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Resumen. 

En la presente tesis se contemplaron dos partes temáticas. En la primera, se ha 

realizado una revisión y compilación bibliográfica sobre los temas de Núcleos Activos de 

Galaxias y de Lentes Gravitatorias. En la segunda, se hace un estudio de fotometría a tres 

blazares que se plantean como candidatos para presentar "\.rariaciones atribuibles a rnicrolentes 

gravitatorias. 

Respecto a los Núcleos Activos de Galaxias, se partió desde una revisión de gene­

ralidades y características, para ir luego a la fenomenología observada y modelos físicos que 

buscan su explicación. Se hace hincapié en la física y modelos de agujeros negros corno la 

teoría más viable que describe la mayor parte de la fenomenología conocida de los Núcleos 

Activos. Así también, se mencionan modelos en los que se plantean perturbaciones no 

axisimétricas sobre las galaxias que pudieran albergar tales núcleos activos, como los meca­

nismos para la inyección de materia hacia los discos de acreción alrededor de los agujeros 

negros supermasivos. Se concentra la atención en los objetos del tipo blazares (como los 

cuasares de violenta variabilidad en el óptico (OVV) y los objetos BL Lacertae), pues pos­

teriormente sobre objetos dentro de esta clasificación se desarrollará la tesis. 

Los blazares son objetos que presentan una variabilidad temporal del flujo muy 

violenta, con escalas de tiempo desde horas hasta años. Se han encontrado, correlaciones 

de variaciones de intensidad en diversos intervalos de longitud de onda del espectro electro­

magnético, con tiempos de retraso muy característicos de acuerdo a la posible región donde 

se produzcan los cambios. Sin embargo, hay variaciones en otras bandas espectrales que no 

tienen las mismas correlaciones. Se estudian los modelos que pudieran dar lugar a diferentes 

tipos de variación temporal en el flujo de energía. 

Los intervalos temporales de mayor interés en el presente trabajo son las escalas 

cortas, del orden de horas a días; en los cuales se presenta una paradoja con las leyes físicas 

si no se toman en cuenta efectos relativistas. En esta tesis, se exploran las posibilidades de 

ocurrencia de efectos extrínsecos a la región emisora principal. De este punto se sigue el 

planteamiento de la siguiente sección. 

Las lentes gravitatorias son concentraciones masivas en el universo que distorsionan 

la geometría espacio-temporal de sus alrededores, produciendo que los haces luminosos que 
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se propagan por las vecindades de tales pozos de potencial gravitatorio se desvíen. En la 

primera etapa de esta sección, se revisan las bases físicas de estos sistemas, atendiendo a las 

ecuaciones elementales de su formulación matemática. 

Una propiedad importante de las lentes gravitatorias es su acromaticidad, debido a 

que la magnificación no depende de la frecuencia de la onda afectada. La intensificación del 

brillo aparente viene dada por la razón de los ángulos sólidos cubiertos de la imagen respecto 

a la fuente. Los sistemas más propicios a considerarse como lentes gravitatorias son gala.."'<ias 

aisladas interpuestas entre la fuente (por ejemplo, un cuasar) y el observador, o bien un 

cúmulo de galaxias. 

Entre las consecuencias y aplicaciones de tales sistemas presentadas en esta tesis 

respecto a la astrofísica y cosmología observacional, se hace énfasis en un arreglo particular, 

conocido como rnicrolente gravitatoria; en este caso, además de los efectos producidos por 

la galaxia-lente, se tienen los producidos por algunos elementos de la misma, principalmente 

enanas cafés, estrellas con masas cercanas a la solar, y objetos de material degenerado, como 

enanas blancas, estrellas de neutrones y agujeros negros. Estos microlentes desvían la luz 

de la fuente produciendo la multiplicación de "microimágenes". Las separaciones angulares 

típicas entre las microimágenes son tales que no pueden resolverse a través de los telescopios 

actuales; sin embargo., este efecto lo observamos mediante variaciones en la luminosidad como 

superposición de todas las microimágenes. Al cambiar las posiciones ~elativas del cuasar, 

microlente y observador, variará la intensidad en escalas de tiempo cortas (de minutos a 

días). 

En caso de que la galaxia-lente produzca varias imágenes de la fuente, una forma de 

distinguir microvariabilidad producida por microlentes respecto de la intrínseca es a través 

de los efectos sobre el brillo aparente de las imágenes. Si las variaciones provienen de la 

fuente, éstas deben aparecer en todas las imágenes con el mismo patrón (aunque con retra­

sos temporales debido a diferencias de caminos ópticos); en cambio, si las variaciones son 

observadas con patrones diferentes en cada imágen (o en algunas de ellas no hay variación), 

entonces se tiene una señal clara de microlentes. En caso de no haber imágenes múltiples, 

se buscan formas "características" de variabilidad inducida por microlentes en las curvas de 

luz. 

En la presente :tesis se hace una revisión y recopilación de diagnósticos para el efecto 

de microlentes, planteándose así criterios de selección de objetos que pudieran ser posibles 

candidatos a tales fenómenos para su posterior estudio. 
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Para la segunda parte temática, se aplica el efecto descrito anteriormente al estudio de 

un grupo de blazares determinados como candidatos para microvariabilidad por microlentes. 

Los datos analizados corresponden a observaciones de tres blazares, llevadas a cabo con 

el telescopio de 2.1 metros del Observatorio Astronómico Nacional de San Pedro Mártir, 

B.C.N. en septiembre de 1994 (como parte de una campaña internacional dirigida por K.J. 

Schramm). Primero se hace el análisis fotométrico de apertura a imágen directa de los objetos 

3C 446, 3C 345 y 4C 5627, utilizando la paquetería de procesamiento de imágenes IRAF 

(Image Reduction Analysis Facility). A continuación se exponen los argumentos que llevan 

a considerar estos blazares como candidatos a ser afectados por microlentes gravitatorias. 

Entre otros argumentos, se analiza la variación de la magnitud en la banda R sobre las 

curvas de luz de los objetos observadas por diversos autores. Finalmente se estudian los 

datos acumulados, para plantear el seguimiento futuro del presente trabajo. 
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Núcleos Activos de Galaxias. 

" ... Nunca perrnitas, carnpo, que se agote 

nuestra sed de horizonte y de galope." 

11 

Oliverio Girando. 
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Capítulo 1: NÚCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS. 

§1.l GENERALIDADES. 

De toda la gama de objetos y fenómenos que ocurren en el universo, los Núcleos 

Activos de Galaxias (en adelante nos refiremos a ellos como NAG) son los más energéticos y 

luminosos que se conocen; además, tienen otra particularidad: algunos de ellos se encuentran 

en la frontera observable (para nosotros). Ésto trae consigo un hecho muy interesante, pues 

hablar de grandes distancias en astronomía lleva a estudiar eventos que sucedieron en etapas 

muy cercanas al origen del cosmos. 

Llamamos N AG a aquellas regiones centrales de las galaxias que emiten como fuentes 

compactas enormes cantidades de luz en casi todo el espectro. Schneider et al. (1992) 

consideran como núcleo activo a aquellos objetos extragalácticos que dan fuertes muestras 

de emisión no térmica en el continuo. Entenderemos aquí que la diferenciación entre radiación 

térmica y no térmica no es la misma que la distinción entre radiación estelar y gravitacional; 

por ejemplo, en la banda ultravioleta (UV) los N AG presentan un exceso de emisión conocido 

en inglés como "blue bump" ("joroba. azul") la cual es emisión térmica generada en un disco 

de acreción (al respecto de ello nos referiremos en el transcurso de este capítulo). Es muy 

posible que casi todas las galaxias presenten un núcleo activo, en el sentido de que haya otra 

fuente de energía además de la termonuclear proveniente de las estrellas (Blandford et al., 

1990). Lo que sí es evidente, es que la caracterización de esos objetos ha sido de acuerdo a 

resultados empíricos, tales corno características espectrales, morfológicas y de variabilidad. 

La energía de los núcleos activos se emite en prácticamente todas las longitudes de 

onda del espectro electromagnético. Toda una serie de objetos diversos comparten un tipo 

común de fenomenología; desde las galaxias conocidas como Seyfert, con un corrimiento al 

rojo no muy grande, o LINER en una vecindad próxima, hasta los objetos más lejanos y 

violentos que se hayan conocido, como los cuasares y los objetos tipo BL Lacertae. 
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§l.1.1 BREVE HISTORIA DE UN DESCUBRilvIIENTO. 

En 1943, C. Seyfert publica un trabajo en el que hace saber de su descubrimiento 

respecto a un grupo de galaxias espirales. Entre otras propiedades, la de mayor interés 

fue la presencia de un núcleo muy brillante. A partir de los espectros tornados a dichos 

núcleos, encontró que había grandes masas de gas en movimiento, con velocidades de miles 

de kilómetros por segundo. Sin embargo, este hallazgo no fue asimilado e interpretado en 

su época. Ya para la década de Jos cincuenta se descubrió una poderosa radiofuente extra­

galáctica con intensa luminosidad, llamada Cygnus A. Un estudio en radiofrecuencias mostró 

dos regiones extendidas con estructura de eyecciones de material relativista (conocidos corno 

jets) a distancias de kpc. Después se identificó la contraparte de la fuente en la emisión 

óptica, correspondiendo a una galaxia elíptica gigante. Aun así, en esa época todavía no se 

podía encontrar una relación que al respecto pudiera haber entre Ja emisión en radio y la del 

óptico. 

Posteriormente, en 1960 A. Sandage observó la parte óptica de otra fuente de radio, 

conocida como 3C48, misma que presentaba una apariencia estelar. Examinó a continuación 

su espectro y fotometría sin poder identificar las líneas de emisión obtenidas ni su índice de 

color respecto de los objetos conocidos hasta entonces. Fué para 1963 que Schmidt pudo 

reconocer las líneas de emisión de otra radiofuente similar, 3C273; tales líneas correspondían 

al hidrógeno en serie de Balmer y una de l\1g II para un objeto con un corrimiento al rojo 

de z = 0.158; además este objeto emitía con una potencia del orden de ~ l047erg s- 1 . En 

estos momentos se establecía el descubrimiento de nuevos y violentos objetos en los límites 

del universo observable. 

Aparte de la apariencia estelar de estos objetos, acuñados con el nombre de radio 

fuentes cuasi-estelares, tenían. además la peculiaridad de mostrar un exceso de color azul. 

Cuando los astrónomos se percataron de ello, buscaron en los catálogos estrellas con tales 

características y las observaron. \rarios resultaron ser cuasares, aunque no todos tuvieron 

fuerte emisión en radio, de donde se llegó a considerar a los cuasares como radio fuertes y 

radio callados en una primera subdivisión. 

Coi. los años, además de hallar un gran número de objetos que más adelante se 

agruparon como NAG, encontrando ciertas relaciones entre ellos, se ha ido modelando la 

física que está involucrada con objetos tan violentos. En la siguiente sección veremos las 

particularidades de cada clase mencionada en la literatura. Posteriormente, abordaremos el 

esque:rna físico más aceptado que delinea la fenomenología en cuestión. 
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§1.1.2 CLASIFICACIONES Y CARACTERÍSTICAS. 

Podemos considerar que los núcleos activos se encuentran clasificados en las siugientes 

subclases (Woljer, 1990): 

1.- Radio Galaxias (RG). 

2.- Radio Cuasares (QSR). 

3.- Blazares (BZR). 

4.- Cuasares Radio Callados (QSO). 

5.- Galaxias Seyfert 1 (Syl). 

6.- Galaxias Seyfert 2 (Sy2). 

7.- Regiones de Líneas de Emisión de Baja Ionización Nuclear (LINER). 

8.- Galaxias con brotes de formación estelar. 

9.- Galaxias IRAS Superluminosas (IRAS: Infra-Red Astronomical Satellite). 

1.- RADIO GALAXIAS. 

Entre los procesos galácticos que generan emisión significativa en radiofrecuencias 

tenemos la del hidrógeno neutro en el medio interestelar, la emisión de radio en nubes 

moleculares y la producción de electrones relativistas durante las explosiones de supern.ovas. 

