2006 | 6000 1.46 20
16 ago. 2006 | 6000 1.60 20
Tol-0109-383 30 ago. 2006 | 6000 1.04 20
31 ago. 2006 | 6000 1.16 20
01 sep. 2006 | 7800 1.07 30
MRK 975 28 oct. 2006 | 6000 1.24 20
FAIRALL9 31 ago. 2006 | 6000 1.27 30
MRK 573 15 ago. 2006 | 6000 1.13 20
31 ago. 2006 | 6000 1.10 20
01 sep. 2006 | 7800 1.11 30
27 oct. 2006 | 6000 1.10 20
30 oct. 2006 | 7800 1.13 20
MRK 607 31 ago. 2006 | 6000 1.09 20
29 ago. 2006 | 6000 1.07 20
3C120 29 oct. 2006 | 6000 1.13 20
30 oct. 2006 | 7800 1.13 20
ESO 362-G018 | 28 oct. 2006 | 6000 1.04 20
30 oct. 2006 | 7800 1.02 20
30 ago. 2006 | 6000 1.68 30
1H1934-063A 14 ago. 2006 | 6000 1.09 20
15 ago. 2006 | 6000 1.07 20
31 ago. 2006 | 7800 1.06 30
29 oct. 2006 | 7800 1.18 20
1H2107-097 15 ago. 2006 | 6000 1.04 20
16 ago. 2006 | 6000 1.13 20
AKN 564 28 oct. 2006 | 6000 1.78 20
29 oct. 2006 | 7800 1.63 20
MRK 1126 24 oct. 2006 | 6000 1.10 20
26 oct. 2006 | 6000 1.09 10
29 oct. 2006 | 6000 1.03 20
NGC 7469 16 ago. 2006 | 6000 1.17 20
30 oct. 2006 | 7800 1.42 20
NGC 7674 15 ago. 2006 | 6000 1.21 20

La calidad de la observacion no fue fotométrica en la mayoria de las noches, con extincién y condiciones
de seeing que fluctuaban debido a la presencia de cirrus tenues. La reduccion y la calibracién de los datos
se realiz6 aplicando procedimientos estandard de IRAF y siguiendo las précticas usuales de correccion
para esta clase de espectros (Wagner, 1992). Todos los espectros fueron corregidos tanto por bias como
por flat-field usando flats de ctipula normalizados asi como de flats de cielo tomados o bien al anochecer
o al amanecer.

Los espectros 1D tomados en el sector azul, que constituyen la mayoria, fueron extraidos usando la
tarea APALL de IRAF. La escala de longitud de onda fue establecida con exposiciones de lamparas de
calibracion de He-Ar tomadas al final de cada exposicion. El tiempo de exposicién estd referido en la
columna 5 de la tabla 5.2. La calibracién por flujo fue llevada a cabo mediante observaciones de es-
trellas estandar de Hamuy et al. (1992, 1994) que fueron tomadas al inicio, mitad y final de la noche.
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Tabla 5.3: Caracteristicas de la cdmara CCD

Filas x columnas 2048 x 2048
Tamano del pixel 13.5 pm x 13.5 pym
Corriente oscura | 1.5x107% e~/ pixel/s
Ruido de lectura 2.5 e~
Saturacion 9%x10* e~ /pixel

Posteriormente los espectros fueron corregidos por extinciéon Galdctica usando los mapas infrarrojos del
COBE/IRAS (Schlegel, Finkbeiner & Davis, 1998) y cuyos valores se encuentran en la sexta columna
de la Tabla 5.1. Puesto que en algunos de los espectros no alcanzé a quedar la linea de HZ A\4861, se
decidié no corregir los espectros por extincion intrinseca. Se utilizaron los valores de longitud de onda
observados de las lineas de baja ionizacién tales como [O111] A5007, [S11] AX6717, 6731 y [O1] A6300 con
el fin de corregir los espectros por expansién cosmoldgica. En todos los casos, los valores promediados
nunca excedieron un error del 1% comparados con los valores reportados por NED. De igual forma, no
se realiz6 correccién por contaminacién estelar de la galaxia (la mayoria de los espectros no evidencian
la presencia de fuertes lineas de absorcién). Las medidas de flujo y de FWHM fue realizada usando la
rutina LINER (Pogge & Owen, 1993). La resolucién de los espectros (R = A/A)) quedd entre 4900 y
6900 dependiendo de la longitud de onda. El ancho instrumental, fijado con las lineas de cielo observadas,

fue determinada en ~ 230 kms™!.

Los espectros obtenidos en el sector rojo, algunos de los cuales tienen una relacién S/R baja, fueron
sometidos a un proceso extra. Puesto que en esta regién hay fuerte absorcion de moléculas tales como
agua (bandas en 7100-7450 A, 8100-8400 A) y oxigeno molecular (6870 y 7620 A), es preciso corregir los
espectros por estas bandas de absorcion. Por ello, inmediatamente después de la toma del espectro de
la galaxia de interés fue preciso obtener el espectro de una estrella de tipo A. El proceso de extraccidn,
calibracion por longitud de onda y flujo de estos espectros fue idéntico a como se hizo en los espectros
en el sector azul. La variante que se realiz6 para eliminar las bandas de absorcién consistié en tomar
individualmente los espectros de las estrellas tipo A e interpolar linealmente el continuo de la estrella
(eliminando previamente las lineas de absorcién inherentes de esta) a lo largo de la regién espectral. Luego,
mediante la tarea TELLURIC de IRAF se procedi6 a dividir los espectros interpolados por el espectro
original de la galaxia y manualmente se dispuso a eliminar las absorciones desplazando sutilmente la
longitud de onda. El proceso no siempre fue exitoso debido al fuerte residuo que quedé después de la
correccién, por lo que en algunos espectros el ruido fue tan intenso que se decidié eliminar esas regiones
ruidosas. Diferencias de masa de aire entre la estrella teltrica y la galaxia mayores a 0.1 son responsables
por este residuo. Igualmente, fuertes variaciones de las condiciones de observacion (vapor de agua) impiden
una correcta anulaciéon de estas bandas moleculares.

5.5. Resultados

Los espectros 6pticos de las 14 galaxias que constituyen la submuestra P pueden observarse en las
figuras E.1 hasta E.4 (ver apéndice E); en cada uno de ellos se muestra adicionalmente las regiones am-
pliadas alrededor de las zonas de emisién de las lineas [Fe viI] A6087 y [Fe x| A6374. La figura E.5 muestra
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dos de los cinco espectros tomados en el rojo correspondientes a las galaxias Akn 564 y 1H1934-063A.

Los espectros 6pticos de las 20 galaxias de la submuestra S pueden observarse en las figuras F.1 hasta
F.6 (ver apéndice F); en cada uno de ellos se muestra adicionalmente las regiones ampliadas alrededor de
las zonas de emisién de las lineas [Fe vii] A6087, [Fe X| A\6374 y, cuando estd presente, en [Fe X1] A7892.

Los valores de los flujos obtenidos de algunas lineas de emisién de los objetos que integran la submues-
tra P ([O 1] A5007, [Fe vii] A6087, [O1] A6300, [Fe X] A6374, [Fe X1] A7892) estdn contenidos en la Tabla
5.4, con la aclaracién de que para la dltima linea solo se conté con unos pocos espectros tomados en ese
sector del rojo. Para la determinacién de los flujos integrados de dichas lineas se asumié, como se hizo
también con los espectros de la submuestra S, que el perfil se describe individualmente a través de una
gausiana. En cuanto a los valores de los flujos de varias lineas de emision de la submuestra S remitimos
al lector a la tabla 3.2. Cuando fue evidente su necesidad, se requirié de mas de una componente para
la descripcién completa de la forma de la linea; por ello se menciona una componente delgada (n) y
una componente ancha (b). Se establecié que una medida significativa de la presencia de una linea, para
efectos de la medicién de su flujo, es por encima de 30 con respecto al ruido del continuo adyacente.

Cinco de los objetos que integran la submuestra P (Mrk 335, Mrk 573, 1H1934-063A, Akn 564 y NGC
7569) fueron también observados por Mullaney & Ward (2008). En general observamos con nuestros
datos razones de flujos parecidas en aquellos objetos que compartimos con la muestra de Mullaney &
Ward (2008). Las razones de lineas son semejantes en aquellos objetos donde hay mediciones de ambas
lineas y las diferencias estan comprendidas entre los intervalos de error. Con relacién a las LCs observa-
mos que las diferencias en razones de flujo son también de poca intensidad, salvo en el caso particular
de Mrk 573 (ver més adelante). En algunos objetos la separacién de [Fex] A6374 con [O1] A6364 no
fue ficil y se obtuvo fijando la longitud de onda de esta tltima en 6364 A y adjudiciandole un ancho
semejante del de la linea de 6300 A. Aun asi advertimos que los valores de flujo y ancho de la linea
[Fe xX] A6374 estén afectados, salvo algunos casos, por fuerte incertidumbre, que se agravé por la dificul-
tad de asignar el continuo alrededor de Ha (cuya componente ancha genera alas que en algunos casos
afectan el sector que nos ocupa) dado que la mayorfa de la submuestra P estd constituida por objetos Syl.

En la tabla 5.5 estdn contenidos los datos del ancho completo a mitad de altura (FWHM) de las lineas
de interés. Con base en ella hemos elaborado la figura 5.1 para una mejor visualizacién de los datos. Con
relacién al ancho de las lineas de emisién coronal notamos que el FWHM de [Fe vii] A6087 es, en la
mayoria de los casos, mayor que el correspondiente a [O1] A6300 y [O 111] A5007. Incluso en algunos casos
alcanza y supera el millar de kms~—!, como en Mrk 335, Tol 0109 y Mrk 975. Solo en el caso de NGC 7674
se vio la clara necesidad de descomponer esta linea en dos componentes, pero no para NGC 7469, como lo
hicieron Mullaney & Ward (2008). En la mayoria de los objetos se observa que el FWHM correspondiente
a [Fex] A6374 es mayor que el de [Fe viI] A6087; solo alrededor de 1/5 parte de los objetos se observa lo
contrario.

La linea de [Fe X] A6374 puede alcanzar valores de FWHM cercanos a 1400 kms~! como es el caso de
Mrk 975. Mullaney & Ward (2008) desacoplan esta linea en dos componentes para NGC 7469. Nosotros,
si bien detectamos [FeX] A6374, no intentamos desacoplar esta linea ni aun de [O1] A6364, pues estdn
estrechamente mezcladas y esto, junto con la dificultad de establecer un continuo, impidié realizar una
medida con algin grado de confiabilidad.
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Tabla 5.4: Flujos de algunas lineas de emisién de la submuestra P.

Los flujos estdn dados en unidades de 10715 erg. cm™2 s 1.

Galaxia [O 1] [Fe v11] [O1] [Fe x] [Fe x1]
A5007 A6087 A6300 6374 A7892
MRK 335 72.0+0.8 7.5£1.8 3.24+1.2 11.8+1.8 T
TOL 0109 212.8£1.6 16.4+£1.2 9.9£1.1 13.6£2.0 | 15.0£1.1
MRK 975 55.440.8 9.9£1.0 3.7£0.6 3.6+1.0 1
FAIRALL9 4440.6 7.4+£0.6 4.0£0.8 10.24£2.0 1
MRK 573 748.8£1.8 11.7+1.2 26.1+£1.4 5.8+1.4 | 3.0£0.4
MRK 607 153.8+1.8 16.0£2.0 6.5+2.0 10.3£2.6 T
3C120 279.943.6 0.940.6 9.240.6 e e
ESO 362-G018 101.9+£1.8 3.9+0.8 7.2+1.6 2.9£1.8 1
1H1934-063A 197.6£1.0 7.6£1.0 9.3+0.8 e 16.4+£3.5
1H2107-097 147.1+£1.8 18.5+2.4 3.940.6 8.7+1.0 T
AKN 564 59.41+0.6 3.5+0.8 6.940.2 8.4+0.2 | 15.6+2.8
MRK 1126 61.5+0.8 2.5+0.4 2.940.2 3.24+04 T
NGC 7469 418.4+3.4 13.3£1.8 28.1+£1.2 I R
NGC 7674 (n) 287.1+0.8 | (n) 3.641.0 | (n) 12.04£0.6 | - -- t
(b) 3164+2.4 | (b) 8.242.4 | (b) 10.242.0 | --- t
1 Espectro rojo no disponible. 1 Dificil de desacoplar.
(n) Componente delgada. (b) Componente ancha

En cuanto a la linea de mds alta ionizaciéon aqui observada, [Fe X1] A\7892, se aprecia un ancho del
orden del millar para 1H1934-063A y Akn 564. En aquellos objetos en que se tienen valores de FWHM,
tanto para [Fex]| A6374 como para [FeXi] A7892, se observa que solo en tres de los quince objetos se
presenta un mayor FWHM de esta ultima (de mayor PI) con relacién a la primera.

Para efectos de estudiar el desplazamiento del pico de la emision con respecto a la velocidad sistémica
de la galaxia se presentan las figuras 5.2 a 5.7. Aunque la muestra se ensambl6 con base a objetos con clara
manifestacién de emisién coronal, es claro que algunos diagramas muestran una relacién S/R baja para
algunas lineas, en particular en la regién de emisién de [Fex1] A7892. Como comparacién se incluyé en
cada cuadro el comportamiento de la linea de media ionizacién [O111] A5007. Las lineas provenientes de
estados ionizados crecientes en PI se han colocado en orden ascendente, por lo que en algunos cuadros
la linea superior corresponde al [Fe x1] A7892. En solo en dos casos (RXSJ07424+4656 y 3C234.0), y por
su relativamente alto corrimiento al rojo, se incluyé también la linea de [NeVv] A3426, cuyo potencial
de ionizacién es apenas inferior en 2 eV con relacién al del Fe®t. La curva punteada que acompaia en
algunos casos a la linea del [Fe X] A6374 corresponde a la linea que ha sido aislada (casi siempre a través
de una modelacién) del [O 1] A\6364.

Es evidente de las figuras que, salvo pocos casos, las LCs tienden a mostrar un desplazamiento hacia
el azul, con referencia a una linea de baja ionizacién. Son varios los casos, incluso, en que se observa que
el desplazamiento se va haciendo mas progresivo a medida que se consideran lineas de mas alta ionizacién
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Figura 5.1: Histograma de niimero de objetos en funcién del FWHM (en kms™!) para las lineas de emisién [O 1] A6300 y
[O1u1JA5007 (arriba) y [Fevi] A6087, [Fex] A6374 y [Fex1] A7892 (abajo).

(esto es, una correlacion entre desplazamiento al azul y PI). Este efecto puede observarse claramente (te-
niendo en consideracién al menos tres lineas) en MRK 335, TOL 0109-383, MRK 975, Fairall 9, 3C120,
RXSJ07424+4656, NPM1G+48.0114, KUG1031+398, MRK 1310, SBS 12584569, IRAS 1314444508,
SDSSJ15342+-3034, 1H1934-063A, 1H2107-097, SDSSJ22025-0732 vy Akn 564; esto es, en casi la mitad de

la muestra.