Éste último es particularmente frecuente en galaxias espirales. Sin embargo, el término de 

Radio Galaxia se reserva para cuando se observan fuertes emisiones de radio (P1 . 4 GHz ~ 

1023·3 i-V H=-'). Se dividen las RG en Galaxias Radio Potentes (PRG) y Gal=ias Radio 

Débiles (\VRG), siendo la cota qu.;, las separa la potencia Pi.4 GH= = lü25W Hz- 1 (Blandford 

et al., 1990). Las PRG tienden a estar asociadas con galaxias elípticas muy luminosas 

con fuertes líneas de emisión en el óptico. Por otra parte, las WRG se asocian a galaxias 

elípticas menos luminosas, con líneas de emisión débiles o incluso ausentes. En amb0~ casos 

se les asocia con cúmulos ricos de galaxias. Las luminosidades de las RG P;1 el rango de 

radiofrecuencias se encuentran en el orden de 1042erg s-1 a 1045erg s- 1 (Carrillo, R.; 1988). 

1-... recuentemente, aparecen estructuras en forma de jets4 Pueden e.cistir dos grandes 

lóbulos de plasma antiparalelos, situados a una distancia de~ l06pc del núcleo. Se presume 

que en algunos casos, la emisión en el óptico también es radiación sincrotrónica. Dado que 

la vida de los electrones relativistas responsables de tal radiación es corta, se piensa que es 

necesaria la aceleración posterior a la emisión (es decir, durante el camino), posiblemente 

mediante irregularidades de un campo magnético en movimiento. Por otra parte, se ha 
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observado polarización lineal en radiofuentes extendidas, demostrándose con ello la presencia 

de campos magnéticos orientados uniformemente. 

La radiogalaxia conocida más cercana a nosotros es una elíptica gigante, llamada 

Centauro A. 

2.- RADIO CUASARES. 

Las características en radio de los QSR se parecen a las de las PRG, pero su imágen 

óptica está dominada por un núcleo no resuelto (B < l"), azulado (U - E< O) y luminoso 

(M,, < -22 o - 23, ie. del orden de 102 veces el brillo de una galaxia normal), con fuertes 

líneas de emisión anchas. En dicho rango del espectro, el núcleo tiende a ser muy variable 

y muestra frecuentemente polarización lineal. Variabilidades de diferentes comportamientos 

ternporales se asocian a longitudes de onda distintas. Sus corrimientos al rojo van desde 

fracciones de z hasta z - 4. Los más brillantes han sido detectados también corno fuentes 

de rayos X. 

Se ha observado una velocidad transversal aparente en los jets que emergen de algunos 

de estos núcleos activos que excede a la velocidad de la luz, en algunos QSR y objetos BL 

Lacertae. Tal velocidad superlurnínica ha sido observada por ejemplo en 3C 345, OJ 287 y en 

el propio BL Lac~ algunos de estos objetos serán revisados más detenidamente en secciones 

posteriores de la presente tesis. La interpretacion de las velocidades superlumínicas involucra 

efectos de geometría en jets relativistas orientados con ángulos pequeños respecto a la línea 

de visión del observador. 

La emisión en el continuo de los QSR cubre un gran intervalo, que va desde los rayos X 

hasta las radiofrecuencias. Aun así, su emisión no es homogénea ni tienen una curva de inten­

sidades como la modelada para cuerpo negro, mostrando un exceso de emisión en las bandas 

UV e IR. Los cuasares también muestran un cierto grado y ángulo de polarización (P) en la 

emisión de su radiación; de hecho, ello ha planteado una subclasificación en estos términos. 

Moore & Stockman (1981) definen por primera vez los cuasares de alta polarización (HPQ), 

los cuales presentan valores de polarización P > 33. Así mismo, denominaron cuasares de 

baja polarización (LPQ) a aquellos objetos con P < 2% (l\1oore & Stockman, 1984). Esa dis­

tinción en la polarización obedece más a una discontinuidad observada alrededor de P - 3% 

que a una determinación arbitraria (Stockman, Moore & Angel, 1984). La subclase de los 

HPQ es muy poco numerosa, apenas alrededor del 1 % de todos los cuasares. 
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3.- BLAZARES. 

En esta clasificación, se encuentran comprendidos los objetos tipo EL Lacertae {BL 

Lac) y los objetos Variables Ópticarnente Violentos (OVV de sus siglas en inglés). El término 

"blazar", propuesto por Angel & Stockman {1980), resulta de la combinación de los nombres 

de dos tipos de NAG: BL Lac y Quasar. Los BZR tienen polarizaciones muy altas en su 

emisión (P > 3%; de Diego, 1994) y variaciones muy violentas desde radiofrecuencias hasta 

rayos X. Además, se les ha detectado a algunos de ellos efectos de rnovirniento superlurn'Ínico 

{de lo cual hablaremos en la sección §LL3). 

Los BL Lac carecen casi totalmente de líneas anchas de emisión. Su espectro está 

dominado por el continuo no térmico, teniendo un máximo de luminosidad en el IR. Tienden a 

ser muy variables tanto en radio, en óptico y los rayos X; así mismo, tienen fuerte polarización 

en radiofrecuencias y óptico. La escala de tiempo de la variabilidad en las dos últimas regiones 

espectrales mencionadas puede ser menor de 1 día. 

Los OVV (también conocidos como "Flat Spectrum Radio Quasars", FSRQ) com­

parten muchas de las características de los BL Lac; sin embargo, difieren en que sí presentan 

líneas de emisión anchas. Schramm et aL {1994) definen como un OVV a los objetos que 

muestren variaciones 2_: 0.15 mag, con gradientes de al roen.os 5 mag al afio en el sistema de 

referencia en reposo para el cuasar. 

Más adelante en el presente capítulo retornaremos nuestra atención a esta subclase 

de NAG (introduciendo con ello a nuestros objetos de interés para la segunda parte de la 

tesis). 

4-- CUASARES RADIO CALLADOS. 

Ópticamente son semejantes a los QSR, pero no se les ha detectado emisión fuerte 

en radio. De hecho, se les ha situado como cota la emisión en radio medida a 5 GHz, 

PsaHz = 1024
-
7 W Hz- 1 , para delimitar entre QSR y QSO {Woltjer, 1990). También, la 

emisión en rayos X de los QSO tiende a ser más débil que la de los QSR. Hay algunos casos 

de estos objetos en los que se presentan líneas de absorción anchas; en tales casos se les 

distingue como una subclase más, denominada BALs. Conteos en estos objetos y QSR han 

indicado un predominio de QSO en el universo sobre los QSR, teniendo que del total de 

cuasares conocidos, el - 90% son radio callados y el - 10% restante son radio fuertes. 

El cuasar más cercano a nosotros (3C 73) se encuentra a un corrimiento al rojo de 

z ""' 0.004; el nombre de este cuasar está basado en el tercer catálogo de Cambridge para 

radiofuentes (Third Cambridge Radio Catalogue; ver Burbidge et al., 1977). 
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5.- GALAXIAS SEYFERT 1. 

Son galaxias espirales, generalmente de tipo temprano en las cuales su núcleo presenta 

características similares a los QSO, pero de luminosidad más baja. El límite de luminosidad 

en el que se acostumbra diferenciar las Syl de los QSO es lvfv = -23, el cual corresponde 

aproximadamente 1012 L 0 en esa región del espectro. Las líneas de emisión del hidrógeno 

(H I) son muy anchas, así como en el caso de otras líneas permitidas (He I, He II, Fe II). Los 

anchos de tales líneas son del orden de 103 krn s-1 . Por el contrario, las líneas prohibidas son 

más angostas (del orden de 102 krn s-1 ). Presentan además un exceso de luminosidad en IR, 

en el intervalo de 1 a lOµrn. 

6.- GALAXIAS SEYFERT 2. 

IV1ientras que las Syl tienen líneas anchas permitidas y líneas angostas prohibidas en 

sus espectros de emisión, las Sy2 tienen tanto líneas permitidas como prohibidas angostas; 

mismas que están en un intervalo entre los 200 y 700krn s- 1 . El continuo en las Sy2 es menos 

intenso que en las Syl. 

También pueden considerarse tipos intermedios de galaxias Seyfert, en la medida en 

que se parezcan más a uno u otro grupo de los mencionados. Las galaxias Seyfert más 

próximas conocidas se encuentran en el cúmulo galáctico de Virgo. 

7.- LINERS. 

Se caracterizan por fuertes líneas de baja ionización (O I, S II). Se les asocia con ga­

laxias espirales. En algunos casos sus cocientes de intensidades pueden semejar remanentes 

de supernova. Se ha catalogado a los LINER como una extensión de las Sy2 a bajas lumi­

nosidades (Osterbrock, 1991). Los LINER más débiles detectados tienen líneas de emisión 

con intensidades apenas por encima del límite tecnológico de los detectores actuales; por lo 

que debemos suponer de la existencia de más tipos de NAG aún no detectados. 

El núcleo de nuestra galaxia muestra en regiones del IR lejano, ondas milimétricas y 

en radiofrecuencias varias evidencias de una actividad nuclear débil. 

8.- GALAXIAS CON BROTES DE FORMACIÓN ESTELAR. 

Son galaxias con formación estelar que tiene lugar a una razón más alta que el prome­

dio durante la vida de la galaxia. Estos brotes pueden ser inducidos por fusiones (mergers) 

de galaxias o por perturbaciones en su morfología debido a interacciones gravitatorias. Hay 
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evidencia de que los NAG pueden tener en ocasiones tasas altas de formación estelar circun­

nuclear. De algún modo, hay cierta relación entre estos dos fenómenos, y eso lo abordaremos 

más adelante dentro del presente capítulo. 

9.- GALAXIAS IRAS SUPERLUMINOSAS. 

Son galaxias extremadamente luminosas en la región espectral del lejano IR (12 a 100 

µm); tales luminosidades son del orden de ~ 1012L 0 • Una gran parte de esta radiación se 

cree que es reemisión del polvo calentado por un NAG o un brote de formación estelar. 

Las galaxias espirales rara vez presentan emisión fuerte en radiofrecuencias, mientras 

que en las elípticas eso no es raro; de modo que, por lo general, se asocian las galaxias 

elípticas con objetos como QSR o BL Lac, donde Pi.4 GHz > 1025 W Hz- 1 • Y así como 

las Seyfert son fuentes radio calladas, se ha considerado de igual forma que Jos QSO tienen 

asociación con galaxias espirales. 

No se sabe aún si existen cuasares con z > 5. Si no se hallaran, podríamos tener algo 

de información de la época de la formación de galaxias o podría indicar que el universo se 

torna opaco para entonces; en el último caso quizá observaciones combinadas en rayos X con 

IR permitirían su detección. 

Para tener mejor noción de las diferencias en las líneas espectrales expuestas en la 

clasificación, presentamos en la Fig. 1 . 1 los espectros característicos de algunos grupos de 

núcleos activos (Veron-Cetty & Veron, 1993). 

§l.1.3 FENOMENOLOGÍA Y LA FÍSICA INVOLUCRADA. 

En esta sección veremos el comportamiento físico de los NAG, proponiendo al mismo 

tiempo los posibles modelos que describan y se ajusten a la fenomenología observada. 

Hemos mencionado ya que algunos espectros de NAG presentan líneas anchas de 

emisión, como el caso de los QSR, OVV y las líneas permitidas de las Syl. Dichas líneas se 

ha planteado que son emitidas en una región con una densidad de electrones relativamente 

alta (Osterbrock, 1993), en la cual todas las líneas prohibidas que pudieran emitirse se 

inhiben por desexcitaciones colisionales. En esta región de líneas anchas (BLR) el gas debe 

tener un amplio rango de velocidades. Por su parte, las líneas angostas (líneas prohibidas de 

Syl, así como las permitidas y prohibidas de las Sy2) pueden ser emitidas en una región de 
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menor densidad electrónica, en la cual las líneas prohibidas no se desexciten colisionalmente 

de manera apreciable. El rango de velocidades en esta región (NLR) deberá ser por lo 

tanto menor. La baja temperatura de las NLR, junto con la ionización observada indican la 

posibilidad de que la energía que entra a estas regiones se debe básicamente a fotoionización. 

Conviene aclarar que las regiones BLR y NLR son solamente los nombres de los extremos 

en una distribución continua de densidades, con diversas condensaciones y fluctuaciones. 

Las observaciones que se han hecho sobre las galaxias Sy2 muestran a las fuentes 

nucleares rnás enrojecidas; ello lleva a considerar la existencia de una gran cantidad de polvo 

calentado que reernite en IR una proporción de la radiación UV y de rayos X recibida de 

regiones más internas y que produce calentamiento por efecto Compton (Osterbrock, 1991). 
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La evidencia de absorción y dispersión es muy fuerte en las Sy2. En NGC1068 se 

observó emisión polarizada con el plano de polarización perpendicular al eje de simetría del 

núcleo (Antonucci & Miller, 1985). Tal polarización indica dispersión, siguiéndose entonces 

que debe haber un núcleo oculto posiblemente del tipo de Syl si lo vieramos de frente. Lo 

anterior, junto con el efecto de enrojecimiento ya descrito, llevan a proponer la existencia de 

un toroide de material absorbente alrededor del núcleo en su plano ecuatorial, que a su vez 

esconde a la BLR, permitiendo escapar la radiación solamente en el eje normal al plano y ser 

obseri,...ada por reflexión y dispersión. Empero, aún no ha sido probado que todas las Sy2 sean 

Syl con núcleo oculto; tal generalización pierde veracidad en las observaciones de galaxias Sy2 

de frente; además, prácticamente no se han encontrado más casos semejantes al presentado 

por Antonucci & Miller (1985). Existe un planteamiento alternativo, propuesto por Dultzin­

Hacyan (1995), al llamado esquema unificado de núcleos activos donde se considera que 

todas las galaxias Sy2 son Syl oscurecidas. Dultzin-Hacyan propone que la radiación debida 

al disco de acreción decrece, mientras que la contribución relativa a un brote de formación 

estelar circunnuclear crece (sobretodo en la banda IR del espectro), entre las Syl y Sy2. 

También en este esquema puede plantearse una secuencia con casos intermedios (como las 

Seyfert 1.2 y 1.5) y no niega la existencia de casos de Syl oscurecidas (ver también Mass­

Hesse et al., 1995; Dultzin-Hacyan &: Ruano, 1996; Fuentes & Krongold, 1997). 

Todo parece indicar que el modelo geométrico más plausible para la estructura de los 

NAG presenta simetría cilíndrica; la principal razón la dan las observciones hechas, debido 

a la estructura de los jets en radio cercanos al núcleo de varias galaxias acti"Va.S (Osterbrock, 

1993). Sin embargo, en la mayoría de los casos los jets no están alineados con el eje principal 

de la galaxia. 

rviuchas RG presentan características de jets en emisión de radio, el cual puede ser 

unidireccional o bidireccional. Algunos jets detectados inicialmente corno unidireccionales, 

al ser observados en un intervalo de frecuencias suficientemente amplio se perciben bidirec­

cionales y con intensificación de la luminosidad. Ésto lo podemos interpretar como causa del 

efecto Doppler sobre la materia moviéndose relativisticamente, en la cual el jet que se aprox­

ima al observador está intensificado, mientras que el que se aleja se ve debilitado. Los efectos 

relativistas introducen una fuerte anisotropía, y en consecuencia, el aspecto de la fuente con 

un jet depende en mucho del ángulo entre el eje y la línea de visión. Cuando se observa 

un jet con un pequeño ángulo con la línea de la visión, esperamos detectar emisión en una 

región muy compacta, con intensidades muy elevadas y rápida variabilidad, surgiendo con 

ello la subsecuente clasificación para blazares en objetos BL Lac y OVV. Aquí prácticamente 

no son visibles las líneas anchas de emisión, por las mismas razones de geometría. 
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Todas las caracterísicas antes mencionadas., así como la fenomenología observada de 

los NAG desde su descubrimiento ha llevado a plantear diversos modelos que describan tal 

comportamiento. El más aceptado en nuestros días se le conoce como rnodelo estándar y en 

éste se propone la existencia de un hoyo negro supermasivo (107 ---+ 1010 M 0 ) central rodeado 

de un disco de acreción (Blandford, 1990). A continuación presentamos dos representaciones 

afines de tal modelo de hoyo negro con disco de acreción., al cual seguiremos refiriéndonos a 

lo largo de esta sección: 

Fig.1.2 Esquemas de discos de acreción con hoyo negro para Núc1eos Activos. 

Un toroide de radio de algunos pe rodea al núcleo. Dentro de este toroide, se en­

cuentran las nubes de líneas anchas (BLR) moviéndose rápidamente; afuera están las nubes 

lentas de líneas angostas (NLR). 

La única fuente de energía posible que se conoce para explicar la descomunal emisión 

de un NAG (- 104Gerg s- 1 ) es la conversión de energía de origen gravitatorio. El mecanismo 

más plausible de liberación de parte de su energía es a través de un disco de acreción por el 

cual el material cae al centro, donde se encuentra un hoyo negro supermasivo. Es entonces 

que la generación de la energía en un núcleo activo tiene su origen básicamente en dos 

regiones; i) una mitad de la energía es producida por el disco de acreción y las nubes de gas 

(se produce emisión térmica por las regiones ionizantes). ii) La otra mitad de la energía se 

produce en la parte más interna del disco de acreción, teniendo éste proceso que ver con la 

pérdida de energía de amarre de la "órbita estable más próxima" del gas antes de caer hacia 

el boyo negro (el planteamiento de "órbita estable" refiere una "visión clásica"; recordemos 

que el planteamiento formal es más complejo). Para observar la eficiencia en la conversión 
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de energía, a partir de la ecuación E = rnc?, de un hoyo negro, comparemos los siguientes 

procesos: 

1) Fusión termonuclear 4H ---->He+ v = 0.013 

2) Hoyo negro de Schwarszchild (sin momento angular) = 103 

3) Hoyo negro de Kerr (con momento angular) = 40% 

-1) Aniquilación partícula-antipartícula = 100% 

La luminosidad n1.áxima que puede tener un objeto esférico para mantener el equilibrio 

entre la atracción gravitatoria dada por su propia masa M y la presión opositiva de la 

radiación, está dada por la ecuación de luminosidad de Eddington 

(1.1) 

donde rnH es la masa de un protón y ªT es la sección recta de dispersión electrónica o 

de Thompson (es decir, la fuerza que ejerce la radiación sobre los electrones libres). Una 

luminosidad mayor al límite de Eddington provocaría que la presión de radiación excediese 

a la atracción gravitatoria, llevando a la consecuente destrucción del disco de acreción. 

La masa calculada para un hoyo negro embebido en un QSO es del orden de 109 M0, 

mientras que en un núcleo Seyfert puede ser de ~ 108 Jvf0 . Los núcleos de galaxias Syl, 

típicainente tienen 'ralores de L ~ 10- 1 LE, mientras que para los cua..sares L ~ Le. Ésto 

nos lleva a pensar en la tasa de masa consumida necesaria para mantener esa luminosidad. Un 

cuasar tendría por consiguiente una vida de ,....._, 107 años, antes de acabar con su combustible. 

Siguiendo con este análisis podríamos pensar que muchas de las galaxias que no presentan 

actividad aparente, pudieran tener un hoyo negro latente, sin el gas y polvo cercanos con 

momento angular lo suficientemente pequeño para entrar en un disco de acreción. Al re­

specto, hay evidencias que enmarcan la posibilidad de un hoyo negro con masa M ;::,, 107 M 0 

en la espiral vecina M31; tal interpretación proviene de aplicar modelos de dinámica estelar 

a la dispersión de velocidades y rotación medidas (Dressler & Richstone, 1988; Kormendy, 

1988). 

En algunos núcleos activos se dan lugar otros fenómenos más, que involucran efectos 

relativistas e inclusive son de gran importancia para su estudio y comprensión. Uno de ellos 

ya lo mencionamos someramente en la sección anterior; éste es el del movimiento super­

lumínico. En algunos blazares se han detectado estructuras de inhomogeneidades del plasma 

eyectadas de la fuente con velocidades aparentes, en su proyección sobre el cielo, mayores 

que la. velocidad de la luz; recibiendo por ello el nombre de expansiones superlumínicas. 
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Sin embargo, tal expansión es sólo un efecto de la geometría del sistema en una situación 

relativista (con un ángulo O entre el eje del jet y la línea de visión muy pequeño). Otros 

fenómenos relativistas observados en los blazares son el direccionamiento por efecto Doppler, 

y la intensificación por efecto Doppler. Ambos parten de que la emisión de los bla.zares está 

dominada por el jet. La emisión anisotrópica debida al jet> el ángulo formado por este último 

con la línea de la visión O -+ O, y la velocidad ultrarrelativista (con un factor de Lorentz 

-y = (1 - v/c)- 1 1 2 >> 1) de las estructuras que se encuentren en dicha región provocan 

un efecto relativista de direccionamiento de los fotones siguiendo al vector de movimiento 

de tales estructuras. En el caso de la intensificación por efecto Doppler? el resultado adi­

cional es la amplificación de la energía en el sistema de referencia del observador (para la 

determinación matemática y tratamiento formal de estos fenómenos, ver Benítez, 1997). 

Regresemos al disco de acreción; ya n1encionamos que el continuo ionizante proviene 

de esta región. Hemos visto además que las líneas de emisión son generadas en las nubes de 

gas circunnucleares; estas nubes se distribuyen discretamente en el espacio, pues se detecta 

el continuo del disco que escapa entre ellas. La distribución energética del continuo de 

las galaxias activas en los 4 eV a 2 keV presenta un exceso o protuberancia, conocido del 

inglés como 'blue bump', el cual se cree que es emisión térmica de la región intermedia del 

disco por calentamiento (r...,; 105 K) debido a componentes de viscosidad, superponiendo una 

curva de cuerpo negro a la distribución energética de serie de potencias del resto del disco. 

La viscosidad del disco de acreción hace que el material vaya reduciendo su radio orbital, 

cayendo al hoyo negro y convirtiendo a.sí parte de su energía gravitatoria en térmica (Rees, 

1984; Blandford, 1990). La temperatura efectiva. en el disco aumenta conforme se consideren 

regiones cada vez más próximas al hoyo negro. En tales circunstancias, es posible que en la 

región interna del disco de acreción se lleve a cabo la generación de energía que produzca la 

emisión de rayos X. Pero esta radiación no es la más energética que se emite en las regiones 

centrales de los núcleos activos; se sabe que hay emisión en rayos ¡ provenientes de partículas 

subatómicas ultrarrelativistas asociadas al pozo de potencial gravitatorio alrededor del hoyo 

negro {Von l\.1ontigny et al., 1995, encontraron emisión de rayos ¡ con energías entre los 

30MeV y 5GeV en blazares). Los únicos otros procesos astrofísicos que se conoce generen 

emisión en rayos / son de las explosiones de supernovas y a través de campos magnéticos en 

estrellas de neutrones. 

Un cierto número de cuasares, en particular de gran corrimiento y luminosidad ele­

vada, emiten más fotones ionizantes de lo que predicen los modelos de disco de acreción. Así 

también, la masa del hoyo negro central requerida para producir la luminosidad de algunos 

NAG es mayor que la requerida para producir el correspondiente UV. Eso sugiere que la 
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distribución energética de la región del continuo ionizante de los núcleos activos está incre­

mentada en comparación con varios modelos (Gondhalekar et al., 1996). Hay evidencias de 

que la forma y luminosidad del 'blue bump' es independiente del corrimiento al rojo de los 

NAG y sus luminosidades en UV. Al no cambiar la forma. del 'bump' con la luminosidad, 

indica que la. temperatura efectiva del disco (si el 'blue bump' es por emisión de la región 

interna del disco) es independiente de la luminosidad. Esto provee una explicación para la 

variabilidad casi simultánea en las bandas del continuo en rayos X, UV y ópticas. Variaciones 

en UV están aparentemente correlacionadas con aquellas en la región de rayos X de 2 keV. 