En la tabla 5.6 presentamos los valores de la magnitud de desplazamiento (en kms~—!) del pico de
emisién. Esto fue realizado para las lineas [O 1] A6300, [O111] A5007, [Fe viI] A6087, [FeX] A6374 y [FeX1]
A7892. Los valores de longitud onda en reposo de las lineas de emisién fueron tomados de Cox (2004).
Para permitir una mejor visualizacién de estos resultados, hemos elaborado la figura 5.8 en la que se
observa las distribuciones del nimero de objetos en funcién del desplazamiento del pico de la linea para
las lineas de interés (en el caso de lineas con varias componentes se incluyé solo la componente delgada).
Claramente, para [O1] A6300 y [ O111] A5007 la distribucién estd alrededor del valor cero con una ligera
tendencia hacia el rojo para la primera y hacia el azul, para la segunda, con casi la totalidad de los valores
de desplazamiento en un intervalo de velocidades comprendido en el rango de 100 kms—!. En tres casos
se evidencié una componente ancha para [O 111] A5007, las cuales pueden alcanzar valores de corrimiento
al azul tan grandes como de —600 kms—!. Para el caso de las lineas coronales se evidencia que tienden
a presentar un desplazamiento hacia el azul con respecto a las lineas de mas baja ionizacién. Si bien hay
algunos objetos de la muestra (15%) que muestran un ligero desplazamiento al rojo, el grueso de los
objetos (~ 60 %) poseen desplazamientos al azul que van hasta los —200 kms™!, con 1/4 de los objetos
cuyo desplazamiento alcanza a estar entre los —200 y los —300 kms™!.

En los histogramas para [Fe viI] A6087 y [Fe X1] A\7892 parece manifestarse la existencia de dos pobla-
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Figura 5.2: Comparacién entre los desplazamientos de velocidad para las LCs. Cada cuadro comprende a una galaxia en
particular que integra la muestra de la tabla 5.1. La escala de flujo es arbitraria y la velocidad relativa estd en unidades
de km s~!. En la base de cada cuadro aparece la linea de baja ionizacién [O111] A5007 a manera de comparacién. La curva
segmentada presente en algunos cuadros corresponde a la linea de emisién [O1] A6364.
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Figura 5.3: Lo mismo que la figura 5.2, continuacién.
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Figura 5.4: Lo mismo que la figura 5.2, continuacién.
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Figura 5.5: Lo mismo que la figura 5.2, continuacién.
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Figura 5.6: Lo mismo que la figura 5.2, continuacién.
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Tabla 5.5: Anchos completos a mitad de la altura (FWHM) en kms~! de
algunas lineas de emisién. Los valores han sido corregidos por ensanchamiento
instrumental en cuadratura. El ancho instrumental fue estimado en 210 kms—!
(para la submuestra P) y se utilizé el valor de 170 kms™—! (ver texto) para la
submuestra S.

Galaxia [O 1] [Fe vi1] O] [Fex] [Fex1]
A5007 6087 6300 6374 A7892

MRK 335 640+£10 1030+100 640+240 750+40 T
TOL 0109 750+£10 990+90 76070 12001280 820+£100
MRK 975 970£20 1270£150 1190 +90 1390£270 t
II Zw1 480£10 830+70 420+£20 440£60 e
FAIRALL9 730£90 650150 570£40 1100 +180 t
MRK 573 450£10 400£40 420+40 430£60 390+£80
MRK 607 370£10 520+60 250£70 470+40 t
3C120 420£10 310+200 400+£40 e e
ESO 362-G018 440£10 420£100 460£100 550£100 t
RXSJ07424+4656 310£10 510£30 210£40 52090 ..
NPM1G+48.0114 230+£10 450£50 200120 240+30 e
MRK 110 290£10 400£10 320+10 420£20 360+30
3C 234.0 500+£10 700+£20 510+10 380+60 e
KUG1031+398 (n) 230£10 1290£120 430490 1300+£70 810+170

(b) 106050
MRK 1310 200£10 280+10 180+£10 340£30 4104140
IC 3599 270£10 420£30 280£50 420£180 190+20
MRK 236 280+£10 420£90 260+10 480£60 350+£130
SBS 12584-569 280+10 340£10 270£20 430£20 270£20
IRAS 1314444508 (n) 310+10 950+120 400+£10 430£40 100£30

(b) 990+10
RXSJ13199+5235 220+£10 310+60 190£10 420£30 200130
SDSSJ13557+6440 330£10 330£10 350+10 480£100 8
NGC 5548 500+£10 680+20 600£40 610+140 530+40
MRK 1392 360+£10 430£30 380+£10 590+70 e
SBS 15184-593 440£10 540£20 500£20 860+90 280£10
SDSSJ15342+3034 430£10 580+£60 450+£50 920+100 <170
MRK 290 370£10 340£50 340440 630£50 ..
MRK 699 310+£10 350+50 300£20 490£20 370£40
1H1934-063A 560+10 580£50 360+10 1140+£50 1620+£50
1H2107-097 610+£10 790+30 450+60 940+220 T
SDSSJ22025-0732 270£10 410£10 300420 890£130 ..
AKN 564 350£10 500£50 290£30 610£160 1000£130
MRK 1126 380+£10 300+£30 280+40 420£90 T
NGC 7469 500£10 730£20 440430 i ..
NGC 7674 (n) 490+10 (n) 580+£40 | (n) 500£10 t

(b) 149020 (b) 1460190 | (b) 1740490

1 Espectro rojo no disponible. § En zona donde no hay informacién.
t Dificil de desacoplar. (n) Componente delgada.
(b) Componente ancha.

ciones: una, en la que el desplazamiento al azul estd alrededor de los —50/ — 100 kms~! con un ancho
comprendido entre +100 y —150 kms~!; la segunda, un poco menos numerosa, posee un pico alrededor
de —250 kms™! con un ancho comprendido entre —150 kms™! y —350 kms™!. Para la linea del [FeX]
A6374 no es clara la existencia de dos poblaciones como en los dos casos anteriores pero se notan algunos
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Tabla 5.6: Magnitud del desplazamiento de los picos de las lineas de emisién en términos de velocidades

Galaxia O (O 11 [Fe vi1] [Fex] [Fex1]
A6300.30 A5006.84 A6086.92 A6374.53 | A7891.94
(kms—1) (kms—1) (kms™1) (kms~™1) | (kms™1)
MRK 335 110 30 -259 -226 T
TOL 0109-383 -23 -33 -105 -186 -128
MRK 975 27 -32 -172 -345 T
II Zwl -5 -83 -285 -124 R
Fairall 9 98 -1 -203 -199 T
MRK 573 -67 18 -59 -57 47
MRK 607 -T2 -28 -46 76 T
3C120 10 9 -128 e e
ESO 362-G018 -11 57 -31 -43 t
RXSJ07424+4-4656 3 -5 -73 -211 e
NPM1G+48.0114 32 9 -55 -29 -236
MRK 110 10 -16 12 -62 -36
3C234.0 10 32 40 27 -
KUG1031+398 17 -32(n), -326(b) -124 -430 -259
MRK 1310 -2 -3 -55 -40 -80
1C 3599 14 -84 -166 -269 -85
MRK236 -32 29 49 62 -120
SBS 12584569 75 95 -39 =77 -139
TIRAS 1314444508 -11 6(n), -237(b) -4 -110 -237
RXSJ13199+5235 4 -52 -87 -151 -69
SDSSJ13557+6440 17 -18 -1 -105 §
NGC 5548 8 -17 -88 -78 -29
MRK 1392 40 79 20 1 -
SBS 15184593 18 -36 -24 -238 -184
SDSSJ15342+3034 14 -8 -238 -216 -323
MRK 290 49 92 69 12 e
MRK 699 -25 -35 10 11 -22
1H1934-063A -31 -30 -230 -520 -297
1H2107-097 14 -51 -287 -350 1
SDSSJ22025-0732 23 -32 -56 -231 e
AKN 564 -2 -9 -222 -440 -295
MRK 1126 -26 -51 -142 -85 t
NGC 7469 -66 -47 -213 i e
NGC 7674 22(n), -285(b) 0(n), -612(b) -295(n), -777(b) . 1
1 Espectro rojo no disponible. § En zona donde no hay informacién.
1 Dificil de desacoplar. (n) Componente delgada.

(b) Componente gruesa.

objetos cuyos desplazamientos al azul alcanzan los —550 kms™!.

Con el propésito de comparar entre si la forma de las lineas de emisién para un mismo objeto, hemos
elaborado las figuras 5.9 a 5.14, en el espacio de las velocidades. Hasta donde fue posible, se procuré in-
cluir en todos los casos las lineas [O1] A6300, [O111] A5007 y [Fevii] A6087. Pero es claro que hubo
casos en los que no se incluyé una determinada linea debido a su escasa relacién S/R, aunque si se haya
realizado una lectura de flujo y de FWHM a través de un modelamiento gausiano. Esto fue particu-
larmente claro con la linea de [FeXx1] A\7892, que incluimos solo en aquellos casos en los que su perfil
estaba claramente definido. Pocos objetos incluyen la linea de [Fe X] A6374, que resulta en la mayoria de
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Figura 5.8: Histogramas de nimero de objetos en funcién del desplazamiento del pico de linea (en kms™!) para las lineas
de emisién [O1] A6300, [O111] A5007, [Fevil] A6087, [Fex] A6374 y [Fex1] A7892. Para lineas con varias componentes se
incluyé solo la componente delgada.

los casos fuertemente alterada por la presencia de [O1] A6364. La inclusién de esta linea coronal se hizo
en los casos en donde fue claro que la emisién de esa linea del oxigeno neutro fue nula o al menos marginal.

Para efectos de cuantificar y describir la forma de una linea en particular nos hemos centrado en la
determinacién del grado de agudeza y de simetria, ver figura 5.15. En particular, hemos determinado la
denominada kurtosis (K) y el indice de asimetria (IA), llamado también de skewness. Desde el punto
de vista estadistico la primera se define como el cuarto momento estandarizado de una determinada
distribucién y se constituye en una manera de cuantificar el grado de agudeza del pico de la misma asi como
el grado de prolongacién de sus alas. El indice de asimetria corresponde al tercer momento estandarizado
de una distribucién y su valor es una medida del grado de simetria que posee una distribucion alrededor
del promedio. Tal y como es definido, un valor del IA negativo indica que la cola de la distribucién de la
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Figura 5.9: Comparacién de perfiles de lineas para cada una de las galaxias que integran la muestra de la tabla 5.1. El
centro de la linea fue fijado en v = 0 kms~! para facilitar la comparacién.
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Figura 5.10: Comparacién de perfiles de lineas (continuacién).
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Figura 5.11: Comparacién de perfiles de lineas (continuacién).
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Figura 5.12: Comparacién de perfiles de lineas (continuacién).
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Figura 5.13: Comparacién de perfiles de lineas (continuacién).
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Figura 5.14: Comparacién de perfiles de lineas (continuacién).

izquierda es mas larga que la de la derecha y, por lo tanto, el grueso de los valores tienden estar al lado
derecho del valor promedio. Un valor positivo indica que la cola de la distribucién en el lado derecho es
més larga que en el lado izquierdo lo que indica que el grueso de los valores tienden a estar situados a la
izquierda del valor promedio. Un valor nulo senala que los valores estan uniformemente distribuidos en
ambos lados del valor més probable.

Figura 5.15: Izquierda: indice de asimetria con valor positivo (curva segmentada) y con valor negativo (curva continua).
Derecha: dos curvas con diferentes valores de kurtosis: la curva segmentada posee un valor de kurtosis mayor que el de la
curva continua (ver pie de pdgina).

Es importante subrayar que la determinacién numérica tanto de la kurtosis como del IA no solo parece
variar con el campo del conocimiento donde se aplique sino también con el autor. En lo que aqui atane, y
después de examinar varias definiciones (Heckman et al., 1981; Veilleux, 1991b; Brotherton, 1996; Dong
et al., 2007; Sulentic et al., 2007) —y esto solo por nombrar unas cuantas— se adoptd, més por la razén
de escoger alguna que por poseer una ventaja o conveniencia con respecto a las otras, las definiciones
utilizadas por Marziani et al. (1996)3:

3 Advertimos que en esta definicién de kurtosis, entre més pequeiio sea su valor indica mayor prolongacién de las alas a
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A - A
K — OR3/4 A,3/4 (5.1)

C ARija— Ay

_ ARj1/4 +Aa1/a — 2Ap

IA (5.2)

AR,1/4 — AA1/4
donde Ap es la longitud de onda en el maximo de intensidad, Ap 1,4 la longitud de onda a 1/4 de la
intensidad en la zona derecha (roja) de la linea; A4 1/4, lo propio para la zona izquierda (azul); Ag 3,4
Y Aa,3/4 las longitudes de onda a 3/4 de la intensidades en el rojo y en azul, respectivamente. Nétese
entonces que de acuerdo con esta notacion: FWHM = Ag 1,2 —A4,1/2, donde AR 1,2 ¥ Aa,1/2 corresponden
a las longitudes de onda a 1/2 de la intensidad tanto como en el rojo como en azul, respectivamente (ver
figura 5.16). La determinacién de dichos pardmetros se hizo para la linea entera tal y como se presen-
ta, sin descomposiciéon en dos o mas componentes. No sobra mencionar que los valores de K y Al son
altamente sensitivos a factores tales como la fijaciéon del continuo y a la intensidad propia de la linea,
pues en aquellas donde el flujo integrado suele ser pequeno con relacién a lineas tales como [O 111] A\4959,
5007, [Ne1m] A3869 y [O 11] A3726, como son las LCs propiamente dichas, pronunciarse sobre su forma se
reserva solo en aquellos casos donde la linea en cuestion sea particularmente intensa.
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F 1/4
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Figura 5.16: Longitudes de onda a distintas intensidades requeridas para la determinacién de la kurtosis y del indice de
asimetria (ver texto).

los lados. En otras definiciones de kurtosis es justamente lo opuesto.
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La tabla 5.7 contiene los valores de la kurtosis y el indice asimétrico para las lineas coronales [Fe v1I]
A6087 y [Fexi] A7892 pero solo en aquellos casos en el que la linea es lo suficientemente intensa con
relacién al continuo adyacente como para que su forma sea claramente discernible. La seleccién se hizo
“a 0jo” y la no determinacién de los valores de K e IA fue basicamente aplicada para algunas lineas de
[O1] A6300 y [Fex1] A\7892. La linea de [Fex] A6374 no fue considerada puesto que casi siempre aparece
severamente mezclada con [O1] A6364. Como referencia se incluyeron las lineas de [O1] A6300 y [O 111]
A5007 no solo por su presencia casi constante en los espectros sino por la relativa ausencia de lineas
aledanas que puedan afectar severamente su forma y dificultar el establecimiento del continuo.