Estas correlaciones pueden sugerir que la radiación UV y posiblemente también la ionizante 

en los núcleos activos es radiación de rayos X reprocesados por calentaniiento y reemisión. 

§l.2 VA.R.IABILIDAD. 

La mayor parte del conocimiento que se ha ido forjando sobre la estructura de los 

NAG se ha deducido a partir de estudios de variabilidad. El descubrimiento de significativos 

cambios en las intensidades de estos objetos dentro de intervalos de meses o añ.os llevó 

a considerar las dimensiones compactas de los mismos, donde se excluía de antemano un 

origen estelar a tal densidad de luminosidad. 

En la escala de años, la variabilidad ha cambiado la clasificación de algunos núcleos 

activos. Por ejemplo, hay observaciones donde se manifiesta un paso de Syl a Sy2, o inclu­

sive de BL Lac que al cabo de unos años presenta características de Syl (ver por ejemplo 

Ulrich, 1981). Dado que las radiofuentes tienen tiempos de vida de millones de años, puede 

esperarse que los núcleos ópticos de un QSR puedan desvanecerse antes que la emisión en 

radio disminuya convirtiéndose el objeto en una RG. Ahora bien, el tipo de variaciones que 

contemplaremos principalmente no serán las propias de ideas evolutivas sobre los NAG, sino 

aquellas de escalas de tiempo cortos {desde niinutos hasta algunos años),. en las que se cree 

que hay involucrados procesos físicos en las regiones internas del N AG o efectos externos 

diversos que producen la apariencia de variabilidad. 

Algunas variaciones en el brillo de los núcleos activos suceden en escalas de tiempo 

muy rápidas, y con variaciones en la magnitud de apenas algunas décimas o centésimas. El 

primer reporte de tal tipo de variabilidad en cuasares lo dan Matthews & Sandage (1963), 

planteando como "fluctuaciones a corta escala,... lo que hoy entendemos como rnicrovari­

abilidad. El artículo de Mathews & Sandage no fue considerado dentro de los estudios y 

revisiones de microvariaciones sino hasta tres décadas después (Dultzin-Hacyan et al., 1993). 
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Las escalas en variación de brillo y tiempo son rnuy cortas, con ,C:,,.rn ~ 10-" rnag y L!!..t de 

minutos. 

Hay dos posibles regiones donde pueden darse los procesos que produzcan va.riaciones 

a corta escala ten1poral. Una de ellas es el disco de acreción~ en la cual se plantea la generación 

de inestabilidades en los discos que dan lugar a destellos (Wiita et al., 1991). La otra 

estructura de peso en la emisión de fotones que puede dar lugar a variaciones rápidas es la de 

los jets. En éstos~ el mecanismo al cual se ha recurrido para explicar variabilidad es mediante 

choques de plasma que producen una compresión del campo magnético desencadenando 

destellos radiativos (;.,,farscher & Gear, 1985). Cualquier variación en la intensidad de la 

radiación ionizante central del NAG desencadena cambios en la emisión de líneas anchas 

al ser fotoionizada.s las regiones BLR. El retraso entre variaciones a diferentes frecuencias 

se deberá al desplazamiento espacial entre las regiones emisoras de continuo y de líneas 

respectivamente. Por ejemplo, el tiempo de retraso entre la aparición de cada evento en 

distintas frecuencias va de horas .i días en el régimen de UV y rayos X, semanas o meses en 

el rango óptico, y de meses e inclusive años en las radiofrecuencias. Como caso particular 

tenemos la variabilidad en blazares, pues la emisión que recibimos de estos objetos provien~ 

casi en su totalidad del jet (de acuerdo al esquema unificado de NAG radio-fuertes, el cual 

plantea que el jet está prácticamente alineado con la línea de visión entre el observador y el 

objeto). Entonces las variaciones de brillo han de atribuírse a esta región y no tanto al disco 

u otras más extendidas. 

La variabilidad de los NAG, en general no es periódica en escalas de tiempo cortas, 

mientras que a escalas mayores (años) se ha confirmado al menos en un caso la existencia de 

variaciones cuasi-periódicas; este es el ca.so del blazar OJ 287. Las regiones de emisión deben 

estar influenciadas por evolución dinámica. del núcleo. Wagner (1993) propone un modelo 

geométrico para explicar un caso particular de un triple destello en 3C 345 ocurrido poco 

después de 1990. Este modelo atribuye la causa del destello al movimiento helicoidal de una 

inhomogeneidad eyectada del núcleo a través del jet relativista, suponiendo una orientación 

del observador casi colineal con el eje del flujo de plasma. De lo anterior, obtiene que las 

oscilaciones en la trayectoria de un elemento del plasma causan oscilaciones en la intensidad 

observada. Aún así, dicho modelo no logra ajustar del todo con las curvas de luz. Por 

su parte, Heidt (1993) presenta una muestra de objetos tipo BL Lac que en muchos casos 

presentaron patrones de variabilidad cuasiperiódicos, mismos que no se pudieron explicar 

con el modelo de choques en los jets. Se ha planteado incluso la existencia de sistemas de 

hoyos negros supermasivos binarios para explicar la variabilidad periódica en núcleos activos 

como los blaza.res (Sillanpaa et a.!., 1988; Lehto & Valtonen, 1996); en algunos casos, corno 

el de OJ 287, con resultados satisfactorios. A.un así, todavía es difícil explicar las variaciones 
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rápidas con modelos intrínsecos al NAG. Así mismo, es difícil decir que las microvariaciones 

en los núcleos activos tienen un origen exclusivamente no-térmico. 

Existen también algunas explicaciones alternativas para la variabilidad rápida; en 

ellas se presupone que la variabilidad no proviene del núcleo activo, sino de fenómenos fuera 

de él. A tal tipo de variación la conocernos como extrínseca. Dos explicaciones dentro de tal 

categoría son: los efectos de microlentes gravitatorias (que abordaremos con detalle en los 

siguientes capítulos), y refracción interestelar en radiofrecuencias. El problema con la última 

es que la dependencia en A del centelleo excluye cualquier variación en frecuencias ópticas; 

de modo que las variaciones no podrán deberse a dispersión, dada la aparente correlación 

entre el radio y óptico (que en ocasiones se observa y otras no). 
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"Todos los humanos estarnos hechos 

de la sustancia con la que se trenzan los sueños." 

W. Shakespeare. 
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Capítulo 2: LENTES GRAVITATORIAS. 

§2.1 ¿QUÉ ES UNA LENTE GRAVITATORIA? 

Conviene remitirnos a la Teoría General de la Relatividad enunciada por A. Einstein, 

para dar respuesta a la pregunta con la que iniciarnos el capítulo. Acorde a dicha teoría, el 

campo gravitatorio de un pozo de potencial dado, distorsiona la geometría espacio-temporal 

de sus alrededores ocasionando entre otras cosas, la desviación de las trayectorias de haces 

luminosos al propagarse por la vecindad del mismo. 

La fenomenología producida por esta desviación de la luz, es en extremo interesante, 

a la cual se le han encontrado consecuencias y aplicaciones importantes en el campo de la 

astrofísica y la cosmología observacional. Algunas posibilidades de estudio e investigación que 

podemos mencionar, y que surgen de tal fenomenología, son la determinación del parámetro 

de Hubble Ho, el cálculo de masas de galrudas y cúmulos galácticos, así como la posibilidad 

de entender la naturaleza de la materia oscura y su distribución en el universo, además de 

arrojar estimaciones sobre el tamaño y estructura de cuasares. 

Las concentraciones masivas en el universo, que pueden ir desde estrellas y galaxias 

aisladas hasta cúmulos galácticos, actúan como una especie de lentes al curvar trayectorias 

de rayos de luz. En adelante las identificaremos propiamente como lentes gravitatorias. 

§2.1.1 UNA LARGA HISTORIA .. 

"Query l. Do not Bodies act upon Light at a distance, and by their action hend 
its Rays~ and is not thi.; action (caeteritl paribu.<i) strongest at the 
least distance?ºº 

Newton; Optics. 

Tal como nos indica la cita del inicio de esta sección, ya desde 1 704, en la primera 

edición de su libro uÓptica ", y considerando a la luz compuesta por constituyentes elemen­

tales, l. Newton se cuestionó si el campo gravitatorio de un objeto masivo podría curvar los 

rayos luminosos, al actuar sobre ellos tal y como lo hace sobre las trayectorias de partículas 

materiales. Para 1783, J. Michell indicó la posibilidad de que un objeto con masa de cientos 

de veces la solar, provocaría que cualquier rayo luminoso emergente de dicho objeto retornara 
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debido a efectos gravitatorios; tal objeto "negro" sería detectable únicamente por la inter­

acción con sus alrededores. En estas mismas fechas, P.S. Laplace apuntó que un objeto 

podría llegar a ser tan masivo que ni la luz saliera de él. 

Para que una partícula escape del campo gravitatorio de un cuerpo de masa M, debe 

tener una velocidad inicial vo mayor que la velocidad de escape, ie., v 0 > v~ = ~- Al 

reducir R, v 0 crece, hasta el límite donde v 0 = e~ en el cual se define el radio de Schwarzschild 

R. -
2GM 
~ 

(2.1) 

Un hoyo negro estático tiene un horizonte de eventos dentro del cual ninguna señal 

puede viajar hacia afuera, inclusive la luz. 

Un siglo después al trabajo de Newton, J. Soldner publicó un artículo en el cual 

investigó el error en la determinación de las posiciones angulares de estrellas debido a la 

desviación de la luz; todo ello a partir del desarrollo de la mecánica newtoniana. 

Durante la elaboración de la Teoría General de la Relatividad, Einstein predijo que un 

objeto masivo curva el espacio-tiempo en su vecindad y que cualquier partícula (incluyendo a 

los fotones) se moverá sobre las geodésicas definidas en el espacio curvado. En 1907, discute 

por primera vez la desviación de un rayo de luz al hablar de las influencias de la gravitación 

sobre fenómenos ópticos (Einstein, 1907). Para 1911 retoma el tema en un análisis para la 

determinación del ángulo de desviación, empleando resultados de su naciente Teoría General 

de la Relatividad (como el que la velocidad de la luz en un campo gravitatorio es función 

de la posición) y un tratamiento básicamente de cinemática New-toniana {Einstein, 1911); 

el resultado, aunque con enfoques novedosos entonces, no difirió todavía mucho del caso 

clásico. Es en 1916 que obtuvo la expresión para el ángulo de desviación de un haz luminoso 

que pasa cerca de un atractor gravitatorio, ya en términos puramente de la Teoría General 

de la Relatividad (Einstein, 1916): 

&(R) = 4~1:: 2R. 
---¡¡- (2.2) 

Al realizar el cálculo para un rayo de luz proveniente de alguna estrella lejana que 

pasara en las proximidades del Sol, predijo que el ángulo de desviación resultaba ser de 

1.7", a diferencia de la determinación Newtoniana que arrojaba un valor de 0.87" _ Dicha 

predicción se corroboró durante un eclipse total de Sol en 1919 (Eddington, 1920). 
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Unos años más tarde, A.S. Eddington (1920) fué el primero en proponer la posible 

formación de imágenes múltiples de una estrella de fondo debido a los efectos gravitatorios 

producidos por otra estrella más próxima. Posteriormente, O. Chwolson sugirió que para 

el caso de una alineación perfecta entre el observador, una estrella-lente y otra estrella de 

fondo, se tendría una imagen de la última en forma de anillo centrado en la estrella-lente; tal 

anillo comunmente es referido como el "anillo de Einstein". Por su parte, en 1937 F. Zwicky 

planteó la posibilidad de poder encontrar imágenes producidas por lentes gravitatorias a 

partir de los objetos extragalácticos, más que de estrellas como hasta entonces se pensaba. 

Consideró desde entonces, que el descubrimiento de tales sistemas daría, entre otras cosas: 

i) una prueba adicional de la Teoría General de la Relatividad; ii) la posibilidad de ver fuentes 

extragalácticas ( "extragalactic nebulae") a distancias mayores de las que se obtendrían si 

no hubieran sido afectadas por efectos-lente (ie., ya plantea que las lentes gravitatorias 

intensifican el brillo aparente del objeto afectado); iii) y por último, un método alternativo 

para medir la masa de las galaxias (Zwicky, 1937a y b). 

Las investigaciones al respecto perdieron interés por varios años, hasta que en 1963 

Schmidt descubre los cuasares y revive la teoría de lentes gravitatorias. Y es hasta 1979 

que se descubre, casualmente, el primer ejemplo de un sistema de lente gravitatoria en la 

imagen doble del cuasar Q0957+561 A & B. Los descubridores fueron Walsh, Carswell y Wey­

mann (1979). Desde entonces el desarrollo de esta rama de estudio ha arrojado información 

astrofísica y cosmológica de gran valía, que en muchos casos no habría podido obtenerse por 

otros métodos. 
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§2.1.2 BASES FÍSICAS.* 

§2.1.2.1 UNA IDEA PRELIMINAR: LENTES ATMOSFÉRICAS. 

Antes de abordar la situación física de las lentes gravitatorias, consideramos útil e in­

teresante revisar el paralelismo que se ha encontrado con los efectos de refracción producidos 

en las capas más bajas de la atmósfera, llevando a la desviación de los rayos luminosos. 

Las lentes atmosféricas se producen como consecuencia de gradientes de temperatura 

y densidad muy marcados para regiones muy cercanas al piso (situación· común en desier­

tos); sometiendo de tal forma a la luz a considerables desviaciones en su trayectoria. Las 

variaciones de tempera.tura y densidad de las capas de aire pueden verse como ira.ria.bles que 

implican un índice de refracción dependiente de la altura, n(z), tal como observamos en las 

Fig. 2 .1 a) y b) (Refsda.l & Surdej, 1994). 

observador 

Fig.2.1 a) Fig.2.1 b) 

Fig.2.1 a) Formación de espejismos atmos~éricos. 

Fig.2.1 b) Distribución de n(z) respecto a 1a a1tura. 

* Actualnlf'nt.f? puede accederse a información sobre Lentes Gravitatorias y tópicos relativos (MACHO., 

OGLE~ EROS) desde páginas de internet: 

http://vela.astro.ulg.ac. b<=!:/ grav .lens/ gra.v-1.ens.html 

http://ww-w.astro.princeton.edu/- ogle/ 

http://wwwmacho.n.l.cma.ster.ca/ 

http:/ / darkstar .astro. wa..c;hington.edu/ 

http://www.lal.in2p3.fr/EROS/ 
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Al estar la superficie del suelo más caliente que el aire ambiental, la refracción del 

aire lleva a la luz a curvarse hacia las regiones de aire más frío, produciendose una ima­

gen invertida y deformada, por debajo de la fuente. Bajo circunstancias especiales de las 

condiciones atmosféricas, pueden llegar a producirse imágenes múltiples dada la existencia 

de varias geodésicas entre la fuente y el observador. 

De acuerdo con Refsdal & Surdej (1994), las lentes atmosféricas preservan el brillo 

superficial al igual que las lentes gravitatorias (y a diferencia de las lentes ópticas). Se sigue 

entonces, que la intensificación de un espejismo luminoso está dada por la razón del ángulo 

sólido de la imagen observada (por efecto lente) a la de la fuente (sin el efecto lente); situación 

que, como veremos más adelante, comparten con las lentes gravitatorias. 

§2.1.2.2 ECUACIONES BA..SICAS. 

El conjunto de ecuaciones que determinan los sistemas de lentes gravitatoria...::; tal como 

se manejan en la actualidad fué derivado inicialmente por Refsdal (1964a). En la presente 

tesis usaremos la notación planteada por Schneider et al. (1992), que es equivalente a la de 

Refsdal y está. ampliamente difundida dentro de la teoría de lentes gravitatorias. 

Consideremos el esquema de la Fig . 2 . 2, en el cual tenemos una masa deflectora L 

y una fuente distante S (por ejemplo, un cuasar), localizadas a una distancia Dd y D. del 

observador O, respectivamente. Esta configuración plantea un caso general y simplificado a 

la geometría euclideana. Además, se considera a los sistemas-lente como estáticos; lo último 

tiene su razón en las escalas de tiempo que intervienen, de acuerdo a las velocidades transver­

sales relativas. Definimos a la línea de la visión como la recta que conecta al observador con 

la masa deflectora. La separación, proyectada sobre dicha línea, entre la fuente y la masa 

deflectora le llamaremos DJ.... Las distancias involucradas sugieren que las dimensiones de 

la fuente, la masa deflectora y el observador sean despreciables, de modo que pueden con­

siderarse ubicados cada uno en planos perpendiculares a la línea de la visión; mismos que 

relacionaremos como plano-fuente, plano-lente y el plano del observador. Inclusive, en caso 

de que la masa defl.ectora tenga una sección recta significativa (como el ca.so de un cúmulo de 

galaxias), supondremos su distribución de masa proyectada al plano-lente, para los efectos 

del presente análisis. 

La separación angular real de la fuente con respecto a la línea de la visión es f3, 
misma que se observaría si no estuviera influenciada por el campo gravitatorio de L; sin 

embargo, dada la desviación de los rayos, la línea SO no es una trayectoria física del haz de 
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L o 

DJs DJ 

Ds 

Fig.2 .. 2 Geometría general de lente gra·.Titatoria. 

luz. Otras trayectorias sí conectan a S con O al curvarse la luz en el plano-lente; ésto es, un 

rayo de luz que pase a cierta distancia, o parámetro de impacto, e, de la lente se deflecta un 

ángulo & (€ se puede ver como parámetro de impacto en similitud a un análisis de colisiones 

entre partículas). La nueva. trayectoria del rayo luminoso produce para el observador una 

imagen I de la fuente S, pero en una posición angular (J respecto a la línea de la visión. 

En términos de € = (E, 77), como vector angular en el plano-lente (E, 77 son coordenadas en el 

plano perpendicular a la línea de visión y que tienen como centro a la lente), el ángulo de 

desviación (ec. 2.2) se rP~c;cribe como 

&(€) 
4GlvI 2R. 

c2.; =T (2.3a) 

Si la masa deflectora no pudiera considerarse puntual, es posible descomponer la 

distribución de materia en sus elementos rni y hacer uso del principio de superposición, de 

modo que tengamos, para un caso de distribuciones discretas (Schneider et al., 1992) 

(2.3b) 

donde (··describe la posición del rayo de luz en el plano-lente, y~; la posición de la masa rn;. 
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Llevando la ecuación anterior al caso de una distribución continua de masa, donde d2t; 
corresponde a un elemento de superficie en el plano-lente, y E(~) es la densidad superficial 

de masa en la posición ~que resulta al proyectar la distribución volumétrica real a un plano; 

tenemos entonces 

(2.3c) 

Si querernos que (2.3) se cumpla en cualquiera de sus casos, es necesario que el rayo 

luminoso pase a una distancia de la lente tal, que sus efectos gravitatorios sean débiles 

({' << {), de modo que el ángulo de desviación sea pequeño; así mismo, la distribución de 

materia de la lente debe ser casi estacionaria (v1~nte <<e). 

La densidad superficial de masa :E(~) puede modelarse para diversas distribuciones; 

como una masa puntual, una distribución esférica isotérmica, o bien un disco que simule una 

galaxia espiral. La densidad de masa superficial promedio de la lente, evaluada dentro del 

parámetro de impacto, debe ser mayor que la densidad crítica superficial de masa 

c?D ... 
(2.4) 

donde esta densidad superficial de masa es una condición para la generación de imágenes 

múltiples. Ecr es mayor para corrimientos al rojo pequeñ.os. Ésto nos lleva a considerar 

que para un modelo de lente dado, con cierta densidad superficial de masa :E0 , la densidad 

adimensional de masa central ~0 = E 0 /Ecr se vuelve menor a corrimientos chicos, y las 

imágenes múltiples son posibles cuando Ko > l. 

Como vimos previamente, debido a la desviación de la luz, la trayectoria SO no 

conecta físicamente a la fuente con el observador. Sin embargo, es posible tener una trayec­

toria que sí logre la conexión. En particular tomemos SPO; dicha trayectoria estará deter­

minada como sigue: en el plano de visión del observador, la separación angular de la imagen 

I respecto a la masa-lente será O, y la correspondiente para la fuente es /3. De aquí podemos 

calcular la relación 

/3 =e -w, 

donde w es Ja separación angular entre la fuente y su imagen. De la geometría del problema, 

los ángulos involucrados aquí son muy pequeños, y podernos hacer aproximaciones de las 
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relaciones trigonométricas tales que resulten en 8 = t;/ Dd, y apoyándonos de la ley de los 

senos, también w = '9J:&(~), para obtener la ecuación 

(2.5a) 

La segunda igualdad, nos lleva a reescribir la ecuación de forma más evidente en 

términos de la separación angular de las imágenes observadas, respecto a la masa-lente, 

como 

0 2 
- /38 - °'~ o (2.5b) 

donde definimos un ángulo característico, a 0 , en el plano-lente 

.¡4GM D<L. ..¡ Dd.. 
<>o= --~-D D = 2 R"D D ; 

~ d • d • 
(2.6) 

y las soluciones a (2.5b) 

8i.2 = ~ (/3 ± V 4oij + /32 ) (2.7) 

representan la. separación angular de cada imagen de la fuente respecto a. la. masa-lente. 

De la ecuación (2. 7) podemos determinar la separación angular entre las imágenes L:>.8 

{remarcamos el hecho de que nuestro eje de referencia es la línea de la visión, para. entender 

entonces porqué la. suma de las separaciones angulares es la resta algebraica): 

(2.8a) 

así mismo, la separación angular f3 puede determinarse en términos de las posiciones angu­

lares 8 1 y 82: 

(2.Bb) 

Nuevamente, considerando la aproximación a los planos normales a la línea de visión, 

tomam.;,. { en el plano-lente, así como iJ y & en el plano del observador; que junto con el 
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vector angular definido para el plano-fuente if = D .• iJ, llevan a la obtención de las ecuaciones 

generales de la lente a partir de (2.5a): ' 

- - Dd.. -
/3 = B - D .• &(.;), (2.9a) 

(2.9b) 

Notemos de la ec. (2. 7), que si /3 = O, entonces Bi.2 = B = a:0 y en lugar de tener 

sólo un número discreto de imágenes, la geometría del sistema hace evidente una situación 

de simetría rotacional, produciendo un anillo-imagen alrededor de la línea de la visión. El 

ángulo característico podemos identificarlo entonces con la mitad del ángulo del anillo de 

Einstein subtendido por la imagen de una fuente desviada por una lente gravitatoria en 

alineación perfecta. Ésto nos lleva a definir otros parámetros, como Ja longitud característica 

en el plano-lente, c;0 , y en el plano-fuente, 770 , de acuerdo al plano donde describan el radio 

del anillo de Einstein: 

(2.lOa) 

y 

TJo = a:oD .• (2.lOb) 

l.7na pregunta inmediata que podemos hacernos es si al perder la alineación, el anillo 

de Einstein se fragmentaría en dos arcos, o se tendría tan sólo el caso de dos imágenes. Con la 

mínima desviación axial del anillo de Einstein se tendría un arco y, opuesto a él, una imagen 

"normal" (puntual). Tal desviación hace que el segundo arco se transforme en la imagen 

"normal"~ que pudiera ser difícil de detectar. Los arcos luminosos generalmente no se ven en 

pares. Por otro lado, aún cuando el sistema esté en alineación perfecta, si la simetría de la 

misma lente está rota (debido a posibles perturbaciones no axisimétricas, como vimos en el 

capítulo anterior), el anillo se divide en cuatro imágenes, con intensificaciones comparables 

en pares opuestos (Schneider et al., 1988; Schneider et al., 1992. Ver también el Apéndice 

de esta tesis para el caso de la "Cruz de Einstein", así como la Fig. 2. 3 para ejemplos de 

imágenes múltiples y arcos). 
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... • . 

-· ..... 
a) 

b) 

~·· 

.·~. 