Tabla 5.7: Valores de kurtosis (K) e indice de asimetria (IA)

[O 111 [Fe vii] [O7] [Fexi]
Galaxia A5007 6087 A6300 A7892
K TIA [T KJIAJTKTJTIATJTKTTIA
MRK 335 0.38 | -0.25 || 0.39 | -0.12 t t i iy
TOL 0109 0.41 | -0.27 || 0.35 | -0.24 || 0.47 | -0.10 || 0.44 | 0.47
MRK 975 0.37 | -0.32 || 0.32 | -0.43 + + 1 1
II Zw1l 0.41 | -0.43 0.44 | -0.25 0.37 | -0.41 .
Fairall 9 0.42 | -0.07 || 0.41 | 0.27 + + 1 1
MRK 573 0.43 | -0.03 || 0.47 | 0.01 0.41 | 0.21 0.28 | 0.15
MRK 607 0.45 | -0.10 || 0.40 | -0.14 || 0.47 | 0.04 i i
3C120 0.47 | -0.14 || 0.48 | 0.08 0.41 | -0.07 .
ESO 362-G18 0.46 | -0.05 || 0.44 | -0.06 || 0.42 | -0.04 i i
RXSJ07424+4656 0.38 | -0.22 || 0.39 | -0.20 t t .
NPM1G+48.0114 0.42 | -0.06 || 0.34 | -0.41 0.55 | 0.09 e e
MRK 110 0.44 | 0.16 0.51 | -0.07 || 0.44 | 0.20 0.44 | -0.16
3C234 0.51 | -0.01 0.39 | -0.18 || 0.31 | 0.37 e e
KUG1031+398 0.32 | -0.46 || 0.34 | -0.55 T T 0.35 | -0.66
MRK 1310 0.44 | 0.16 0.51 | -0.07 0.44 | 0.20 0.44 | -0.16
1C3599 0.48 | 0.05 0.37 | -0.36 T T i T
MRK 236 0.39 | -0.06 || 0.49 | 0.08 t t t T
SBS 12584-569 0.44 | -0.16 || 0.43 | 0.04 t t 0.38 | 0.48
IRAS 1314444508 0.37 | -0.18 || 0.20 | -0.44 || 0.41 | 0.03 T T
RXSJ13199+5235 0.40 | 0.03 t t 0.33 | -0.28 || 0.19 | -0.71
SDSSJ13557+6440 0.36 | -0.18 || 0.42 | -0.28 T T § 8
NGC 5548 0.38 | -0.20 || 0.56 | -0.25 || 0.34 | 0.00 t t
MRK 1392 0.41 | -0.09 || 0.42 | 0.08 0.42 | 0.03 .
SBS 1518+593 0.40 | -0.14 || 0.34 | -0.47 T + T +
SDSSJ15342+3034 0.48 | -0.20 || 0.34 | -0.22 T T T T
MRK 290 0.48 | -0.24 || 0.37 | -0.52 || 0.46 | -0.07 e e
MRK 699 0.40 | -0.06 || 0.39 | -0.08 || 0.40 | 0.00 0.31 | 0.15
1H1934-063A 0.43 | -0.18 || 0.37 | -0.21 0.43 | -0.01 0.37 | 0.63
1H2107-097 0.39 | -0.31 || 0.38 | -0.42 T + t 1
SDSSJ22025-0732 0.40 | -0.01 0.52 | -0.20 || 0.44 | -0.26 e e
AKN564 0.43 | 0.06 0.47 | -0.13 || 0.43 | 0.02 0.27 | -0.57
MRK 1126 0.46 | 0.04 0.48 | -0.03 || 0.45 | -0.10 i i
NGC 7469 0.42 | -0.28 0.51 | -0.49 0.44 | -0.04 e
NGC 7674 0.28 | -0.52 || 0.31 | -0.43 || 0.38 | -0.08 i

1 La linea existe, pero débil.

1 Espectro rojo no disponible.
§ En zona donde no hay informacién.

En las figuras 5.17 y 5.18 se muestran los histogramas de ntimero de objetos en funcién del valor de
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Figura 5.17: Histogramas de niimero de objetos en funcién de la kurtosis.

la kurtosis y del indice de asimetria, respectivamente, con base a los valores de la tabla 5.7. En lo que
respecta a la kurtosis se observa que las lineas de baja ionizacién tienden a presentar una distribucién
esencialmente idéntica, con la mayoria de los objetos (~ 65 %) con valores comprendidos entre 0.4 y 0.5
y un 20-25% con valores entre 0.3 y 0.4. En cuanto a [Fe vii] A6087, se observa una distruibucién algo
diferenciada de las dos anteriores, con un ~ 40% de los objetos con valores comprendidos entre 0.4 y
0.5 y cerca de la mitad con valores entre 0.3 y 0.4. Aunque el ntimero de objetos que se incluyé con
informacién de [Fe X1] A7892 es pequenio, su distribucién la hemos incluido por razones de completez. Aun
asi se observa que mas de la mitad presentan valores de K entre 0.3 y 0.4.
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Figura 5.18: Histogramas de niimero de objetos en funcién del IA.

Pruebas K-S comparando mutuamente las distribuciones entre las lineas de baja ionizaciéon con re-
lacién a la de [Fevii] A6087 arrojan p-valores relativamente altos? lo que indica que la hipétesis nula
(distribuciones iguales) no es rechazable. Por lo tanto, las distribuciones con base en la kurtosis no
senalan una clara diferenciacién de valores entre las LCs y lineas de mas baja ionizacién. Sin embargo, se
observa una tendencia de la linea de [Fe vii] A6087 (y de [Fe X1] A7892) a presentar valores mds bajos de
K. El valor para un perfil gausiano, correspondiente a la definicién adoptada aqui, es de 0.45; valores por
encima de dicho nimero indican una linea més aguda; valores inferiores, una linea achatada, esto es, con
picos redondeados y alas notablemente extendidas hacia los lados. Por lo tanto, alrededor del ~50% de
las lineas de [Fe vii] A6087 parecen adoptar picos achatados, més parecidos a los de un perfil lorentziano

4Comparando la distribucién entre [Fe vii] A6087 con [O 111] A5007 y de [Fe vii] A6087 con [O1] A6300 ambos dan p-valores
de 0.56.
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(que es de alrededor de 0.33, para la definicién adoptada aqui), contrario a lo hallado por Appenzeller &
Ostreicher (1988). Puesto que poseemos la misma definicién de kurtosis que la que realizé6 Marziani et
al. (1996) podemos comparar numéricamente nuestros valores con los de ellos: en general, la distribucién
de los valores de la kurtosis para el [Fe vii] A6087 y el [O 111] A5007 obtenidos en esta tesis tienden a caer
entre 0.3 y 0.5 en tanto que las lineas de HG y C IV analizados por esos autores se concentran en valores
maés bajos, del orden de 0.15-0.35, lo que no debe extranar si se considera que ellos analizaron los perfiles
anchos provenientes de esas lineas de recombinacién, y por lo tanto, con picos bastante mas redondeados
y prominentes alas en los bordes.

En cuanto a los valores de distribucién del TA se observa que la linea de [O1] A6300 presenta valores
que en su mayoria estdn comprendidos entre —0.2 y 0.2. La linea de [O111] A5007 presenta un poco mds
de la mitad de la muestra con valores comprendidos entre —0.2 y 0 y con alrededor de la tercera parte
con valores de TA< —0.2. Esto estd en concordancia con las numerosas observaciones que evidencian una
asimetria de [O111] A5007 consistente en presentar alas mds extendidas hacia el azul que hacia al rojo
(Heckman et al., 1981; Vrtilek & Carleton, 1985; Véron-Cetty, Véron & Gongalves, 2001; Bian, Yuan &
Zhao, 2006; Komossa et al., 2008b). Si bien cerca de una tercera parte de los objetos presentan valores
de TA para la linea de [Fe vi] A6087 entre —0.2 y 0, se observa que casi la mitad de la muestra tiene
valores comprendidos de TA< —0.2; un ~ 20% presenta valores de IA positivos, que indican alas mds
pronunciadas hacia el rojo que al azul. La muestra de valores de [Fe X1 A7892 que, como hemos dicho, no
es estadisticamente significativa, exhibe la dispersion mas alta de valores llegando a presentar los valores
més altos de TA en ambos extremos. En general, se observa lo anotado por De Robertis & Shaw (1990)
en el sentido de que las lineas de baja ionizacién si bien tienden a mostrar asimetrias pequenas, estas no
son nulas. La linea del [Fe viI] A6087 tiende a presentar valores negativos de la misma lo que indica mayor
extension de las alas al azul que al rojo. Pruebas K-S comparando mutuamente las distribuciones entre
[O 1] A5007 y de [Fevil] A6087 con [O1] A6300 arrojan un p-valor 0.86 y de 0.0045, respectivamente,
lo que indica que la hipétesis nula no es rechazable en el primer caso mientras que en el segundo si.
Esto sugiere una diferencia notable en el comportamiento cinematico del gas emisor de [Fe viI] A6087 con
respecto al que emite [O1] A6300.

5.6. Discusion e interpretacion

Tal y como se puede observar de la figura 5.1, los valores de FWHM correspondientes a las LCs de
[Fe vil] A6087 y [FeXx] A6374 tienden a ser mayores con relacién a los que presentan las de baja o nula
ionizacién. Por ejemplo, considerando el valor promedio de FWHM, la linea de [Fe vii] A6087 es 38 % y
42 % mayor que el de [O11] A5007 y [O1] A6300, respectivamente. El valor promedio de FWHM para
[FeX] A6374 es un 13 % mayor que el del [Fevii] A6087. Sin embargo, la linea de [FeX1] A7892 no sigue
la tendencia de aumento de FWHM conforme aumenta el PI: el valor promedio para esta linea es menor
en un 8 % al del [Fevii] A6087. Estos resultados estdn en coherencia con lo que se vio en la seccién 4.3
y tomados en su conjunto sugieren una produccién mayoritaria de [Fe vil] A6087 proveniente de zonas
ligeramente més internas con respecto a la zona de emisién de [O111] A5007 y otras lineas cominmente
atribuidas a la NLR. El hecho de que los valores de FWHM para [FeX1] A7892 no sean mayores que
los que tienen el [Fevii] A6087 y el [FeX] A6374 puede, en un primer momento, indicar que la emisién
principal de este ién proviene de zonas de la CLR mdés externas. Sin embargo, este resultado estd de
acuerdo con lo que se encontrd en lineas del NIR (ver seccién 2.4.1), en la cual lineas de PI 2 300 eV
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tenian FWHM més bajos en relacién a las lineas de menor PI. Puede entonces que lo que esté ocurriendo
es que la correlacion entre el FWHM y el PI se sostenga hasta un determinado valor de este tltimo a
partir del cual deje de ser vélido a causa de las condiciones fisicas reinantes, principalmente determinado
por el valor de la densidad electrénica.

Esta observacionalmente establecido que la zona de emision coronal en AGNs puede llegar a extender-
se hasta unas pocas centenas de parsecs del centro activo. Aun asi, la distribucién de la emisién coronal en
las zonas mds préximas al centro activo de objetos tales como Circinus y NGC 1386 (Rodriguez-Ardila et
al., 2006) asf como NGC 1068, Mrk 573, NGC 4151, Mrk 3, NGC 3081 y NGC 4507 (Mazzalay, Rodriguez-
Ardila & Komossa, 2010) el grueso de la emisién coronal proviene siempre de la zona nuclear no resuelta y
siempre excede con al menos el doble de flujo con relaciéon a las zonas aledanas a ella. Ello quiere decir que
en los espectros que nos ocupan (con aperturas de 17 y 37 para las submuestras P y S, respectivamente),
aun cuando se colectd emisién de varios centenares a miles de parsecs alrededor del niicleo, la informacién
dominante de la emisién coronal es aquella que proviene de la zona més préxima al AGN, presumiblemen-
te dentro del toroide y un poco més exterior a él, pero en todo caso, aun no resuelta por las observaciones.

Por lo tanto, no debe extranar entonces que los desplazamientos al azul hallados en nuestra muestra
estén dentro de los rangos observados de desplazamientos de LCs reportados en la zona nuclear por Ro-
driguez-Ardila et al. (2006), los cuales, a excepcién de NGC 1386, siempre son hacia el azul (en el caso
del [Fevi] A6087). En dicho trabajo, en los casos en que se reporta doble componente, es interesante
observar que la componente delgada (FWHM ~100-600 kms~!) posee siempre un menor desplazamiento
que la componente gruesa (FWHM ~700-1700 kms~!) la cual es del orden de —200 a —300 kms™1,
pero puede alcanzar los —600 kms~!. Algo semejante es observado por Mueller Sénchez et al. (2006b)
para varias lineas del NIR en Circinus. Pero las observaciones de estos autores indican que en lo que
concierne a cantidad de flujo, no hay una tendencia sobre cual componente es la que domina: en algunas
galaxias la componente gruesa es la que predomina en flujo (como en el caso de Circinus); en otros, es
la componente delgada (NGC 3783). Aun cuando solo en un caso hicimos distincién de dos componentes
de LCs claramente definidas, nuestra gréafica 5.8 sugiere la existencia de dos zonas: una “delgada” y otra
“gruesa”. En el mismo sentido, entonces, hay dos poblaciones de galaxias: una en la que el desplazamiento
al azul no es tan significativo (AV ~ —200 kms™!) y, en consecuencia, la componente delgada o es tinica
o predomina con respecto a la componente gruesa; en otros casos, hay una componente gruesa tnica o
dominante, con AV ~ —200 a —400 kms~—!. Lo anterior implica entonces una conexién directa entre una
componente gruesa que se manifiesta por su mayor desplazamiento al azul y una componente delgada
donde el desplazamiento al azul ya no es tan pronunciado. Enseguida examinaremos si el corrimiento al
azul estd relacionado con el ancho de linea, esto es, con el FWHM.

La figura 5.19 muestra la relacion entre el desplazamiento al azul y el ancho de linea dado por el
FWHM tanto para las lineas de baja ionizacién y las LCs. Es evidente que para las lineas de baja
ionizacién no parece existir una correlacién entre ambas cantidades. En general, tanto para el [O 1] A6300
como para el [O111] A5007 los valores de desplazamiento parecen distribuirse uniformemente alrededor del
valor nulo y, salvo por algunos pocos outliers, los valores de FWHM se mantienen en valores de pocos
centenares de kms~!. Por otro lado, las LCs parecen mostrar una leve tendencia entre el corrimiento al
azul y el FWHM. Un anélisis de regresién a los datos arroja una relacion lineal de la forma:

AVFe VII ~ —0.17 x F‘VVI{]\4Fe VII,
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AV x ~ —0.31 x FWHMp, x,
AVFe x71~ —-50—-0.15x FWHMFp, X1,

con indices de correlacién de 0.51, 0.61 y 0.56, respectivamente.
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Figura 5.19: Relacién entre Av vs. FWHM para las lineas de interés. En el caso de lineas con varios componentes se
incluyé solo la componente ancha.

La correlacién entre el FWHM y el PI (hasta cierto valor de energia) que se observa en mds de la
mitad de la muestra se explica en términos de una zona de emision coronal estratificada, en la que los
iones de més alto PI se encuentran en una zona préxima al centro activo (entre la BLR y la cara interna
del toroide) y, en consecuencia, en interacciéon con el outflow. Aun asi, puede ocurrir que parte de la
emisién de [Fex] A6374 y [FeXI] A7892 provenga también de zonas internas de la NLR, esto es, apenas
unas cuantas decenas de parsecs méas alla del toroide oscurecedor. La ionizacion de los elementos quimicos
involucrados se da, bajo este modelo, fundamentalmente por fotoionizacién proveniente del AGN por lo
que la contribucién de la ionizacién por choques es marginal o nula. Esto esta reforzado por considera-
ciones tedricas que evidencian lo poco eficientes que suelen ser los choques para producir ionizacién de la
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NLR (Laor, 1998), al igual que en evidencias observacionales en Mrk 78 (Whittle et al., 2005), asi como
resultados derivados en el capitulo 4 de esta tesis que tienden a favorecer al proceso de fotoionizacién
como mecanismo principal de ionizacién.

Los resultados de la distribucién del indice de asimetria sugieren que el comportamiento cinemaético
del [O1] A6300 difiere del de [O 111] A5007 y [Fe vii] A6087. Es sabido que en nubes con “zonas de transi-
cién” parcialmente ionizadas se forman especies del tipo H?, H*, O° y S* en gran abundancia por lo que
en nubes de gran tamano las lineas como [O1] A6300 y [S11] A6731 son prominentes. En tal caso, el com-
portamiento dindmico del [O 1] A6300 es distinto de aquel gas que se genera mayoritariamente cerca de la
fuente (como las LCs) e incluso de la linea de [O 111] A5007 que suele verse también con prominentes alas
hacia el azul. Observaciones de alta resolucion realizadas en zonas anexas a los nicleos activos cercanos
indican que mientras que el grueso de la emisién de LCs proviene siempre del sector no resuelto del centro
activo, la observacién de la linea de [O1] A6300 en nicleos tales como Cygnus A (Taylor, Tadhunter &
Robinson, 2003), NGC 1068 y NGC 1386 (Rodriguez-Ardila et al., 2006) indica que puede emitirse en
igual o mayor cantidad (comparada con las LCs) en las zonas anexas que pueden extenderse hasta del
orden de una centena de parsecs.
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Figura 5.20: Relacién entre el indice de asimetria (arriba) y la kurtosis (abajo) con respecto al desplazamiento del pico
de linea para las lineas [O1] A6300, [O111] A5007, [Fevii] A6087 y [Fex1] A7892. Las lineas roja y azul en los paneles de la
kurtosis corresponden a los valores de una gausiana y lorentziana, respectivamente, de acuerdo con la definicién adoptada
aqui.

La semejanza en muchos casos de los perfiles de linea de [Fe vii] A6087 y [O 111] A5007 observados en las
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figuras 5.9-5.14 sugieren en principio un estado cinemético comun. Esto es compatible con observaciones
de nucleos activos cercanos realizadas por el Hubble Space Telescope (HST) (Mazzalay, Rodriguez-Ardila
& Komossa, 2010) en las que se observa un comportamiento cinemdtico semejante de estas dos lineas.
Pero es claro que en nuestras gréficas (al igual que con las observaciones del HST) que la linea coronal
tiende a presentar un ancho un poco mayor. Seria importante examinar si existen diferencias adicionales
de pardmetros entre estas dos lineas. La figura 5.20 explora la relacién tanto de la kurtosis y el indice de
asimetria con respecto al desplazamiento del pico de linea. Si bien no parece existir correlacién evidente
entre K, TA y el Av para cada una de las lineas en cuestion, si se observa que para el [Fe vii], el 66 % de los
objetos se ubican en la zona en que tanto el IA como el Av son negativos, en contraste con lo que ocurre
con el [O111] A5007 en los que, para aquellos con TA negativo, hay una fraccién importante de objetos
con Awv positivo. La distribucién del [O1] A6300 es aun mds uniforme, sin ninguna tendencia en parti-
cular. Claramente, la asimetria con alas extendidas al azul tiende mayoritariamente a estar vinculada al
desplazamiento del pico de linea al azul. El comportamiento de la kurtosis también sugiere diferenciacién
entre las lineas de baja ionizacién y el [Fe vii] A6087. Mientras que para el [O1] A6300 y el [O111] A5007
las lineas tienden a presentar perfiles con alas relativamente poco extendidas, méas semejantes a un perfil
gausiano, la linea de [Fe viI] A6087 tiende a presentar valores més dispersos, lo que sugiere la presencia
tanto de una poblacién con perfiles parecidos a los gausianos como de otra poblacién que posee picos
redondeados y con perfiles de alas un poco més extendidas hacia los lados.

Puesto que son pocos los valores para el [Fe X1] A7892, es dificil asegurar si el comportamiento extremo
en los valores que adopta tanto en TA como en K observado en la figura 5.20 es caracteristico de esta
linea. De ser asi, indicaria un comportamiento cinematico peculiar, pues aun cuando esta linea esté casi
siempre desplazada hacia el azul tiende a presentar notorias asimetrias tanto al azul como hacia el rojo
y sus perfiles de linea indican en general prominentes extensiones en sus alas.

La interpretaciéon més usual del corrimiento al azul es asociarlo a outflows del gas que estd dirigido
al observador y asumir la existencia de polvo que impide observar la porcién del gas que esta en re-
cesién. La evidencia observacional reciente respalda cada vez mas la existencia de outflows en la NLR
(Storchi-Bergmann et al., 2008; Crenshaw et al., 2010; Riffel & Storchi-Bergmann, 2010; Fischer et al.,
2010). Estos outflows pueden estar vinculados al chorro de radio (ver mds adelante) y por ello algunos
autores atribuyen la totalidad o parte de la emisiéon coronal a interaccion del gas de la NLR con el chorro
de radio y, por lo tanto, asignan una participacién importante a ionizacién por choques. Aunque hay
algunas observaciones que apuntan hacia una conexioén entre la zona de emisién coronal coincidente con
la direccién del chorro de radio (Marconi et al., 1996; Axon et al., 1998; Reunanen, Kotilainen & Prieto,
2003; Prieto, Marco & Gallimore, 2005; Storchi-Bergmann et al., 2008), permanece por demostrar si dicha
yuxtaposicion de zonas de emisién es efectiva y, si lo es, si dicho vinculo corresponde a una generalidad
entre los AGNs. De hecho, Mazzalay, Rodriguez-Ardila & Komossa (2010) no encontraron evidencia de
influencia local del chorro de radio sobre la emisién del gas coronal. La observacién de NGC 3783, por
ejemplo, (Reunanen, Kotilainen & Prieto, 2003) indica que la emisién de LCs no solo se da paralela al
cono de ionizacién sino también perpendicular a él.

En general, los resultados obtenidos aqui respaldan la idea de una region coronal que no se restringe a
una sola region emisora. Primeramente, existe una zona de emision coronal ubicada en la NLR que ha sido
resuelta en AGNs cercanos la cual se extiende usualmente a pocas decenas de parsecs del centro activo,
pero que puede en algunos casos extenderse hasta pocas centenas de parsecs. Y hay una zona de emisién
més interna, donde proviene el grueso de la emisién coronal, aun no resuelta por la actual generacién de
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Figura 5.21: Corte transversal en el que se muestra un posible modelo cinemético de la CLR. Obsérvese que es en esencia
la figura 4.29 con algunas modificaciones adicionales.

instrumentos, que puede residir en la porcién interna de la NLR y extenderse més profundamente a una
zona que se concentra en la cara interna del toroide oscurecedor. Es posible que esta zona de emisién
esté sujeta a interaccién con outflows.

Si atribuimos a outflows el desplazamiento al azul de las LCs bien podria ser semejante a lo que
describimos en la figura 5.21. En tal caso, la emision coronal estd moviéndose en direccién al observador y
estd dotada de una velocidad de unas tres a seis centenas de kms~!. Es posible que esta zona de emisién
esté constituida por nubes en outflow las cuales estdn influenciadas cineméticamente por el chorro de
radio. Aunque se han propuesto otros mecanismos responsables de los outflows a parte del chorro de
radio®, el hecho de que existan correlaciones entre las luminosidades de las LCs con la luminosidad en
radio en 1.4 GHz (ver seccién 4.6) sugieren una participacién del chorro de radio en la produccién del
LCs y de otras lineas de mas baja ionizacién. La componente delgada resulta entonces de una zona mas
propiamente de la porcién interna de la NLR dotada de la velocidad sistémica de la galaxia y con una
tendencia a estar desplazada hacia el rojo, como ocurre con las lineas de méas baja ionizacién.

Las zonas mds internas de emisién de [Fe viI] A6087, con mayor interaccién con el chorro de radio,
estdn dotadas de mayor velocidad; el pico de emisién se va desplazando as{ hacia al azul (pues a medida
que la principal zona de emisién es cada vez més interna el efecto de la zona Gpticamente opaca es mayor)
y con ello, viene acompanada la asimetria con alas prolongadas también al azul.

5Entre dichos mecanismos estdn supervientos provenientes de zonas starburst (Heckman, Armus & Miley, 1990) y
expansién de nubes que integran la BLR para explicar la formacién de polvo (Elvis, Marengo & Karovska, 2002).
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Figura 5.22: Luminosidad en radio en 1.4 GHz (erg. s—' Hz~1) con relacién al desplazamiento del pico de linea en kms~1.

Valores de flujo en radio fueron tomados de: Condon et al. (1998) (MRK 335, TOL 0109-383, MRK 607, ESO 362-G018,
MRK 110 y KUG10314398), Condon, Cotton & Broderick (2002) (MRK 975, MRK 573, 3C120, NGC 5548, AKN 564 y
NGC 7674), Rafter, Crenshaw & Wiita (2009) (II Zw1, IRAS 1314444508, MRK 1392 y MRK 290), servidor FIRST (MRK
1310, RXSJ13199+5235 y SDSSJ22025-0732), White & Becker (1992) (3C234.0), Becker, White & Helfand (1995) (MRK
699) y Greene, Lim & Ho (2004) (NGC 7469 ).

Para reforzar nuestra hipdtesis de interaccién entre el chorro de radio como responsable del desplaza-
miento al azul de las LCs, hemos elaborado la figura 5.22 en la que contrastamos la luminosidad de radio
en 1.4 GHz con relaciéon al desplazamiento de pico de linea para las tres lineas coronales que nos ocupan
y lineas de m&s baja ionizacién. De forma interesante observamos que para las LCs existe anticorrela-
cién (sin tener en cuenta los dos valores de galaxias ruidosas en radio, indicados en las gréficas) entre
la luminosidad en radio y el desplazamiento de linea (indices de correlacién de —0.48, —0.82 y —0.65
para [Fevil] A6087, [FeX] A6374 y [Fex1] A\7892, respectivamente). Esto contrasta con los bajos indices
de correlacién para [O111] A5007 y [O1] A6300, de nuevo sin los dos puntos ruidosos en radio (de —0.13 y
—0.21, respectivamente). Estos resultados sugieren que el chorro de radio puede estar involucrado en los
outflows de las nubes de emisién coronal en las zonas mas internas. También estd en coherencia con lo
encontrado en la seccién 4.6, ya que aquellos puntos que se alejan de la tendencia general corresponden a
objetos radio ruidosos cuyas luminosidades exceden el valor de 103!° erg.s™*Hz !, valor por encima del
cual comienza a manifestarse luminosidades de la linea coronal constante o con tendencia a disminuir.
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Ya hemos dicho que, basados en varias consideraciones, es poco probable que la presencia de cho-
ques surgidos por interaccién del chorro con el medio interestelar intervengan en la ionizacién de las
especies quimicas de las LCs. Pero es claro que la luminosidad en radio interviene directamente en la
luminosidad de las LCs al menos hasta cierto valor limite. Puede que el chorro de radio esté formando
un canal que permita que las nubes “vean” directamente el centro activo o como mecanismo que per-
mita un aumento de densidad del medio interestelar y asi incrementar la emisividad. Adicionalmente
disponemos aqui de evidencias que sugieren una participacién en la luminosidad del radio en el corri-
miento al azul de las LCs: entre mayor luminosidad, mayor desplazamiento al azul, siempre y cuando
log Ly 4 cny, (erg. s—'Hz—1) < 31.5. Esto puede sugerir que el chorro de radio tiene el efecto de impulsar
hacia afuera las zonas més internas de emisién de LCs y con ello que la dispersién observada del valor
del FWHM esté afectada no solo por el gradiente gravitacional dominante sino por el efecto de la compo-
nente radial de la velocidad de los outflows. Sin embargo, si el chorro de radio es muy intenso, comienza
a tener un efecto que desfavorece la emisiéon de LCs, disminuyendo no solo la luminosidad de estas sino
desplazando el pico de linea hacia el rojo. Es posible que en tales casos la intensidad del chorro es de tal
magnitud que arrastra las nubes susceptibles de ser fotoionizadas a lugares que no quedan en la linea de
visién del centro activo.

Para finalizar esta seccién, es importante senalar que los resultados encontrados aqui corresponden
a objetos cuya emisién coronal es particularmente notable. En ese sentido, existe un claro sesgo hacia
objetos con manifestacién de alta ionizacién y de ahi el predominio de galaxias Syl en la muestra de
estudio (85 %). Como se dijo al comienzo de este capitulo, se realizé la seleccién de ese modo pensando
en obtener informacién sobre perfiles de linea y desplazamientos de sus picos, no solo de [Fe vii] A6087
sino también de [FeX] A6374 y [Fex1] A\7892, esto es, de objetos con ionizacién que llega a extenderse
hasta 260 eV. Por lo tanto, es poco factible que este comportamiento pueda ser extrapolado a aquellos
objetos con emisién coronal marginal solo en Ne Vv y Fe VII o en muestras constituidas fundamentalmente
por objetos Sy2.

5.6.1. ;Variabilidad de emisién coronal?

En este espacio presentamos una discusién sobre la posibilidad de variabilidad en una linea coronal
observada en uno de los espectros de la submuestra P (Mrk 573). Reportes de variabilidad en la emisién
coronal no son raros en la literatura. Netzer (1974) no detecté emisién de [Fe X] A6374 en NGC 4151 aun
cuando fue observada por otros autores pocos anos antes. Algo semejante fue reportado también en 3C
390.3 (Barr et al., 1980). Ward & Morris (1984) si bien no reportan valores de flujos, sostienen que de-
tectaron, en la galaxia NGC 3783, cambios en los perfiles de las lineas [Fe vii] A6087 y [Fe X1] A\7892 entre
observaciones que mediaron un lustro. Posteriormente, Veilleux (1988), después de buscar variabilidad
coronal en una muestra de 18 galaxias activas, concluye que solo existe variacién significativa de [Fe v11]
A6087 y [Fe x| A6374 en NGC 5548, con posible variaciones en otras siete, en perfodos de tiempo que se
han extendido por tres o cuatro afios. Wagner (1997) presenta perfiles y flujos de linea de espectros de 17
objetos y los compara con los publicados en la literatura y encuentra que algunas LCs “claramente” han
cambiado. Grupe et al. (1995) en su observacién de IC 3599 reportan una significativa disminucién en
flujo de [Fe viI] A6087 y [Fe X] A6374 correlacionada también con una disminucién en la emisién de rayos X
suaves en un periodo de tiempo que abarca tres anos. Pero el ejemplo mas notorio de variacion de emisién
coronal es reportado por Komossa et al. (2008a, 2009) quienes observaron en SDSS J095209.56214313.3
un cambio notorio en la emisién coronal (en apenas transcurridos dos afios) particularmente en [Fe X]
A6374. Esto fue acompanado por inusuales cambios en el continuo y de las lineas de Balmer y del helio.
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Aunque es probable que este cambio sea la manifestacion de un evento transitorio asociado a un colapso
o disrupcion estelar, prueba que la variacién de emisién coronal en ntcleos activos puede observarse en
tiempos tan breves como dos anos.

Volviendo al caso de Mrk 573, disponemos de una observacién que sugiere variabilidad de emisién
coronal para este objeto. Nuestro espectro no presenta una emisién tan intensa de [FeXx| A6374 (que
resulté inferior a la de [O1] A\6364, ver figura E.2) como el que obtuvieron Mullaney & Ward (2008) en
donde el pico de la linea coronal es mayor que el de OT1 (ver figura A8 de dicho articulo). Aunque la
apertura® utilizada por estos autores fue de 0.5” (la mitad del valor utilizado por nosotros) la variacién
observada no puede atribuirse a este hecho ya que la distribucién de la emisién de estos iones alrededor
del nucleo obtenida por Mazzalay, Rodriguez-Ardila & Komossa (2010) (ver figura 2 de dicho articulo)
indica que la emisién de ambos es casi nula mas alld de 0.4” a ambos lados del nticleo. Observaciones
adicionales realizadas con el HST indican que la emisién de [Fex]| A6374 supera a la emisién de [O1]
A6364 en el niicleo propiamente dicho (Kraemer et al., 2009; Schlesinger et al., 2009). Sin embargo, son
varias las observaciones realizadas desde el terreno que indican que, en la zona nuclear, la linea de [Fe X|
A6374 es de menor intensidad que la de [O1] A6364: Wilson & Nath (1990) (con una apertura de 4.2”)
y Storchi-Bergmann et al. (1996) (con una apertura de 1.5”). Por supuesto, son numerosas las variables
involucradas de caracter observacional y de dificil control que pueden dar cuenta de la aparente varia-
bilidad entre los distintos espectros que se han tomado. Pero ello no significa que no haya espacio para
albergar la posibilidad de que la variacién de la emision de Fe X respecto a la de O1 pueda ser debida a
una emision variable en si de la linea coronal.