-· d) 

Fig.2.3 Arcos e imágenes mú1tip1es producidas por cuasares a:fectados por 1entes 

gravitatorias. De arriba a abajo: a) Abe11 2218, b) ''Cruz de Einstein~~ (2237+035); 

y en 1a 1~nea inierior. de izquierda a derecha: e) Q 0957+561 A & B. y d) B 1938+666. 

A continuación revisaremos el fenómeno de la intensificación del brillo aparente de 

las fuentes afectadas por lentes gravitatorias. Hay que aclarar que el planteamiento que 

haremos es para cuando las dimensiones de la lente respecto a la fuente son tan grandes 

que la primera no llega a resolver espacialmente las regiones que componen a la fuente; más 

adelante introduciremos la situación donde algunas regiones particulares de la fuente pueden 

ser afectadas por lentes gravitatorias. 

Sabemos que la desviación diferencial de la luz en un campo gravitatorio altera la 

sección recta de un haz de rayos luminosos. Asimismo, el número de fotones se conserva, 

ó(e) es independiente de la emisión o absorción, y la intensidad específica Iv es constante a 

lo largo del rayo. 
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Consideremos una fuente con brillo superficial Iv, la cual, en ausencia de la desviación 

gravitatoria, subtiende un ángulo sólido dw,,. = As/ n; sobre el cielo, tal como vemos en la 

Fig. 2. 4. El flujo de dicha fuente es entonces 

Sv,. = Ivdw,,. (2.lla) 

Al someter al haz luminoso a la desviación gravitatoria, habrá un cambio del ángulo 

sólido dwr = Ar/ D;j. Como la desviación de la luz no altera ni la frecuencia de la onda ni 
su intensidad, el flujo observado para la imagen es 

(2.llb) 

···················~····· 
L 

o 

D, 

Fig.2.4 Deformación de1 án.gu1o só1ido subtendido por una Íuente. 

Por lo tanto, el cambio en el flujo de la imagen respecto a la fuente está dado por un 

factor de intensificación 

µ= Sv, 
Sv. 

(2.12) 

misDIO que se entiende como la razón de áreas cubiertas. La intensificación es independiente 

de la frecuencia de radiación deflectada. 

Inclusive, es posible demostrar que entre las imágenes producidas por una lente gra­

vitacional, al menos una de ellas tendrá.µ~ 1 (Schneider, 1984; Blandford & Narayan, 1986). 
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Ésto, aparentemente contradictorio con la ley de conservación de la energía, se resuelve a 

través de modelos cosmológicos. En esencia, la deformación espacio-temporal que produce 

la masa deftectora debe considerarse al calcular la conservación de flujo. 

¿Qué tan probable es observar un sistema de lente gravitatoria? Zwicky, (1937b) 

presentó desde entonces un primer análisis para determinar esta probabilidad. En aquella 

ocasión, encontró que sólo un ....._, 1 % de una muestra de candidatos extragalácticos llevarían 

a un sistema real. Así mismo, la posibilidad de que se obtengan tales sistemas para lentes de 

nuestra propia galaxia (estrellas u objetos compactos dentro de la Vía Láctea) es más remota. 

Aún cuando los modelos se han hecho más realistas en fechas recientes, no ha cambiado en 

mucho lo inicialmente planteado por Zwicky (Turner, 1980; Turner et aL, 1984). 

Retomemos el esquema de la Fig. 2. 2. Pero ahora razonaremos de la siguiente forma: 

consideremos un cua.sar en la posición S, y éste envía un rayo de luz hacia nosotros, ubicados 

en O. Queremos buscar la probabilidad de que el rayo de luz se vea afectado por lentes 

gravitatorias que puedan existir cerca de la trayectoria. Lo primero que viene a consideración 

es la densidad nL de lentes gravitatorias que habrá; y eso está directamente relacionado a la 

distribución espacial que planteemos. Supondremos una densidad cosmológica n constante 

tal como la expresan Press & Gunn (1973) y Turner et aL (1984), de acuerdo a la cosmología 

estándar de Friedmann. Es evidente entonces, que la probabilidad que se obtenga será 

dependiente del modelo cosmológico que se adopte. 

No basta con pensar cuántos objetos se han de interponer en la trayectoria de la luz, 

sino que también hay que considerar la sección recta de tal trayectoria que podrá producir 

efectos gravitatorios significativos para la desviación; ésto involucra directamente a la pro­

babilidad buscada para eventos de lentes. Tal sección recta es función del radio del anillo 

de Einstein en el plano-lente, como veremos un poco más adelante. En la teoría de lentes 

gravitatorias, la probabilidad total de tener efectos significativos de lentes se le llama pro­

fundidad óptica, misma que designamos con la letra r. También podernos identificar r con 

la fracción de ángulo sólido cubierto por los anillos de Einstein de los objetos-lente. 

Tomemos la diferencia.! de la probabilidad de que un rayo luminoso sufra un evento 

lente al recorrer una distancia dentro de un intervalo de corrimientos al rojo dza, para obtener 

(2.13) 

donde cdt es la diferencial de distancia recorrida por la luz; y conserva.xnos la misma notación 

de subíndices para la lente y la fuente (zd y z .• son, por lo tanto, los corrimientos al rojo de 
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la lente y la fuente, ·respectivamente). Por simplicidad, tomaremos el caso de la lente como 

una masa puntual. La sección recta será 

u= 7ra; (2.14) 

definiendo ar como la longitud que caracteriza al tamaño radial de la lente 

(2.15) 

El factor {l + z¡) se introduce en ésta y otras relaciones, para considerar la corrección 

relativista a la escala de distancia para z; (Weedman, 1986) (i designa a la fuente o la lente, 

según sea el caso). 

Definimos x := 1 + ZJ, y := 1 + z_., para los factores relativistas adimensionales a intro­

ducir en las ecuaciones. Luego, suponiendo una densidad constante de lentes gravitatorias 

en un universo estático, tenemos 

(2.16) 

Sustituyendo los correspondientes paránietros en (2.13), e integrando sobre la línea 

de la visión hasta la fuente, Turner et al. (1984) obtienen que la profundidad óptica total 

para eventos de lentes gravitatorias se expresa de la forma: 

- = !.nL (y - l)
2 

(,.... 0) 
' 2 Y+ 1 ' HO = ; (2.17a) 

y 

[(
y512+1) 4] 
y 512 _ 1 ln(y) - 5 , (Do= 1). (2.l 7b) 

En las últimas ecuaciones hemos replanteado la densidad de deflectores gravitatorios, 

quedando como una densidad local de lentes, ÜL, en unidades de la densidad crítica P~ para 

un universo dominado por materia, de modo que nL(O) = (PL/ p~)o; además, se consideraron 

dos situaciones cosmológicas típicas, de acuerdo a la densidad cosmológica !20 = p 0 / P~ en el 

universo actual. Para corrimientos no muy grandes (z .• << 1), las ecs. (2.17) muestran una 

dependencia cuadrática (Turner, 1980; Turner et al. 1984; Refsdal & Surdej, 1994), 
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T (2.18) 

Para z .• mayores, la probabilidad total se aproxima a 0.6[1n(z .• ) - 0.8]S1L. 

Del análisis presentado previamente, también es posible ubicar una distribución de 

probabilidades para sistemass de lentes gravitatorias, de acuerdo a las posiciones de las 

fuentes y las lentes. Ésto es, podemos encontrar la posición z,1.,..... donde un objeto-lente 

tendrá un máximo de probabilidad para deflectar luz de una fuente en la línea de la visión: 

1 + z.i_ •• (1 + z,) 112 , (S1L = O); (2.19a) 

y 

1 2/5 
1 + z,, ___ = { 3[(1 + 23y5/2 + y5)1;2 - (1 + y5f2)]} ' (nL = 1). (2.19b) 

Ambas ecuaciones fueron obtenidas por vez primera por Turner et al. (1984). Nueva­

mente, para corrimientos pequeñ.os éstas llevan a un valor Zdr.o ... ,. = z~/2. Además, son acordes 

a lo estipulado por Press & Gunn (1973) respecto a que la probabilidad de eventos-lente es 

proporcional exclusivamente a la densidad de lentes nL, e independiente de las masas de los 

objetos-lente individuales. 

Paczyñski (1996) hace por su parte un planteamiento simple para manejar la profun­

didad óptica de eventos lentes, llegando a una ecuación equivalente del tipo de (2.18). Para 

la profundidad óptica debida a todos los lentes entre la fuente y el observador, este autor 

obtiene 

_ 4rrG ;;,D· pD.iD<L• dD 
T - c2 o D . ._ d' 

(2.20) 

donde p es la densidad de masa promedio debida a lentes gravitatorias. 

Nuevamente, notemos que T depende de la densidad de masa de todas las lentes, 

pero es independiente de las masas de las lentes individuales. Ahora, si consideramos una 

densidad de materia constante, y recordando que en una aproximación plana del espacio­

tiempo Da= Da - D,,, tenemos entonces una dependencia de T similar a (2.18) respecto a 

la distancia a la fuente: 
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= (27r Gp) n2 
T 3 c2 .• . (2.21) 

Cuando se tienen imágenes múltiples., ~os caminos ópticos que recorrieron los fotones 

desde la salida de la fuente hasta el arribo al observador fueron diferentes, en tanto que 

recorrieron geodésicas distintas. Eso puede llevar a que dos fotones que hayan salido si­

multáneamente de la fuente, trasmitiendo la misma información, puedan llegar en tiempos 

distintos al observador; es decir que habrá un desfase temporal de las señales. Al arribo de 

la información por la trayectoria más rápida., seguirá un tiernpo de retraso para que llegue 

la señal por la otra trayectoria (suponiendo el caso de dos imágenes de una fuente). Si se 

corrige por ese factor de desfase temporal, tendremos reproducida la misma información para 

las dos señales luminosas. 

La geometría del sistema puede ser tal, que en el caso simétrico (i.e., los tres elementos 

del sistema se encuentran colineales, y entonces /3 = O) los tiempos de recorrido sean iguales 

y por tanto no haya retraso. Pero en el caso general, los tiempos de recorrido óptico serán 

distintos. La propagación de la luz por las geodésicas del espacio tiempo obedece al Principio 

de Ferrnat, en el cual la trayectoria que sigue la luz para ir de un punto a otro correponde 

a un extremo en el tiempo de propagación (generalmente podemos considerar este extremo 

como un mínimo, aunque matemáticamente el planteamiento formal incluye tanto los casos 

de máximo como de mínimo), es decir (Refsdal, 1964a,b; Blandford & Narayan, 1986; Refsdal 

& Surdej, 1994), 

(2.22) 

donde ds es el diferencial de trayectoria de un rayo de luz (un diferencial de SPO en la 

Fig.2.2. o de las líneas de rayos entre el objeto y el observador en la Fig.2.1), y ves la 

velocidad de Ja luz en un medio determinado (en general v = c/n, donde n es el índice de 

refraccón del medio en consideración. Si la propagación es en el vacío, n = 1 y por tanto 

V= e). 
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Considerando a la masa-lente contenida en un plano, y la geometría hasta ahora 

planteada {Fig. 2. 2), podemos expresar el tiempo de retraso como sigue (Refsdal, 1964a): 

integrando, 

.ó.t = 2D .• D,, ao/3 
Dd_.,C 

y en términos de la masa de la lente, 

.ó.t = 8G .f!_M 
c3 "'º 

{2.23) 

(2.24) 

(2.25) 

De hecho, en forma más general, el tiempo de retraso debid0 a. una trayectoria dada 

es producido por dos situaciones: la contribución geométrica es entendible por la desviación 

de la propia trayectoria, y la contribución gravitatoria implica un tiempo de retraso por la 

presencia de la misma masa-lente {Blandford & Narayan, 1986). La Teoría General de la 

Relatividad predice a su vez, que un observador lejos de un potencial gravitatorio fuerte 

verá que el tiempo en el cual transcurren eventos muy cercanos al pozo de potencial tenderá 

asintóticamente a un valor constante, sin llegar nunca a él. Es decir, el tiempo fluye más 

lentamente conforme se aproxima un suceso al centro de potencial gravitatorio fuerte {por 

ejemplo, al acercarse al horizonte de eventos de un agujero negro) al ser visto por un obser­

vador lejano: mientras que un observador en dicho horizonte medirá el transcurso del tiempo 

sin el comportamiento asintótico: Un proceso que es finito para el observador cercano al 

atratactor gravitatorio, es infinito para un observador lejano a éste {Dultzin-Hacyan, 1984; 

Dultzin-Hacyan & Hacyan, 1984). 