La ionizacién de Mrk 573 es notable, pasando por [Fex1] A\7892 detectado por nosotros y que se ex-
tiende hasta emisién de varias lineas en el NIR que alcanza [SX1] A19196, ver Riffel, Rodriguez-Ardila
& Pastoriza (2006) y tabla 2.2 de esta tesis. También se observa emisién de Nev y NevI en el MIR
(Sturm et al., 2002). Pocos afos atrds Ramos-Almeida et al. (2008) sugirieron reclasificar a Mrk 573 (con
un claro espectro éptico de tipo Sy2) como una NLS1 oscurecida y propusieron, como explicacién a sus
particulares caracteristicas, el hecho de poseer un toroide grumoso, el cual puede desaparecer de tanto
en tanto y permitir transmutaciones entre T1 y T2. A la luz de esa propuesta, la variacién de emisién
coronal bien podria explicarse en términos de la creacién-desaparicién de este toroide. Esto conduciria a
pensar que un buen porcentaje de la emisiéon de Fe X puede ubicarse en el interior del toroide, de acuerdo
con el analisis realizado en la seccién 4.8. Sin embargo, esto es dificil de conciliar con las velocidades
relativamente bajas de la emisién coronal observadas tanto en el NIR como en el 6ptico a menos que
estemos dispuestos a admitir un valor relativamente bajo de la masa del agujero negro en dicha galaxia,
el cual es de 1.3 x 107 Mg (Wu & Han, 2001) esto es, de una masa no tan baja, ya que es del orden o
mayor que el de objetos tales como NGC 4151 y NGC 4051, respectivamente.

Pero es mas probable que en Mrk 573, donde las LCs tienen poco desplazamiento o incluso algo de
desplazamiento hacia el rojo, la emisién coronal provenga fundamentalmente no del toroide (por su na-
turaleza de Sy2) sino del sector interno de la NLR (lo que es coherente con los FWHMs relativamente
pequenos que se ven en este objeto). Si bien la variabilidad de las LCs detectadas en este objeto pueden
atribuirse a un cambio en la emisién del flujo ionizante proveniente del centro activo, bien podria ocurrir
también que se deba a que el gas coronal en movimiento en su paso por la NLR interior (ya no necesa-
riamente afectado por outflows) atraviese zonas con alta extincién que hagan variar significativamente el

6Lamentablemente los autores no indican la direccién del slit.
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flujo para un observador terrestre. De hecho, observaciones de NGC 1068 indican que existen zonas de la
NLR interior con fuerte extincién que hacen variar los flujos de linea hasta por un factor de 10 (Mazzalay,
Rodriguez-Ardila & Komossa, 2010).

Tomados en su conjunto, estos cambios, tanto en los flujos como en los perfiles de linea, observados
en tiempos del orden de dos a cinco anos, podrian indicar que las principales zonas de emisién coronal
en algunas galaxias poseen un tamano relativamente pequenio, de unos cuantos anos luz y estd en con-
cordancia con lo que se analizé en la seccién 4.8 sobre la posible ubicacién de regién de emisién coronal
en sectores inferiores a 1 parsec o menos del niucleo activo propiamente dicho.

Un aspecto que conspira contra la hipdtesis de variabilidad de emisién coronal en Mrk 573 es que to-
dos los objetos en los que parecen existir evidencias sélidas de variabilidad coronal (comentados al inicio
de esta seccién) son de T1, lo que es coherente con una emisién mayoritaria en la zona entre la BLR y
el toroide oscurecedor en posible interaccién con el chorro de radio. En resumidas cuentas, se posee en
conjunto una serie de observaciones en el tiempo que sugieren variabilidad en la linea de [Fex| A6374
pero que no son contundentes. Mas observaciones detalladas de este objeto en el futuro serdn necesarias
para aclarar esta cuestion.

5.7. Conclusion

Varios aspectos cineméticos de las LCs en el 6ptico han sido abordados en este capitulo. Primeramen-
te, la correlacion entre el FWHM y el PI, tan invocada en varios estudios, solo parece ser extensiva hasta
determinados valores de PI. Este aspecto ya habia sido observado en LCs en el NIR (capitulo 2). Hemos
encontrado que el FWHM para el [Fe x1] A7892 no suele tener FWHM mayores que el de otras LCs con
menor PI, lo que sugiere la posible intervencion de valores de densidad por encima del de la densidad
critica.

Nuestros resultados revelan que en una gran mayorfa la linea coronal de [Fe vii] A6087 muestra un
perfil semejante al del [O 111] A5007 sugiriendo una zona de emisién comun, aunque es claro que la prime-
ra presenta una dispersiéon un poco mayor en FWHM que indicaria una tendencia de esta zona a estar
ligeramente mas cercana al centro activo.

Cerca de un 80% de los objetos presentan asimetria en la linea [Fevii] A6087, confirmando asi la
tendencia de esta a mostrar alas pronunciadas hacia el azul. De igual forma, aproximadamente un 80 %
de las galaxias muestran desplazamiento al azul en el pico de esa misma linea. El desplazamiento hacia
el azul parece entonces venir acompanado de un efecto de asimetria. Esto contrasta con lo observado en
lineas de mas baja ionizacién, en los que apenas se observa un desplazamiento de pico de linea compren-
dido entre £100 kms~! y asimetrias menos pronunciadas. Cuando se tienen en cuenta dos o més LCs, se
observa que el mayor porcentaje de ellas presentan mayores corrimientos al azul a medida que aumenta el
PI de las lineas, lo que sugiere estratificacion de la regiéon emisora con aquellas de mas alto PI mostrando
mayor desplazamiento al azul.

Interpretando nuestros resultados de desplazamiento al azul y teniendo como base las observaciones
de alta resolucién de AGNs cercanos hemos propuesto la existencia de dos zonas principales de emisién
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coronal aun no resuelta instrumentalmente hablando: una ubicada en la porcién interna de la NLR y otra
ubicada en la cara interior del toroide oscurecedor aunque es posible que ambas zonas estén en realidad
conectadas conformando una tnica zona de emisién. Esto es coherente con los resultados encontrados en
el capitulo 4 que confirman emisién coronal preferencial en galaxias de tipo Seyfert 1.

Hemos encontrado una relacion entre la luminosidad en radio y el desplazamiento del pico de linea
hacia el azul de las LCs. Esto refuerza la idea de outflows originados por el chorro de radio. Realizando
una fuerte simplificacién, se puede afirmar que para el grueso de los objetos de nuestra muestra que a
mayor luminosidad en radio (hasta cierto limite), mayor desplazamiento al azul del pico de linea, mayor
valor de FWHM y mayor luminosidad de LCs (seccién 4.6).

Por dltimo, la observacién de posible variabilidad de emisién coronal vista en Mrk 573 y en otros
objetos que han sido reportados en la literatura, estd en concordancia con la ubicaciéon principal de
emision comprendida en una zona cercana al centro activo, del orden o fraccién de 1 parsec.



Capitulo

Conclusiones

Tres aspectos fundamentales tendientes al estudio de las lineas coronales en las galaxias Seyfert fueron
abordados en esta tesis: el primero de ellos fue el estudio de lineas coronales en el infrarrojo cercano (0.8-
2.4 pm); el segundo, conformado por el estudio més ambicioso hasta ahora realizado de lineas coronales
en el éptico, basado en una muestra uniforme de espectros de galaxias obtenidos por el SDSS; y el tercero,
por una muestra de espectros de galaxias Seyfert de buena y mediana resolucién para efectos de estudio
de perfil de linea y otros aspectos cinematicos.

Tal y como se estructur6 esta tesis, pasaremos a continuacién a describir los principales resultados
encontrados aqui.

6.1. Emision en el infrarrojo cercano

Emision coronal fue detectada en 34 de los 54 objetos principalmente en forma de [Sivi] A\1.963 um
y de [Svir] A0.9913 pm. Dicha emisién es preferencialmente observada en objetos T2 que en los T1.
Igualmente, se observa, para lineas de emisiéon de alto PT ([S1x] A1.252 pm y de [SiX] A1.4301 pm), que
se presentan en proporciones semejantes para los dos tipos de galaxias. Esta observacién puede tener
las siguientes interpretaciones: la primera es que, a la luz del modelo unificado, sugeriria que la zona de
emisién coronal en estos objetos no puede concentrarse mayormente en la cara interna del toroide oscu-
recedor. Sin embargo, es importante senalar que puede existir algo de efecto de seleccion en la muestra
estudiada, ya que dentro de los objetos que la conforman, en particular de tipo 2, se caracterizan por
mostrar emision particularmente notable de LCs. Otra posibilidad es que exista emisién preferencial de
LCs en la cara interna del toroide y aun asi las LCs en el NIR puedan atravesar amplias zonas oscurecidas.

Por otro lado, se observa que la proclamada correlacién entre el FWHM y el PI no es tan evidente para
las lineas coronales observadas en el infrarrojo cercano. En este sector se pueden observar con relativa
frecuencia y de forma clara LCs con PIs por encima de 300 eV, cosa que en el éptico no es frecuente (aun
cuando estd la linea de [FeX1v] A\5303, pero esta es solo observada en pocos objetos y cuando lo hace,
es muy poco definida). Se ha encontrado que una correlacién entre el FWHM y el PI es observada solo
en pocos objetos. Sin embargo, resulta interesante la observacion de que en no pocos objetos se aprecia
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un aumento de FWHM con PI hasta valores cercanos a 300 eV, por encima del cual el valor del FWHM
comienza a disminuir. Esto puede interpretarse como la existencia de un gradiente de densidad electrénica
conforme se avanza hacia el centro a través de la extensién espacial del gas coronal. En este escenario, una
linea de PI cercano a 280 como el [S viIl] 0.9913 pum podra prevalecer en zonas internas, presumiblemente
con velocidades elevadas, a causa de su elevada densidad critica (~ 10*° cm™3), mientras que otras lineas,
con PI por encima de 300 eV, tales como [SiX] 1.4301 pm y [SX1] 1.9196 pm, no podrdn sobrevivir en
esas zonas internas por la sencilla razén de que sus densidades criticas son casi unas 100 veces menor,
pero si podran hacerlo en zonas externas donde las velocidades son menores.

Observamos una tendencia definida entre el incremento de las luminosidades coronales ([Sivi] 1.9630
pm, [Svir] 0.9913 pm, [Six] 1.4301 pm y [S1X] 1.2520 pm) y el incremento de la luminosidad de rayos
X suaves (0.1-2.4 keV) y rayos X duros (2-10 keV), en estos tltimos si los objetos son T1. Los objetos
T2 fuertemente oscurecidos no siguen esa tendencia y tienden a mostrar mayor luminosidad de emision
coronal para la misma cantidad de rayos X. La relacién entre luminosidad de LC con respecto a la de
rayos X estd en consonancia con la explicacién de una formacion directa de las LCs a través del proceso
de fotoionizacién. Esto se ve ain maés reforzado por la observacién de una correlacién entre el indice
fotémico (I') y la luminosidad de las LCs.

6.2. Emision en el 6ptico

Con base a espectros del SDSS, hemos recolectado una muestra consistente de 265 galaxias Seyfert
emisoras de LCs en el 6ptico que cuadruplica en niimero a la muestra uniforme previamente existente. Del
modo como se seleccioné la muestra se encontré que de 659 espectros de galaxias Seyfert con magnitudes
aparentes hasta 17.5, 214 (32 %) muestran emisién de Fe viI. Se concluye que las probabilidades de emi-
sién de ese i6n son de 43 %, 15% y 56 % para las galaxias Syl “normales” Sy2 y NLS1, respectivamente.
La notable deficiencia de emisién de Fe viI entre los dos tipos clasicos de galaxias puede interpretarse en
términos de una emisién notable en la cara interior del toroide oscurecedor. Pero es factible que parte de
la deficiencia de Fe Vil en objetos Sy2 se deba a que las lineas de emisién queden enmascaradas por las
lineas de absorcion estelar. Aunque en la muestra no hay forma de cuantificarlo, hay indicios de que la
linea de NeV estd presente con mas frecuencia en los espectros de galaxias Seyfert con relacién a la del
Fevii. Ello implica que si el porcentaje de galaxias con emisién coronal se hiciera con base en NevVv el
nimero de las mismas probablemente seria mayor.

Hemos confirmado la diferencia en emisién de [Fe vii] A6087 entre objetos Syl y Sy2, consistente
en notar mayor cantidad de emisién en los primeros que en los segundos. Dicha diferencia también se
observé tanto en la linea de [NeVv] A3426 como de [FeX| A6374. Esto tradicionalmente se ha explicado
en términos de sugerir notoria emisién coronal en las paredes internas del toroide oscurecedor y esta en
consonancia con la deficiencia de emisiéon de Fe Vil en objetos Sy2 anotada atras. Postulamos entonces
dos zonas principales de emisién coronal: una en la cara interior del toroide y otra ubicada en la zona mas
interna de la NLR. Una extensién de esta tltima ha sido observada (tanto con telescopios en tierra como
con satélites artificiales) con un tamafo usual de pocas decenas de parsecs. Es posible que en algunos
objetos con lineas de més alta excitacién (FeX y FeXI) particularmente intensas y con condiciones de
densidad electronica altas hagan desexcitar la emisién de Fe VII en la zona interna del toroide oscurecedor.

Con base a valores de indices de color (principalmente v’ — ¢’) observamos que para las galaxias
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emisoras de LCs, las Syl tienden a ser més azuladas que las galaxias Sy2. Esto estd en consonancia con
la idea de colocar la principal regién de emisién de Fe Vil en la cara interna del toroide, pues en tal
escenario se espera, para una Syl, una mayor probabilidad de deteccién de esa especie quimica junto con
un incremento de la emisién de radiacién UV, no tan atenuada, proveniente del centro activo.

Los flujos obtenidos permiten encontrar fuertes correlaciones entre las lineas coronales de PI cercano
a 0.1 keV ([Fevii] A6087 y [Ne V] A3426) y lineas provenientes de especies de baja ionizacién tales como
O 11, Ne1t y S11. Esto se constituye en un indicio fuerte de que la ionizacién estd principalmente goberna-
da por fotoionizacién. También se observan significativas correlaciones entre [Fe vii] A6087 y [Ne v] A\3426,
sugiriendo que cualesquiera que sea el proceso que domina la excitacién de Fet® es también responsable
de la excitacién de Net?. Se observa también una correlacién fuerte entre las lineas de PI mayor a 0.2
keV ([Fex] A6374 y [Fex1] A7892).

La influencia de los rayos X suaves (0.1-2.4 keV) es directa en la luminosidad de las LCs observadas,
en particular en [Fe viI] A6087, [FeX] A6374 y [Ne V] A3426 donde se encuentra una correlacién entre las
dos cantidades. Dicha correlacién puede sugerir una relacién causa-efecto entre las mismas, teniendo en
cuenta el PI de las lineas invoucradas y favorece notablemente la idea de que las LCs son el tdltimas
formadas por el proceso de fotoionizacién. Con relacién a los rayos X duros (2-10 keV), aunque los datos
no son tan abundantes como en rayos X suaves, también tiende a existir una correlacion entre estos y la

luminosidad del [Fe vii] A6087 y el [Ne v] A3426.