En el caso de los sistemas de lentes gravitatorias que hemos considerado hasta el 

momento (galaxias y cúmulos galácticos interpuestos a cuasares), tenemos por supuesto que 

los sistemas son casi estacionarios. De tal modo que no notamos una evolución temporal. Sin 

embargo, en la sección siguiente y más profundamente en la sección 2.2.2.1, se relajará esta 

restricción, permitiendo que los elementos del sistema tengan un movimiento transversal 

relativo (principalmente supondremos que el que se mueve es la lente) de modo que nos 

Ue~á a definir una escala de tiempo característica de los eventos-lente. 
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§2.1.2.3 DE INTENSIFICACIÓN Y OTR.AS COSAS ... 

La probabilidad de que un cuasar sea afectado por lentes gravitatorias se incrementa 

conforme éste se encuentre más alejado de nosotros (simplemente hay más masa cerca de la 

línea de la visión). De tal modo, los cuasares con mayores corrimientos al rojo son los mejores 

candidatos para presentar imágenes múltiples. Hay varias dificultades observacionales que 

se plantean como obstáculos para determinar sistemas de lentes gravitatorias. Una primera 

limitación es la debilidad del brillo aparente de los cuasares más lejanos. Al respecto de lo 

anterior, el efecto de intensificación juega un papel muy importante~ pues a pesar de que 

el brillo aparente ya está en muchos casos en los límites de detección de los telescopios, la 

intensificación por lentes gravitatorias hace posible observar objetos que no hubieran sido 

detectados de otra forma (Zw-icky 1937a). Otro obstáculo observacional es la separación 

angular de las imágenes. El requerimiento de ucompactación" indica que una masa-lente M 

debe encontrarse contenida en su propio anillo de Einstein de radio ~0 ; de ahí que objetos 

compactos sirven más como lentes gravitatorias que distribuciones de masa muy extendidas 

(y eso también depende de las escalas de longitud involucradas entre la fuente, la lente y el 

observador). La escala angular típica para separación de imágenes para una galaxia masiva 

(M .-...; 1012M 0 ) es del orden de segundos de arco; por tanto, se espera encontrar imágenes 

múltiples con separaciones en el límite de resolución de los telescopios ópticos terrestres. No 

olvidemos considerar que, en cuanto a la muestra de objetos posibles, la fracción de cuasares 

entre las fuentes estelares de magnitud~ 17 es del orden de ~ 10-4 (el resto son estrellas; 

ver Schneider et al., 1992). 

Conviene ejemplificar en este momento cómo se relacionan las características de masa 

y extensión de los objetos-lentes, con las fuentes que serán afectadas para una mejor vi­

sualización de los efectos de lentes gravitatorias a distintas escalas. Ésto va acompañado 

de la idea física del parámetro T/o definido anteriormente (ec. 2.lOb). Consideremos una 

fuente hipotética a un corrimiento z ... = 2, compuesta de tres componentes con las siguientes 

extensiones espaciales: R 1 ~ 101 ::;C771.., R 2 ........, 1018C'7n y R 3 ~ 1022crn. Tales componentes 

describen las diferentes regiones de emisión de los cua.sares. R 1 corresponde a la región del 

continuo ionizante, Rz es la región de líneas anchas y R3 es la galaxia donde suponernos está 

el núcleo activo. Si un objeto compacto de masa M, localizado a ~ 10 Mpc (la distancia 

de las galaxias vecinas) actúa gravitatoriamente sobre la luz emitida de nuestra hipotética 

fuente, la región R 1 será intensificada significativamente, aún con NI ~ 10-5 M 0 ; para 

intensificar una. región como R2, se requieren masas del orden de 10 NI0 , mientras que para 

R3 sólo podría ser intensificada significativamente si M;;:::: 108 -5 M 0 (Schneider et al., 1992). 

De todo lo anterior, podemos concluir que aún objetos del tipo de Júpiter pueden influir en 
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el brillo aparente de la región del continuo ionizante de los cuasares (Chang & Refsdal, 1979; 

Gott, 1981). 

§2.2 CONSECUENCIAS Y APLICACIONES. 

La existencia de cuasares afectados por lentes gravitatorias (galaxias o cúmulos galác­

ticos interpuestos en la línea de la visión al cua.sar), es una prueba significativa a favor del 

origen cosmológico, debido a la expansión del universo, del corrimiento al rojo detectado en 

la mayoría de los cuasares. Es importante tener presente que aún en nuestros días existe 

la controversia respecto al origen del corrimiento al rojo. Y ésto básicamente debido a 

la observación de grupos de objetos extragalácticos en los que se encuentra algún tipo de 

conexión por interacción, en los cuales se les ha detectado corrimientos muy dispares (tal 
es el caso del famoso "Quinteto de Stephan~': sistema. de galaxias en interacción en el cual 

hay una con conimiento al rojo muy distinto (l\1oles, Sulentic & JYlárquez, 1997); otro caso 

controvertido es el de la "conexión" entre la galaxia NGC 4319 y el cuasar Mark 205. Ver 

Arp, 1987). 

Debido a que las imágenes producidas por lentes gravitatorias son intensificadas, surge 

un sesgo que debe considerarse respecto a Ja luminosidad intrínseca de las fuentes; en este 

caso un número apreciable de cuasares, originalmente más débiles en el umbral de detección 

de los telescopios, son incluidos. El efecto neto es que la frecuencia de imágenes múltiples 

resulta mayor en muestras de cua.sares limitados por flujo, que en aquellas limitadas en 

volumen. 

Le Fevre et al. (1988) proponen la intensificación gravitatoria por galaxias o cúmulos 

de ellas interpuestas en la línea de la visión, para dar una interpretación plausible a las 

morfologías encontradas en una muestra de fuentes con elevado corrimiento al rojo. Tales 

morfologías pudieran ser alteraciones producidas por efectos gravitatorios de las galaxias en 

primer plano. 

Una situación semejante es presentada por Ostriker & Vietri (1985), donde a partir 

de las características de variabilidad y ausencia de líneas de emisión de los objetos BL 

Lacertae, proponen que una fracción de estos objetos son en realidad OVV a distancias 

cosmológicas (z grandes). Éstos pudieron haber sido alterados, además de la galaxia-lente, 

por componentes de la misma, a. los que les llamaron rninilentes gravitatorias por ser objetos 

masivos puntuales que funcionan como lentes gravitatorias, pero a pequeña escala. Tales 

componentes pudieran ser remanentes estelares como estrellas de neutrones y agujeros negros. 

El efecto de las minilentes sobre los OVV es la intensificación en la emisión de la región del 
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continuo ionizante. El resultado es que el observador detecta al OVV como una fuente con 

las características de un objeto tipo BL Lac. Las regiones de líneas de emisión de los OVV 

son demasiado grandes para ser afectadas por las minilentes. La interpretación de Ostriker & 

Vietri fué motivada en parte por que la distribución de corrimientos al rojo de los BL Lacertae 

es difícil de entender sin considerar el probable efecto de dichas lentes gravitatorias; a menos 

que existiese un máximo local espacial de estos objetos. 

La intensificación gravitatoria puede causar variabilidad aparente en las fuentes, de­

bido a los cambios en las posiciones relativas de la lente con respecto a la fuente por movimien­

tos transversales. Inclusive, estrellas de nuestra galaxia, o de las más próximas, pueden pro­

ducir microvariaciones muy rápidas de las fuentes (Paczyñski, 1996); sin embargo, también 

debemos contemplar en tales casos que la fracción del cielo cubierto por los anillos de Ein­

stein debidos a estrellas es muy baja, haciendo que la frecuencia de tales eventos sea muy 

reducida. De los objetos compactos a los que nos hemos referido en estos últimos párrafos, 

y que Ostriker & Vietri llamaron minilentes gravitatorias (Ostriker & Vietri, 1985), hablare­

mos con detalle más adelante; de hecho, a partir de aquí adoptaremos el término dado por 

Paczyñsky de microlentes gravitatorias (Paczyñski, 1986). 

§2.2.1 EN LAS TEORÍAS COSMOLÓGICAS Y ASTROFÍSICAS. 

Aquí mencionaremos tres puntos importantes en el ámbito de la cosmología obser­

vacional y la astrofísica extragaláctica, que se aplican a las lentes gravitatorias. El primero 

trata sobre la determinación del parámetro de Hubble; el segundo, de algunas formas de 

estimar la masa de ios objetos deflectores; y la tercera aplicación lleva a encontrar un límite 

a la constante cosmológica A. 

i} Determinación de Ho: 

Las lentes gravitatorias pueden, en princ1p10, darnos los elementos para la determi­

nación del parámetro de Hubble, Ho = a/ao; donde a = a(t) es el factor de escala del 

universo, y ao = a(t0 ) es el factor de escala en nuestros días. Una forma de hacerlo es me­

diante la medición de los tiempos de retraso entre las curvas de luz observadas de imágenes 

múltiples de cuasares (Refsdal, 1964b; Refsdal & Surdej, 1994). Para corrimientos pequeños, 

las distancias están dadas por la ley de Hubble: 

D_, = cz.H0 1 (2.26) 



50 Capítulo 2: 

Si utilizamos las ecuaciones (2.Sb) en {2.24), para a su vez introducirlas en {2.26), 

puede determinarse Ho a través de la ecuación resultante: 

Ho 
2z .• zdao(01 + 82) 

Atzd.• 
{2.27) 

Para corrimientos grandes, la ley de Hubble debe modificarse por un factor depen­

diente del modelo cosmológico. 

Rhee et al. {1996) derivaron un mapeo de masa de un cúmulo de galaxias que actúa 

como lente sobre el cuasar múltiple 0957 +561, a partir de distorsiones en las imágenes de 

fondo, para mejorar la precisión de la localización del centro de masa de dicho cúmulo y 

plantear a.sí, con la ayuda de los tiempos de retraso medidos para este sistema de imágenes 

múltiples, un nuevo límite sobre la constante de Hubble. Ésto les llevó a eliminar todos los 

escenarios cosmológicos que no contemplaran un valor de H 0 :::; 70 krn s- 1 A-Ipc- 1 . 

ii) Determinación de masas: 

Conociendo las separaciones entre las imágenes múltiples, podemos calcular la masa 

de la galaxia-lente o del cúmulo de galaxias que están deflectando la luz de la fuente, ya sea 

mediante el uso de las ecuaciones de la sección 2.1.2.2 (ver el Apéndice); o bien, si queremos 

que la medición no sea dependiente de H 0 , a través de la medición directa de los tiempos de 

retraso entre las imágenes (mismos que se relacionan con las geodésicas de las trayectorias 

luminosas, deformadas por la masa-lente), apoyándonos de las ec. (2.25) y {2.Sb): 

{2.28) 

Siguiendo el mismo razonamiento de la determinación de masas, cuando se trata de 

arcos-imagen deflectados por cúmulos galácticos, la medición de la masa involucra considerar 

a la materia oscura como constituyente importante (de acuerdo al artículo presentado por 

Refsdal & Surdej, 1994, el radio angular típico de un arco es de ::e 20", correspondiendo 

a masas del orden de ~ 1014M 0 , que lleva a un cociente M/ L ~ 100). Más aún, de la 

intensificación gravitatoria por objetos compactos (microlentes) en las galaxias interpuestas 

a fuentes como los objetos tipo BL Lac, puede tenerse la posibilidad de detectar materia 

oscura que nos permita obtener información importante acerca de la función de masa de la 

galaxia-lente y una cota mínima para tal función (Surpi et al., 1996). 
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ííi} Lúnite a la constante cosmológica A: 

La ecuación que determina la expansión del universo 

~ (a(t)) 2 
87rG k A 

H- = a(t) = -3-Pm - a 2 (t) + 3 (2.29) 

puede contemplar /\.. =¡:!:. O. Los otros términos en esta ecuación en la cosmología son: p.,,,, = 
densidad de materia del universo, G = constante gravitatoria, k := término de curvatura 

del universo en métrica de Robertson-Walker, y a(t) ya vimos que es el factor de escala de 

expansión del universo (Peebles, 1993; Ohanian & Ruffini, 1994). 