Valores de luminosidad en radio en 1.4 GHz permitieron encontrar la existencia de una correlacién
entre esta y la luminosidad de [Fe vi1] A6087 (como también de [Fe X] A6374 y [Fe X1] A\7892) hasta valores
cercanos a log L ~ 31.5 erg.s " *Hz~! por encima del cual comienza a manifestarse una anticorrelacién o
un comportamiento errdtico. Para el caso de [Nev] A3426 la correlacién es baja, lo que probablemente
tenga que ver con su naturaleza de elemento noble. Esto sugiere que hay un papel importante del chorro
de radio en la emisién de las lineas coronales del hierro que puede estar relacionado con la apertura de un
canal que haga visible la NLR al centro activo o la compresion del gas que aumente las emisividades. Sin
embargo, a partir de cierto valor en luminosidad en radio, se desestimula la emisién coronal posiblemente
porque un chorro de radio tan intenso dispersa la NLR. Bien importante es que varias lineas de emisién
de bajo PI también presentan un comportamiento semejante a las LCs del hierro frente a la emisién
del radio en 1.4 GHz, lo que refuerza la idea de que la fotoionizacién es el mecanismo responsable de la
fotoionizacion.

A partir de medidas de los flujos de lineas de FeviI en 3759, 5158, 5721 y 6087 A contrastadas con
los valores tedricos de las mismas permitié determinar condiciones fisicas reinantes para aquellos objetos
con notable emisién coronal. Se observa que la gran mayoria de los objetos de la muestra, esto es, de tipo
Syl, poseen temperaturas comprendidas entre 20000 y 50000K con densidades electrénicas del orden de
107 cm ™3 0 menos. Estos valores de temperaturas son consistentes con un gas que est4 siendo fotoionizado.

Se realizo un estudio cinematico de las zonas de emisién coronal con dos conjuntos de espectros de
media y buena resolucién. Se establecié que en general el comportamiento de las LCs es ligeramente
diferente del que presentan lineas de baja ionizacién como O111 y O1. Las LCs tienden a presentar un
FWHM ligeramente mayor, IA negativo, valor de kurtosis méds pequeno y desplazamiento de pico de linea
pronunciado hacia el azul. El estudio del desplazamiento del pico de linea sugiere la existencia de dos
poblaciones de galaxias con relacién a la emisién de [Fe vii] A6087: una de ellas posee una componente
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delgada (bien tinica o predominante) en la que el desplazamiento al azul no es tan signicativo (Av ~ —200
kms™1); la otra poblacién se caracteriza porque en ella domina la componente gruesa (Av ~ —200 a —400
kms™1). Ello implica la existencia de una correlacién (aunque se determiné que no es fuerte) entre el
FWHM y el Av hacia el azul para las LCs. Se pudo establecer que para el [Fe viI] A6087 el desplazamiento
del pico de linea hacia al azul viene acompanado por un marcado A con alas extendidas también hacia el
azul. Ello se ha interpretado como que el gas coronal hace parte de outflows producidos posiblemente por
interaccién con el chorro de radio. El hecho de que se haya encontrado anticorrelaciones moderadas entre
luminosidades en radio a 1.4 GHz y desplazamiento del pico de linea de las LCs sugiere una participaciéon
del chorro de radio en desplazar el gas coronal en direccién hacia el observador. Objetos ruidosos en radio
no siguen ese patrén.



Apéndice

Lineas coronales

En este apéndice hemos colocado informacién relacionada con datos atémicos de las lineas de alta
ionizacién estudiadas en esta tesis. La mayoria de los datos fueron tomados de la pagina del NIST Atomic
Spectra Database Lines Data, excepto cuando se indique.

Linea A log N, PI A Configuraciéon | Término | J; — Jg
(pm) | (em™®) | (eV) | (s
[S vi] 0.9913 10.6 280.9 | 18.6 | 2s%2p>-2s%2p° | 2PY-2PY [ 3/,-1/,
[S1X] 1.2520 9.4 328.2 | 11.3 | 2s%2p*-2s22p* 3p-3p 2-1
[Six] 1.4301 8.8 351.1 | 2.69 2s22p-2s22p 2po2po | 17,3/,
[Fexm] | 1.0747 8.8 330.8 | 14.0 | 3s23p>-3s23p? 3p-3p 0-1
[S x1] 1.9196 8.5 4471 | 2.51 | 25%2p3-2s22p? 3p-3p 0-1
[Sivi] 1.9630 8.8 166.8 | 2.38 | 2s22p®-2s22p° | 2P9-2P0 | 3/,-1/,
[Al1x] 2.0450 8.3 284.6 | 1.05 2522p-2522p 2pozpo | 17,3/,
[Cavi] | 2.3213 7.9 127.7 | 0.716 | 3s23p-3s23p 2pozpo | 17,3/,

Tabla A.1: Lineas coronales estudiadas en esta tesis en el rango entre 0.8 a 2.4 um. N, representa el valor de la densidad
critica, PI el potencial de ionizacién, A el coeficiente de emisién de Einstein y las tres tltimas columnas representan la
configuracién, los términos y los niimeros cudnticos de los momentos angulares totales, respectivamente, que dan lugar a la

emisién correspondiente.
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Linea A log N, PI A Configuraciéon | Término | J; — Ji
(A) | (em™®) | (eV) | (57
[Nev] 3346 7.2 97 0.122 | 2s22p3-2s22p? 3Sp-1D 1-2
[Ne V] 3426 7.2 97 0.350 | 2s22p2-2s22p? 3p-1D 2-2
[Fevrl] | 3759 99 | 0.5031 | 3p%3d2-3p®3d? 3F-1G 4-4
[Fevi] | 5159 99 | 0.0761 | 3p©3d2-3p®3d? 3F3p 3-1
[Fextv] | 5303 361 60.2 3s23p-3s23p 2po2po | 1/,3/,
[Fevn] | 5721 7.6 99 | 0.3721 | 3p%3d2-3p®3d? SF-1D 2-2
[Fevn] | 6087 7.6 99 | 0.603f | 3p®3d2-3p®3d? 3F-1D 3-2
[Fex] 6374 9.7 235 69.4 3s23p°-3s23p° | 2PV-2PY | 3/,1/,
[Fe x1] 7892 10.4 262 43.7 3s23p*-3s23p* 3p-3p 2-1

t Tomado de http://www.chianti.rl.ac.uk

Tabla A.2: Lineas coronales estudiadas en esta tesis en el rango entre 3300 A a 7900 A. El significado de las distintas
columnas es idéntico al de la tabla A.1.
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Razones de flujo de Fe VII en funcion de 1"y
Ne
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Figura B.1: Razones de flujo teéricas de Fevir: 3759/5721 (izquierda) y 3759/6087 (derecha) elaboradas con datos del

CHIANTI que a su vez fueron tomados de Berrington, Nakazaki & Norrington (2000). Las curvas corresponden a tempe-

raturas entre 10000 K (abajo), pasando por 20000, 30000 y 50000 K (arriba). La densidad electrénica estd en unidades de
-3

cm™ 7.
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Figura B.2: Razones de flujo tedricas de Fevir: 5158/5721 (izquierda) y 5158/6087 (derecha) elaboradas con datos del
CHIANTI que a su vez fueron tomados de Berrington, Nakazaki & Norrington (2000). Las curvas corresponden a tempe-

raturas entre 10000 K (abajo), pasando por 20000, 30000 y 50000 K (arriba). La densidad electrénica estd en unidades de
cm ™3,
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Relacién entre [Nev| 24.3 pm y radio en 1.4
GHz
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Figura C.1: Relacién entre las luminosidades (en erg.seg™!) de [Nev] 24.3 ym y la luminosidad de radio (en
erg.seg” ! Hz~ 1) en 1.4 GHz para varias galaxias Seyfert con datos recabados de la literatura.
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APENDICE C. RELACION ENTRE [NEV] 24.3 uM Y RADIO EN 1.4 GHZ

Tabla C.1: Referencias para datos de flujos en [Nev] 24.3 um y de radio en 1.4 GHz correspon-
dientes a la figura C.1

[ Calaxia I Referencia para Nev Referencia para radio en 1.4 GHz
3C33 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) Kuehr et al. (1981)
3C234 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) ‘White & Becker (1992)
3C381 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) ‘White & Becker (1992)
3C433 Ogle, Whysong & Antonucci (2006) ‘White & Becker (1992)
CEN A Weedman et al. (2005) Tingay et al. (2005)

F01475-0740
Mrk 3

Mrk 9

Mrk 79
Mrk 266
Mrk 273
Mrk 334
Mrk 463
Mrk 471
Mrk 1014
NGC 931
NGC 424
NGC 1194
NGC 1320
NGC1365
NGC 3227
NGC 3516
NGC 3627
NGC 3786
NGC 4051
NGC 4151
NGC 4725
NGC 5033
NGC 5194
NGC 5256
NGC 5548
NGC 7469
NGC 7603
NGC 7674
PG11194120
PG21304-099
UGC 05101
UGC 7064

Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Dudik et al. (2007)
Dudik et al. (2007)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Armus et al. (2004)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Armus et al. (2004)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Dudik et al. (2007)

Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Dudik et al. (2007)

Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Dudik et al. (2007)

Dudik et al. (2007)

Dudik et al. (2007)

Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Weedman et al. (2005)

Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Ogle, Whysong & Antonucci (2006)
Dudik et al. (2007)

Dudik et al. (2007)

Armus et al. (2004)

Ogle, Whysong & Antonucci (2006)

Condon et al. (1998)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon et al. (1998)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
White & Becker (1992)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon et al. (1998)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon et al. (1998)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon et al. (1998)
Condon et al. (1998)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Becker, White & Helfand (1995)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Pérez-Torres & Alberdi (2007)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
White & Becker (1992)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Greene, Lim & Ho (2004)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Condon et al. (1998)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
Baan & Kléckner (2006)
Condon, Cotton & Broderick (2002)
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Muestra de galaxias del SDSS sin emision de
Fe viI

Tabla D.1: Muestra de galaxias MNC17.5

1D Galaxia A.R., 2000 &, 2000 z Tipo
"] b | o | [T ]

1 NGC 7808 00 03 32.1 -10 44 41 0.029 T1 N
2 Zw 433.025 00 08 05.6 14 50 23 0.045 T2

3 SDSSJ00097-0908 00 09 43.2 -09 08 39 0.210 T2

4 FIRSTJ00124-1022 00 12 24.0 -10 22 26 0.220 T2

5 SDSSJ00135-0951 00 13 35.3 -09 51 20 0.062 T2

6 SDSSJ00197+40035 00 19 47.3 00 35 27 0.018 T1 N
7 MARK 955 00 37 35.8 00 16 51 0.035 T1 N
8 2MASSJ00414+1343 00 41 25.3 13 43 35 0.033 T1 N
9 SDSSJ00479+41344 00 47 59.7 13 44 33 0.056 T1 N
10 SDSSJ00508-0841 00 50 51.4 -08 40 59 0.097 T1 N
11 NGC 291 00 53 29.8 -08 46 04 0.019 T1 N
12 SDSSJ00537-0105 00 53 42.6 -01 05 06 0.047 T1 N
13 SDSSJ00582+41602 00 58 12.8 16 02 01 0.211 T2

14 UGC615 00 59 40.1 15 19 51 0.018 T1 N
15 SDSSJ01103+40007 01 10 18.9 00 07 49 0.066 T1 N
16 SDSSJ01111-1016 01 11 10.1 -10 16 31 0.179 T2

17 SDSSJ01155+4-0108 01 15 35.5 01 08 39 0.064 T1 N
18 2E0114-0015 01 17 03.6 00 00 28 0.046 NLS1
19 NPM1G-09.0062 01 37 06.9 -09 08 57 0.070 T1 N
20 SDSSJ01469+1307 01 46 59.1 13 07 29 0.018 T1 N
21 SDSSJ0151740105 01 51 44.9 01 05 44 0.059 T1 N
22 SDSSJ015534-0029 01 55 18.7 00 29 12 0.047 T1 N
23 SDSSJ0205740052 02 05 44.5 00 52 40 0.042 T1 N
24 KUGO0207-092 02 10 11.4 -09 03 36 0.042 T1 N
25 SDSSJ022604-0101 02 26 01.3 01 01 05 0.023 T1 N
26 UGC2024 02 33 01.2 00 25 14 0.022 T1 N
27 SDSSJ02331-0748 02 33 10.7 -07 48 13 0.031 T1 N
28 SDSSJ02338+4-0108 02 33 51.6 01 08 13 0.022 T2

29 SDSSJ02446-0907 02 44 40.7 -09 07 35 0.023 T1 N
30 SDSSJ02523-0830 02 52 23.4 -08 30 37 0.017 T1 N
31 SDSSJ02590-0645 02 59 00.1 -06 45 38 0.029 T1 N
32 NGC 1194 03 03 49.2 -01 06 15 0.013 T1 N
33 SDSSJ03051-0104 03 05 10.6 -01 04 32 0.045 T1 N
34 SDSSJ0308540033 03 08 34.3 00 33 03 0.031 T2

35 SDSSJ03110-0825 03 11 00.8 -08 25 27 0.035 T1 N
36 SDSSJ0317840113 03 17 49.4 01 13 37 0.037 T1 N
37 SDSSJ03234-0629 03 23 29.6 -06 29 43 0.034 T1 N
38 MARK 609 03 25 25.4 -06 08 39 0.032 T1 N
39 SDSSpJ03261+0114 03 26 06.7 01 14 30 0.127 NLS1
40 SDSSJ03302-0532 03 30 13.2 -05 32 35 0.013 T2

41 SDSSJ03349-0548 03 34 58.0 -05 48 53 0.018 T2

42 SDSSJ03399-0632 03 39 56.0 -06 32 29 0.031 T1 N
43 SDSSJ03457-0715 03 45 45.2 -07 15 27 0.022 T1 N
44 SDSSJ03511-0526 03 51 07.6 -05 26 36 0.069 T2

45 SDSSJ0735043249 07 35 02.3 32 49 19 0.015 T1 N
46 SDSSJ07413+43413 07 41 18.1 34 13 55 0.016 T1 N
47 SDSSJ0746743743 07 46 46.7 37 43 00 0.041 T1 N
48 RXSJ074764-2456 07 47 38.4 24 56 36 0.130 T2
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Tabla D.1 continuacién

D Galaxia A.R., 2000 5, 2000 z Tipo
(h m S) (D ’ //)
19 RXSJ07498 13454 07 49 48.2 34 54 44 0.132 T2
50 MCG+08.15.009 07 51 51.8 49 48 51 0.024 T1 N
51 NPM1G+46.0092 07 52 44.2 45 56 58 0.052 T2
52 RXSJ07527+2617 07 52 45.5 26 17 37 0.082 | NLS1
53 SDSSJ0753144341 07 53 11.2 43 41 11 0.046 T2
54 FIRSTJO755+3929 07 55 16.7 39 29 20 0.075 T1 N
55 UGC4155 08 00 21.0 26 36 49 0.025 T2
56 SDSSJ08017+4200 08 01 42.6 42 00 19 0.032 T1 N
57 SDSSJ08027+3104 08 02 43.4 31 04 03 0.041 T2
58 SDSSJ08028+4502 08 02 48.2 45 02 04 0.039 T1 N
59 MS08019+2129 08 04 52.7 21 20 50 0.118 T2
60 3C192.0 08 05 35.0 24 09 51 0.060 T1 N
61 SDSSJ08059+2606 08 06 00.0 26 06 02 0.136 T2
62 MARK 622 08 07 41.0 39 00 13 0.023 T1 N
63 SDSSJ0810644812 08 10 40.2 48 12 33 0.078 T2
64 SBS0807+4581 08 11 53.1 57 57 05 0.028 T1 N
65 MCG+10.12.091 08 12 50.6 57 55 18 0.027 | TIN
66 SDSSJ08128+4611 08 12 51.4 46 11 57 0.054 T1 N
67 RXSJ08173+5202 08 17 18.5 52 01 47 0.040 T2
68 1WGAJ0820.1+43728 08 20 07.7 37 28 39 0.082 T1 N
69 3C198.0 08 22 32.0 05 57 07 0.081 T1 N
70 SBS0818+4-544 08 22 36.8 54 18 37 0.086 T2
71 SDSSJ08240+5132 08 24 00.6 51 32 25 0.081 T1 N
72 SDSSJ0825143759 08 25 10.2 37 59 19 0.021 T2
73 KUG0826+225 08 29 44.3 22 25 27 0.025 T1 N
74 SDSSJ08327+5226 08 32 42.8 52 26 32 0.017 | T1 N
75 SDSSJ083504+4950 08 35 05.8 49 50 51 0.044 T1 N
76 SDSSJ08355+5247 08 35 34.5 52 47 19 0.044 T1 N
77 SDSSJ08358+0553 08 35 53.5 05 53 16 0.204 T2
78 UGC 4498 08 37 26.6 40 02 07 0.024 T1 N
79 MARK 1218 08 38 11.1 24 53 45 0.028 T2
80 SDSSJ08390+5026 08 39 04.2 50 26 45 0.049 T1 N
81 SDSSJ0841645455 08 41 37.9 54 55 06 0.045 T2
82 SDSSJ08448+45503 08 44 53.5 55 03 14 0.026 T1 N
83 HS0843+42533 08 46 54.1 25 22 13 0.051 T2
84 SDSSJ08480+45426 08 48 05.8 54 26 15 0.047 | T1 N
85 SDSSJ0850645721 08 50 36.9 57 21 34 0.026 T1 N
86 SDSSJ0853140214 08 53 09.5 02 14 47 0.035 T1 N
87 SDSSJ08536+0143B 08 53 37.3 01 43 04 0.058 T1 N
88 SDSSJ08543+45522 08 54 20.5 55 22 50 0.084 T1 N
89 SDSSJ08549-44908 08 54 58.9 49 08 32 0.052 T1 N
90 SDSSJ08584-40001 08 58 28.5 00 01 24 0.028 T2
91 SDSSJ08585+5112 08 58 32.1 51 12 51 0.074 T1 N
92 SDSSJ08596+45333 08 59 37.7 53 33 49 0.091 T1 N
93 SDSSJ09007+5014 09 00 46.3 50 14 05 0.041 T1 N
94 RXSJ09016+5320 09 01 38.0 53 20 49 0.162 | NLS1
95 SDSSJ09046+5536 09 04 36.9 55 36 02 0.037 T2
96 SDSSJ09078+45212 09 07 48.6 52 12 09 0.061 T1 N
97 SDSSJ09101+45154 09 10 06.6 51 54 44 0.036 T1 N
98 SDSSJ09135+5651 09 13 30.4 56 51 28 0.041 T1 N
929 SDSSJ09157+5153 09 15 43.0 51 53 33 0.059 T1 N
100 | SDSSJ09176+45259 09 17 39.9 52 59 34 0.008 T1 N
101 | SDSSJ09212+41017 09 21 15.5 10 17 41 0.039 T2
102 | RXSJ09318+42937 09 31 47.7 29 37 41 0.140 T2
103 | MCG+05.23.016 09 34 06.4 27 21 00 0.044 T1 N
104 | UGCs101 09 35 51.7 61 21 12 0.040 T2
105 | SDSSJ0937245953 09 37 16.8 59 53 08 0.144 T1 N
106 | SDSSJ0938240743 09 38 12.2 07 43 39 0.022 T2
107 | MCG+06.21.068 09 39 17.2 36 33 44 0.020 T2
108 | SBS0936+562 09 39 43.8 56 02 31 0.117 T2
109 | 3C223.1 09 41 24.0 39 44 42 0.107 | T1I N
110 | SDSSJ09421+40228 09 42 07.7 02 28 05 0.048 T1 N
111 | NPM1G+37.0232 09 43 13.5 37 23 29 0.052 T1 N
112 | NGC 2965 09 43 19.1 36 14 52 0.022 T2
113 | SDSSJ0944640349 09 44 39.9 03 49 40 0.155 T2
114 | Zw 063.060 09 45 29.3 09 36 10 0.013 T2
115 | IRASF09427+44252 09 45 54.3 42 38 40 0.074 | NLS1
116 | MARK 124 09 48 42.6 50 29 31 0.056 T2
117 | Q094644753 09 50 02.2 47 39 27 0.083 T1 N
118 | SDSSJ0950440134 09 50 26.0 01 34 57 0.025 T2
119 | SDSSJ09505+44418 09 50 33.2 44 18 51 0.015 T2
120 | MCG+06.22.032 09 5¢ 5 35 57 55 0.042 T1 N
121 | SDSSJ09592+40503 09 59 15.6 05 03 55 0.162 T2
122 | SBS0956+510 09 59 31.8 50 44 50 0.143 T2
123 | SDSSJ09596+44915 09 59 41.3 49 15 29 0.065 T2
124 | NGC 3080 09 59 55.8 13 02 40 0.035 T2
125 | SDSSJ1000440042 10 00 24.3 00 42 16 0.033 T1 N
126 | IRAS09583+4714 10 01 31.2 46 59 47 0.086 T2
127 | 2MASSJ10060+0711 10 06 02.5 07 11 32 0.120 T1 N
128 | NPM1G+29.0185 10 07 46.6 29 20 16 0.051 T1 N
129 | RXSJ1011745049 10 11 47.8 50 49 57 0.079 T2
130 | SDSSJ1013740116 10 13 45.4 01 16 13 0.106 T2
131 | SDSSJ1016540132 10 16 32.6 01 32 02 0.049 T1 N
132 | SDSSJ1018140005 10 18 06.7 00 05 59 0.048 T2
133 | AHI12 10 19 13.4 52 42 00 0.133 T1 N
134 | SBS1016+592 10 19 31.7 58 57 18 0.042 T1 N
135 | RXJ10209+43844 10 20 56.9 38 44 05 0.086 T2
136 | AXJ102544714 10 25 54.6 47 14 24 0.062 T1 N
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137 | SBS1026+1576 10 29 14.9 57 23 54 0.186 T2
138 | SDSSJ1032546502 10 32 34.9 65 02 27 0.006 T1 N
139 | SDSSJ10363+1217 10 36 20.6 12 17 34 0.189 T2
140 | SDSSJ1037340218 10 37 23.7 02 18 45 0.040 T1 N
141 SDSSJ10409+46524 10 40 58.2 65 24 58 0.052 T1 N
142 | MCG+07.22.039 10 40 00.6 39 07 20 0.031 T1 N
143 | SBS1038+580 10 41 19.3 57 45 00 0.067 | T1IN
144 | cae4 10 41 20.4 31 40 39 0.036 T2
145 | SDSSJ10434+1105 10 43 26.5 11 05 23 0.048 T2
146 | NGC 3367 10 46 34.9 13 45 02 0.010 T1 N
147 | Q10474067 10 49 36.8 06 29 22 0.148 T2
148 | HS1047+43714 10 50 02.8 36 58 29 0.035 T1 N
149 | MS10473+43518 10 50 10.6 35 02 03 0.040 T2
150 | Cs0292 10 50 53.7 34 43 38 0.147 T2
151 SBS10474598 10 50 57.3 59 32 15 0.086 T2
152 | SDSSJ1051046546 10 51 03.0 65 46 53 0.011 T1 N
153 | RXSJ1051443820 10 51 24.5 38 20 45 0.089 T2
154 | Arp 107A 10 52 15.0 30 03 28 0.035 T1 N
155 1WGAJ1053.3+5712 10 53 24.8 57 12 31 0.080 T1 N
156 | SDSSJ10579+6659 10 57 54.7 66 59 50 0.041 T1 N
157 | MARK 728 11 01 01.8 11 02 50 0.036 T2
158 | MS10588+1003 11 01 26.5 09 47 20 0.028 T2
159 | UGC 6100 11 01 34.0 45 39 14 0.029 T1 N
160 | FIRSTJ1103+43729 11 03 40.3 37 29 25 0.074 T2
161 SDSSJ1107944744 11 07 56.5 47 44 34 0.073 T2
162 | MARK 732 11 13 49.8 09 35 10 0.030 T2
163 1AXGJ1114324-4055 11 14 31.9 40 56 14 0.153 T2
164 | SDSSJ1115840051 11 15 49.4 00 51 37 0.046 T2
165 | SDSSJ1116144123 11 16 07.7 41 23 53 0.021 T2
166 | RXSJ11180+44506 11 18 03.3 45 06 46 0.106 T2
167 | Q111644755 11 18 49.2 47 39 07 0.034 T1 N
168 | SBS1116+518 11 19 38.1 51 33 16 0.103 T2
169 | SDSSJ1122246713 11 22 15.4 67 13 18 0.056 T1 N
170 | SDSSJ11241-0109 11 24 08.7 | -01 09 28 | 0.029 T2
171 MARK 40 11 25 36.1 54 22 56 0.020 T2
172 | UM 428 11 26 40.7 | -01 41 38 | 0.048 T1 N
173 | RXSJ1127241909 11 27 16.2 19 09 20 0.105 T1 N
174 | SDSSJ11282+41023 11 28 13.0 10 23 07 0.050 T2
175 | SBS1127+575 11 30 03.4 57 18 29 0.036 T1 N
176 | MARK 176 11 32 40.3 52 57 01 0.027 | TIN
177 | NPM1G+10.0264 11 32 49.3 10 17 47 0.041 T2
178 | SDSSJ11333+45504 11 33 24.0 55 04 16 0.008 T2
179 | SBS11334572 11 35 49.1 56 57 08 0.051 T1 N
180 | SBS11364594 11 39 09.0 59 11 55 0.060 T2
181 A1136+4486 11 39 38.6 48 20 46 0.102 T1 N
182 | RXSJ1140144115 11 40 03.4 41 15 04 0.071 T2
183 | SDSSJ1140140307 11 40 08.7 03 07 11 0.081 | NLS1
184 | CSO 1208 11 40 48.0 46 22 05 0.115 T2
185 | RXSJ1141140241 11 41 05.8 02 41 17 0.093 T2
186 | 4C 37.32 11 44 27.1 37 08 36 0.114 T1 N
187 | CG 855 11 44 30.0 36 53 09 0.040 T2
188 | MARK 1457 11 47 21.6 52 26 59 0.049 T1 N
189 | B2 1144+435B 11 47 22.1 35 01 08 0.063 T1 N
190 | MARK 1457 11 47 21.6 52 26 59 0.049 T1 N
191 SDSSJ1147740149 11 47 43.7 01 49 34 0.029 T1 N
192 | SDSSJ1152941307 11 52 59.3 13 07 19 0.104 T2
193 | MARK 42 11 53 41.8 46 12 43 0.024 | NLS1
194 | Q115144641 11 53 45.6 46 25 01 0.055 T1 N
195 | SBS11524523 11 55 07.6 52 01 30 0.156 | NLS1
196 | KISSR1154 11 56 32.9 42 59 38 0.072 T1 N
197 | NGC 3982 11 56 28.1 55 07 30 0.003 T1 N
198 | UGC 6972 11 58 52.5 42 34 15 0.031 T1 N
199 | SDSSJ1159040154 11 59 05.3 01 54 35 0.047 | TI N
200 | SDSSJ12014+46830 12 01 24.2 68 30 00 0.063 T2
201 SDSSJ1201540111 12 01 30.4 01 11 38 0.078 T2
202 | MARK 646 12 05 49.8 35 10 46 0.054 T2
203 | SDSSJ12064+4244 12 06 26.3 42 44 25 0.052 T2
204 | NGC 4117 12 07 46.2 43 07 36 0.003 T1 N
205 | SBS1205+4556 12 08 04.7 55 24 28 0.052 T1 N
206 | NGC 4135 12 09 08.8 44 00 11 0.038 T1 N
207 | MARK 198 12 09 14.2 47 03 31 0.024 T1 N
208 | RXSJ1210243918 12 10 16.6 39 18 16 0.022 T1 N
209 | NGC 4156 12 10 49.7 39 28 22 0.022 T1 N
210 | KUG 12094360 12 11 36.0 35 44 18 0.059 T2
211 | NGC 4168 12 12 17.3 13 12 18 0.008 T2
212 | IRASF1210843703 12 13 16.5 36 47 34 0.087 | T1 N
213 | MARK 764 12 16 00.0 12 41 14 0.065 T2
214 | MARK 1469 12 16 07.1 50 49 30 0.031 T2
215 | SDSSJ12161-0214 12 16 07.3 -02 14 17 | 0.100 T2
216 | PKS12154013 12 18 01 02 38 0.117 | T1 N
217 | MCG+09.20.143 12 18 ¢ 51 24 53 0.049 T1 N
218 | SDSSJ12189+45132 12 18 55. 51 32 32 0.083 T2
219 | SBS1218+550 12 21 19.7 54 49 23 0.036 T1 N
220 | MS12209+1601 12 23 30.8 15 45 08 0.081 T2
221 | SDSSJ12260-0327 12 26 00.3 -03 27 54 | 0.025 T1 N
222 | GNY49 12 29 12.8 00 49 03 0.079 T2
223 | 2E1226+1336 12 29 26.5 13 20 21 0.150 | NLS1
224 | Zw 244.025 12 30 11.9 47 00 23 0.039 T1 N
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225 | KISSR 1321 12 30 31.6 42 58 21 0.064 TI N
226 | SDSSJ1231844504 12 31 52.1 45 04 42 0.062 T2
227 | IRASF1229541413 12 32 04.5 13 57 21 0.063 T1 N
228 | GB6 J1234245054 12 34 16.3 50 54 26 0.172 T1 N
229 | IC3528 12 34 55.9 15 33 56 0.046 T2
230 | SDSSJ12408+0100 12 40 53.6 01 00 30 0.023 T1 N
231 | Q1240+1546 12 42 38.5 15 29 35 0.070 T2
232 | SDSSJ1243340514 12 43 23.8 05 14 46 0.164 T2
233 | IRAS12438+44124 12 46 12.1 41 08 12 0.067 T2
234 | Q124544643 12 47 55.1 46 26 49 0.088 T1 N
235 | SDSSJ12482-0319 12 48 13.0 -03 19 59 | 0.004 T2
236 | SDSSJ12489-0109 12 48 59.9 -01 09 35 | 0.089 T2
237 | SDSSJ1250440013 12 50 27.4 00 13 45 0.047 T2
238 | RXJ1254845644 12 54 51.6 56 44 29 0.124 T1 N
239 | SDSSJ125804-0134 12 58 01.2 01 34 33 0.004 T1 N
240 | SDSSJ13049-0219 13 04 54.5 -02 19 01 0.086 T1 N
241 | 1C4165 13 04 56.9 39 55 30 0.028 T2
242 | SDSSJ1305546710 13 05 34.5 67 10 08 0.078 T1 N
243 | SDSSJ13063+5318 13 06 21.0 53 18 23 0.024 T2
244 | SDSSJ1307040243 13 07 05.0 02 43 37 0.048 T1 N
245 | SDSSJ13078+0311 13 07 50.8 03 11 40 0.038 T1 N
246 | RXSJ1308040351 13 08 03.1 03 51 14 0.071 | NLS1
247 | SDSSJ13094-0103 13 09 27.5 -01 03 41 0.075 T1 N
248 | SDSSJ131304-0127 13 13 05.8 01 27 56 0.029 T2
249 | RXSJ1313444332 13 13 25.8 43 32 15 0.057 | T1 N
250 | SDSSJ13138-0336 13 13 50.9 -03 36 22 | 0.027 | T1N
251 SDSSJ13138+40207 13 13 52.3 02 07 57 0.030 T1 N
252 | Q131544754 13 17 48.5 47 38 57 0.059 T1 N
253 | KISSR268 13 20 28.2 29 36 06 0.050 T1 N
254 | SDSSJ13227-0225 13 22 42.5 -02 25 21 | 0.121 T2
255 | NPM1G+29.0274 13 24 42.6 29 02 59 0.023 T1 N
256 | MS13274+43209 13 29 43.6 31 53 36 0.093 T2
257 | SDSSJ1330245251 13 30 16.1 52 51 01 0.162 T2
258 | SDSSJ1332146242 13 32 06.9 62 42 02 0.010 T1 N
259 | SDSSJ1335440124 13 35 24.6 01 24 37 0.017 | T1 N
260 | SDSSJ133584-0259 13 35 48.2 02 59 56 0.022 T1 N
261 SBS13344549 13 35 52.0 54 44 50 0.107 T2
262 | RXSJ13366+4209 13 36 36.7 42 09 34 0.224 T2
263 | UGC8621 13 37 39.8 39 09 17 0.020 T2
264 | NGC 5252 13 38 15.9 04 32 33 0.022 T1 N
265 | MARK 266 SW 13 38 17.3 48 16 34 0.028 T1 N
266 | SDSSJ13388+6026 13 38 48.2 60 26 43 0.071 T2
267 | SBS1340+569 13 42 10.1 56 42 10 0.040 T2
268 | SDSSJ1344444416 13 44 26.5 44 16 19 0.055 T2
269 | MARK 273 13 44 42.1 55 53 13 0.037 | T1 N
270 | MARK 69 13 46 08.1 29 38 10 0.076 T2
271 RXSJ13463+6220 13 46 17.6 62 20 46 0.117 T2
272 | SDSSJ1346546423 13 46 32.2 64 23 25 0.024 T2
273 | NPM1G+52.0197 13 46 40.8 52 28 36 0.030 T1 N
274 | MARK 1361 13 47 04.4 11 06 23 0.023 T1 N
275 | Zw 045.099 13 47 09.2 03 38 38 0.023 T1 N
276 | NGC 5371 13 55 39.9 40 27 43 0.007 | T1I N
277 | SDSSJ14006+46221 14 00 37.1 62 21 32 0.075 T2
278 | SDSSJ1401746610 14 01 42.9 66 10 22 0.091 T1 N
279 | SDSSJ140314-3758 14 03 08.8 37 58 27 0.184 T2
280 | SBS1403+4546 14 05 15.6 54 24 58 0.082 T2
281 MARK 1370 14 08 04.1 07 19 41 0.024 T1 N
282 | IZw 81 14 08 13.6 48 51 45 0.051 T1 N
283 | IRASF1407145446 14 08 55.5 54 43 05 0.041 T1 N
284 | CRSS1412.5+4355 14 12 31.6 43 55 36 0.094 T1 N
285 | NGC 5515 14 12 38.1 39 18 34 0.026 T2
286 | SDSSJ1414340258 14 14 23.0 02 58 40 0.026 T1 N
287 | SDSSJ1416540137 14 16 30.9 01 37 07 0.054 T2
288 | PG1415+4451 14 17 00.8 44 56 06 0.114 T2
289 | MS1414941337 14 17 22.8 13 23 28 0.088 T2
290 | RXSJ1417944311 14 17 55.5 43 11 55 0.079 | NLS1
291 SDSSJ1419340436 14 19 20.7 04 36 22 0.055 T2
292 | SDSSJ1420940352 14 20 56.5 03 52 17 0.035 T2
293 | SDSSJ142504-0313 14 25 05.5 03 13 59 0.036 T2
294 | SDSSJ1426240051 14 26 13.0 00 51 38 0.032 T1 N
205 | RXSJ14265+3903 14 26 30.7 39 03 43 0.081 T2
206 | SDSSJ14265+0245 14 26 32.1 02 45 06 0.039 T1 N
297 | KISSR 2311 14 27 12.2 35 36 29 0.077 | T1I N
208 | SDSSJ1427440446 14 27 29.6 04 46 46 0.028 T1 N
209 | SDSSJ1427840502 14 27 48.3 05 02 22 0.106 T1 N
300 | SBS 14284529 14 30 31.3 52 42 24 0.045 T1 N
301 KISSR 2365 14 32 08.2 35 32 55 0.084 T1 N
302 | SDSSJ1433640341 14 33 38.2 03 41 45 0.032 T1 N
303 | KISSR 2385 14 34 34.9 32 47 04 0.085 T1 N
304 | SDSSJ1434945723 14 34 55.3 57 23 46 0.175 T2
305 | MARK 686 14 37 22.1 36 34 04 0.014 T1 N
306 | SBS 14364597 14 37 40.5 59 34 46 0.060 T1 N
307 | KISSR 2395 14 35 44.1 35 04 34 0.029 T1 N
308 | SDSSJ14396+40308 14 39 37.9 03 08 48 0.029 T1 N
309 | 1AXG J144109+43520 14 41 08.7 35 19 59 0.077 | T1IN
310 | HE 1438-0159 14 41 11.5 -02 12 35 | 0.083 T2
311 SDSSJ1442740119 14 42 42.6 01 19 10 0.034 T2
312 | SDSSJ1446445001 14 46 30.0 50 01 30 0.043 T2
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RXSJ1448413559 14 48 25.1 35 59 47 0.113 T2
3C 305.0 14 49 21.6 63 16 14 0.042 T1 N
SDSSJ1450440436 14 50 24.1 04 36 55 0.047 | T1 N
SDSSJ1453140332 14 53 07.3 03 32 17 0.033 T1 N
SDSSJ1457144940 14 57 06.8 49 40 08 0.013 T2
SDSSJ14590+6113 14 59 01.4 61 13 53 0.039 T2
SDSSJ1501440204 15 01 26.3 02 04 10 0.042 T2
SDSSJ15071+0206 15 07 08.0 02 06 54 0.078 T1 N
MARK 845 15 07 45.1 51 27 11 0.042 T2
SDSSJ150814+0114 15 08 09.7 01 14 57 0.035 T1 N
SDSSJ15097+0123 15 09 43.8 01 23 23 0.028 T1 N
MARK 1395 15 11 05.0 04 17 39 0.043 T1 N
SDSSJ1513740421 15 13 43.3 04 21 43 0.038 T2
SDSSJ1521640337 15 21 39.7 03 37 28 0.126 T2
KISSR 722 15 24 20.4 29 07 08 0.074 T1 N
KISSR 726 15 24 42.6 29 27 01 0.034 T1 N
SBS15244604 15 25 15.2 60 14 09 0.079 T1 N
NPM1G+29.0343 15 25 54.1 29 27 51 0.075 T1 N
SDSSJ152624-0353 15 26 13.1 03 53 05 0.086 T1 N
SDSSJ1526740337 15 26 45.1 03 37 19 0.051 T1 N
HS 152643729 15 28 12.3 37 19 17 0.033 T1 N
SDSSJ1529540303 15 29 32.7 03 03 11 0.039 T1 N
MARK 1098 15 29 40.5 30 29 08 0.036 T2
SDSSJ1537740302 15 37 47.9 03 02 09 0.039 T1 N
MCG+10.22.028 15 38 10.0 57 36 13 0.074 T2
MCG+406.34.024 15 38 38.5 36 57 30 0.019 T1 N
RXSJ15396+5042 15 39 41.5 50 42 55 0.202 T2
SDSSJ15428+0040 15 42 51.9 00 40 22 0.087 | T1I N
IRAS 1543842715 15 45 59.1 27 06 29 0.031 T1 N
NPM1G+41.0408 15 47 44.1 41 24 08 0.033 T1 N
SDSSJ15508-+0521 15 50 53.1 05 21 11 0.110 T2
SDSSJ15561+0309 15 56 09.8 03 09 22 0.131 | NLS1
MARK 863 15 56 25.9 09 03 18 0.043 T2
CG 1331 15 56 42.8 29 48 48 0.085 T2
MARK 1102 15 57 10.5 41 32 36 0.035 T1 N
MARK 1103 15 57 23.9 41 31 54 0.034 T1 N
2E 155642725 15 58 29.3 27 17 14 0.090 T2
SDSSJ15589-40248 15 58 55.8 02 48 33 0.047 T2
MARK 493 15 59 09.6 35 01 47 0.032 | NLS1
2E 155742712 15 59 22.5 27 03 37 0.065 T2
SDSSJ16020+5233 16 02 05.5 52 33 17 0.038 T1 N
MARK 867 16 02 09.0 26 19 45 0.072 T2
SDSSJ16037+2646 16 03 44.4 26 46 51 0.086 T2
1E 160242410 16 04 52.4 24 02 42 0.087 T2
NPM1G+28.0373 16 09 05.6 27 53 34 0.031 T1 N
SDSSJ16099+3723 16 09 56.7 37 23 18 0.099 T2
SDSSJ16119+45211 16 11 56.3 52 11 17 0.041 T2
KISSR997 16 12 16.7 29 34 23 0.054 T1 N
KISSR1004 16 13 47.8 29 09 11 0.031 T1 N
SDSSJ16143+5027 16 14 19.7 50 27 56 0.060 T1 N
SDSSJ16164+5156 16 16 24.7 51 56 59 0.034 T1 N
NGC 6104 16 16 30.7 35 42 29 0.028 T2
KUG1618+410 16 19 51.3 40 58 47 0.038 T2
KUG1618+402 16 20 12.8 40 09 06 0.038 T2
KUG161943523B 16 21 38.1 35 16 17 0.051 T1 N
HS162044003 16 22 32.7 39 56 50 0.063 T1 N
EX01622.04-2611 16 24 09.2 26 04 33 0.040 T2
KUG1624+351 16 26 36.5 35 02 42 0.034 T2
NGC 6159 16 27 25.2 42 40 47 0.032 T1 N
MARK 883 16 29 52.8 24 26 39 0.038 T2
NPM1G+39.0412 16 30 32.7 39 23 03 0.030 T1 N
MS16285+2140 16 30 41.3 21 34 59 0.087 | T1I N
RXSJ16333+4718 16 33 23.5 47 19 00 0.116 | NLS1
SDSSJ16372+44425 16 37 16.4 44 25 05 0.031 T2
SDSSJ1643144550 16 43 09.5 45 50 44 0.018 T1 N
NGC 6212 16 43 23.1 39 48 24 0.030 T2
SDSSJ1645144208 16 45 07.1 42 08 24 0.059 T1 N
SDSSJ1649143613 16 49 09.6 36 13 26 0.031 T1 N
IRAS 1649242200 16 51 21.9 21 55 26 0.055 T1 N
SDSSJ1654543302 16 54 35.9 33 02 51 0.122 T1 N
NPM1G+44.0343 16 55 47.3 44 47 25 0.076 T1 N
NPM1G+21.0507 16 56 01.6 21 12 42 0.049 T2
SDSSJ16562-44225 16 56 12.0 42 25 53 0.069 T2
SDSSJ17002+44008 17 00 13.7 40 08 55 0.094 T2
SDSSJ17012+43549 17 01 16.1 35 49 44 0.113 T2
SDSSJ1712645719 17 12 38.1 57 19 20 0.027 | T1 N
SDSSJ1715345739 17 15 18.5 57 39 31 0.028 T2
RXSJ17159+43112 17 16 02.0 3112 13 0.111 T2
SDSSJ1717346417 17 17 23.8 64 17 23 0.034 T2
SDSSJ1718345521 17 18 23.8 55 21 35 0.062 T1 N
IRASF17242+6339 17 24 36.6 63 37 24 0.175 T1 N
SDSSJ17286+5708 17 28 37.5 57 08 42 0.028 T1 N
SDSSJ17299+45823 17 29 56.6 58 23 50 0.027 | TIN
NGC 6393 17 30 21.6 59 38 22 0.028 T1 N
SDSSJ17319+45958 17 31 59.2 59 58 18 0.029 T2
MCG+10.25.061 17 32 12.2 59 56 29 0.028 T1 N
NGC 6418 17 38 09.3 58 42 53 0.029 T2
SDSSJ21093-0607 21 09 18.4 -06 07 54 | 0.029 T1 N
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201 SDSSJ2140910025 21 40 54.6 00 25 38 0.084 T2
402 RXSJ21594+40113 21 59 24.0 01 13 05 0.100 T2
403 SDSSJ2202040007 22 02 01.6 00 07 47 0.063 T1 N
404 | SDSSJ22052-0107 22 05 15.4 -01 07 33 0.032 T1 N
405 FIRSTJ22060-0821 22 06 02.6 -08 21 06 | 0.067 T1 N
406 | 11Zw177 22 19 18.5 12 07 54 0.082 | NLS1
407 | SDSSJ22227-0819 22 22 46.6 -08 19 43 | 0.082 T2
408 SDSSJ22330-0843 22 33 02.7 -08 43 49 | 0.058 T2
409 | NPM1G+12.0561 33 38.5 13 12 44 0.094 T2
410 | SDSSJ22404-0106 22 40 28.9 -01 06 50 | 0.127 T2
411 RXSJ224844-0009 22 48 24.7 00 09 22 0.053 T2
412 SDSSJ2254840046 22 54 52.3 00 46 31 0.091 T2
413 105287 23 09 20.3 00 45 22 0.032 T2
414 | SDSSJ23182+40015 23 18 15.6 00 15 40 0.030 T2
415 RXJ23273+1524 23 27 22.0 15 24 37 0.044 T2
416 | SDSSJ23328+40111 23 32 53.0 01 11 57 0.028 T1 N
417 | HS233841459 23 40 54.3 15 16 28 0.170 T2
418 NPM1G-09.757 23 48 01.6 -09 11 56 | 0.093 T1 N
419 | SDSSJ2357740039 23 57 43.8 00 39 18 0.023 T1 N
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Figura E.1: Espectros épticos de las galaxias MRK 335 y Tol 0109. Las dos graficas insertadas dentro de cada espectro
corresponden a la zona ampliada alrededor de 6087 A (izquierda) y 6374 A (derecha), respectivamente. El flujo estd en
unidades de erg.cm~2s71A~1. La longitud de onda estd en A.
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Figura E.2: Espectros 6pticos de las galaxias MRK 975, Fairall 9, MRK 573 y MRK 607. Las indicaciones y unidades son
las mismas que en la figura E.1.



183

40 -

30+

20+~

-15
F) x10

6000 6100 6200 6300 6400 n

oL ., v N o, T T T T
5000 5500 6000 6500
Longitud de onda (A)

16 F T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T
ESO 362-G0O18

14
12
10

-15
F) x10

6000

6100 6200 6300 6400

N~ o

5000 5500 6000 6500
Longitud de onda (A)

m T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T
35 TH1934-063A

25+
20+~
15

-15
F, x10

10

6000

5000 5500 6000 6500
Longitud de onda (A)

T T T T |
30 1H2107-097 -

25+

20+~

-15
F, x10

6100 6200

5000 5500 6000 6500
Longitud de onda (A)

Figura E.3: Espectros épticos de las galaxias 3C120, ESO 362-G018, 1H1934-063A y 1H2107-097
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Figura E.4: Espectros 6pticos de las galaxias AKN 564, MRK 1126, NGC 7469 y NGC 7674. Las indicaciones y unidades
son las mismas que en la Figura E.1.
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Figura F.4: Espectros épticos de las galaxias IRAS 1314444508, RXSJ13199+5235, SDSSJ13557+6440 y NGC 5548. Las
indicaciones y unidades son las mismas que en la Figura F.1.
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Figura F.5: Espectros 6pticos de las galaxias MRK 1392, SBS 15184593, SDSSJ15342+3034 y MRK 290. Las indicaciones
y unidades son las mismas que en la Figura F.1.
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