Esta constante, inicialmente introducida por Einstein para contemplar fuerzas que 

a gran escala fueran repulsivas y a.sí obtener un modelo de universo estacionario (Pm -:¡!= O, 

l\ =¡f O), no se consideró importante por muchos años, ya que los modelos que involucran un 

universo en expansión han sido mejor aceptados. Sin embargo, al surgir el conflicto entre 

la determinación de la edad de cúmulos globulares (2:: 1.5 x 1010 años) y la estimación de 

la constante de Hubble (Ho ""' 65 krn s- 1 Jvfpc- 1
) se presenta su replanteamiento, pues tal 

conflicto llevaría a calcular una edad del universo menor que la de algunos cúmulos globulares 

en cosmologías donde se contempla !:1" = O (Recordemos que definimos !:1 =: p,,./ P~ al 

plantear las ec. (2.17); y ahora, nJ\ = 3~, se obtiene de desarrollar (2.29) de acuerdo a las 

definiciones de H, y !1). Dicho conflicto no existe en un modelo para un universo plano con 

n = 0.3 y nj\ = 0.7 en = nm .. .,,rÚL + n,,,.,,;o)• 

La estadística de sistemas de lentes gravitatorias puede proveer de pruebas útiles para 

la determinación de nJ\, y por ende, influye en la aceptación de algún modelo cosmológico 

determinado. Rix (1996) plantea un límite de nj\ < 0.7 (con un 90% de confianza) de acuerdo 

a las estadísticas sobre búsquedas de fuentes distantes en busca de imágenes múltiples por 

efecto de lentes gravitatorias. 
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§2.2.2 MICROLENTES GRAVITATORIAS. 

Además del efecto de lentes gravitatorias producido por galaxias interpuestas en la 

línea de la visión con la fuente, vimos en § 2.2 que algunos elementos que constituyen 

tales galaxias pueden llegar a afectar la luz que recibimos, haciendo el papel de microlentes 

gravitatorias. Los principales objetos que causan lo que conocemos como efecto rnicrolente 

son aquellos que tengan una gravedad superficial suficientemente fuerte como para desviar 

significativamente el recorrido de los fotones (recordemos Fig. 2. 2). La gravedad superficial 

está dada por la expresión g = "!,'! (Harwjt, 1988). Los candidatos idóneos son entonces 

estrellas enanas con masa cercana a la solar, enanas cafés y estrellas de material degenerado, 

como enanas blancas, estrellas de neutrones y agujeros negros. Es comprensible entonces que 

diversos autores consideren los posibles microlentes como objetos de dimensiones reducidas, 

aún cuando se hablen de masas en intervalos desde fracciones de la. solar, hasta de varias 

unidades de la misma {Chang & Refsdal, 1979; Gott, 1981; Paczyiiski, 1986; Griest, 1991). 

fl.Jicroimagenes 

W' 
" " 

\·,j+"~-------

+-----
Imagen 

Micro/entes 

l~J 
----

Fig.2.5 Efecto de Micro1entes Gravitatorias. 

Obs. 

Las microlentes gravitatorias desvían la luz de la fuente produciendo la multiplicación 

de "microimágenes" {Fig. 2. 5), con separaciones angulares que no pueden resolverse a través 

de los telescopios actuales. Sin embargo, sí puede ser observable la alteración en la lumi­

nosidad, debido a la superposición de todas las microimágenes sobre la macroimagen dada. 

Al cambiar las posiciones relativas del cuasar, microlente y observador, variará la intensidad 

luminosa aparente en escalas de tiempo cortas {de minutos a días). 
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Iremos viendo en adelante cómo pueden afectar los microlentes al espectro y el brillo 

de un cuasar1 previamente alterado por lentes gravitatorias. Además de justificar la rápida 

variabilidad de brillo observada en los blazares. 

El estudio de los microlentes cobra fuerte importancia cuando se piensa en la de­

terminación de la masa de algunas estructuras del universo. Pensemos por ejemplo en la 

materia oscura; su naturaleza y distribución en los halos galácticos es incierta. Existen dos 

propuestas para tal materia: i) los Objetos !11asivos Compactos del Halo (l\1ACH0s), que 

incluyen cuerpos con masas por debajo del umbral de ignición termonuclear de ,...._. 0.1 M 0 , 

tales como las enanas cafés {o marrones) y los remanentes estelares como enanas blancas, 

estrellas de neutrones y hoyos negros. Por otra parte están ii} las Part{culas ]\/[asivas de In­

teracción Débil (\iVIMP's) 1 como los neutrinos y ax.iones. Como vimos ya, la materia oscura 

del tipo de l\1ACHO puede ser detectada por microlentes gravitatorias (Paczyñski, 1986; 

Griest, 1991. De hecho, Griest propuso las siglas de MACHO), y eso llevó a Surpi et al. 

(1996) a estudiar el caso del objeto tipo BL Lac PKS 0537-441, y proponer Ja intensificación 

gravitatoria como método para detectar objetos con masas entre io-4 a 1 M 0 pertenecientes 

a una galaxia interpuesta sobre la línea de la visión con el objeto BL Lac. 

§2.2.2.1 Y LA CLASIFICACIÓN DE NÚCLEOS ACTIVOS DE GAL-4.XIAS. 

Los efectos de microlentes podrían cambiar la clasificación de Jos NAG. Ostriker & 

Vietri (1985 y 1990), usan esta idea para un modelo alternativo de los objetos tipo BL Lac. 

Plantean que una proporción de objetos BL Lac podrían ser cuasares cuyo continuo haya 

sido intensificado al menos por un factor de 10. Dicha intensificación se da como resultado 

de la combinación del efecto causado por el suave potencial de la galaxia-lente, junto con 

el efecto sumado de los objetos compactos que produzcan eventos microlentes. Los cálculos 

estadísticos realizados por estos autores predicen que en toda la bóveda celeste sólo habrán de 

observarse del orden de ,...._. 100 BL Lac. Así mismo, el corrimiento al rojo promedio atribuído 

a los objetos BL Lac, cuya distribución en = es comparativamente diferente a la de los 

cuasares (ZnLLuc < Zqsn), podría ser el de la galaxia-lente. Las estrellas que se encuentran 

sobre la línea de visión pueden enfocar e intensificar la radiación del continuo ionizante y 

de altas energías, debido a que dichas regiones del núcleo activo se encuentran dentro de la 

longitud característica r¡0 (del cual ya hablamos en § 2.1.2.2 y § 2.1.2.3). Por su parte, las 

regiones donde hay líneas de emisión son demasiado extensas para ser afectadas, de modo 

que los objetos intensificados presenten un debilitamieno de líneas. Además, las imágenes 

intensificadas, al verse en proyección contra las galaxias-lente, presentan las propiedades que 
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comúnmente se asocian a los objetos tipo BL Lac, junto con la variabilidad intrínseca de los 

OVV, la cual no es en este ca.so del todo causa de microlentes. Resaltemos de lo anterior 

que el fenómeno de microlentes no es alternativo al de intensificación y direccionamiento por 

efecto Doppler del jet producido por el núcleo activo {que planteamos en el Capítulo 1); de 

hecho, la fenomenología de muchos núcleos activos, en especial los blazares, es producida 

por un conjunto de factores (entre ellos la intensificación por efecto Doppler, y en ocasiones 

el de rnicrolentes también). 

Sin embargo, es necesario considerar también que hay diferencias en la información 

conocida de los objetos tipo BL Lac y lo que predice la interpretación planteada por Ostriker 

& Vietri (1985 y 1990), tales corno la estructura en radio y propiedades de polarización 

que no quedan tan claramente explicadas con modelos de microlentes. Incluso, Merrifield 

{1992) argumentó que las propiedades de los objetos tipo BL Lac no pueden reproducirse 

mediante dichos modelos. Una pregunta que nos hacemos al pensar en los objetos tipo BL Lac 

como posibles fuentes afectadas por lentes y microlentes gravitatorias., es si éstos presentan 

imágenes múltiples; dado que ésta última es una característica fundarnental de los lentes 

gravitatorias. Las observaciones de estos objetos no han mostrado la presencia de imágenes 

múltiples; por el contrario, la tendencia es que se encuentren aislados. Algunas razones que 

explican este comportamiento se basan en el sesgo de intensificación producido. Se plantea 

que los objetos BL Lac son un caso particular donde la imágen de la fuente se intensifica en 

mucha mayor proporción que las producidas por el efecto-lente, y posiblemente éstas tengan 

una magnitud de brillo por debajo del límite de detección actual de los telescopios. Usando 

el hecho de que los objetos BL Lac no presentan imágenes múltiples como resultado de 

lentes gravitatorias, Narayan & Schneider (1990) proponen restricciones sobre parámetros, 

como el radio central, que rigen a las galaxias de primer plano. Un escenario alternativo de 

gran intensificación sin la necesidad de producir imágenes múltiples brillantes que puedan 

resolverse lo da Merrifield (1992), haciendo uso de la posibilidad de que se fusionen dos de 

las imágenes. 
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§2.2.2.2 EN LA MICROVARIABILIDAD. 

Ciertos tipos de núcleos activos presentan una variabilidad temporal del flujo muy 

grande (de varias magnitudes) en escalas de tiempo diversas. Corno se mencionó en el 

capítulo 1, tales objetos se han agrupado corno blazares (objetos tipo BL Lacerta y OVV). 

Se han encontrado correlaciones de variaciones en diversos intervalos del espectro electro­

magnético, con tiempos de retraso muy característicos de acuerdo a Ja posible región donde 

se producen los cambios. Por otra parte, hay variaciones en diversas bandas que no tienen 

las mismas correlaciones. Para cada tipo de variabilidad, los modelos que plantean explica­

ciones son, por lo general, diferentes (ver para n1ás detalles: Benítez, 1997). En lo que sigue 

nos ocuparemos de la micro'\ra.riabilidad; que como ya vimos en el primer capítulo, involucra 

variaciones en escalas de tiempo de minutos a horas y pequeña amplitud de brillo. 

A la fecha, dos tipos de modelos se usan para explicar las variaciones de fracciones de 

magnitud en intervalos de minutos u horas: los que consideramos desde el prin1er capítulo 

como intrínsecos a la fuente, y los producidos por una fenomenología extrínseca. Los primeros 

tienen que ver con inestabilidades en los discos de acreción o en los jets. Para apegarse a las 

observaciones, se modelan las inestabilidades del disco calculando el flujo adicional debido a 

destellos distribuídos estocásticamente (e.g. Wiita et al., 1991; sobre los estudios relativos a 

choques en los jets, ver ta.IIlbién Marsher & Gear, 1985: Camenzind & Krockenberger, 1992; 

y Schrarnrn et al., 1993). El otro modelo que se ha planteado, por fenómenos extrínsecos a 

la región emisora principal, considera un origen alternativo para la microvariabilidad. Tal 

fenómeno es la alteración de la luz de la fuente por microlentes gravitatorias. 

Dadas las distancias involucradas, los intervalos de tiempo tan reducidos en la va­

riabilidad, son el resultado de las dimensiones de las microlentes y las fuentes lejanas. Si 

la microlente es muy extendida, tardará más tiempo el desplazamiento relativo y su efecto 

de intensificación será menor; las "\'ariaciones de luz causadas por rnicrolentes son mayores y 

más rápidas en el caso de fuentes pequeñas que en las extendidas (Kayser et al., 1986). Así 

mismo, solamente las regiones de las fuentes que sean menores que r¡0 (ec. 2.lüb) pueden ser 

afectadas por rnicrolentes. Podernos identificar a este parámetro como la escala de longitud 

característica para dar lugar al efecto de microlentes. Por otra parte, la escala de longitud 

asociada a las microlentes, ~0 , tiende a ser de varios ordenes de magnitud menor que la escala 

en la que la densidad de la galaxia-lente varíe significativamente. Ésto lleva a considerar a 

la distribución estelar localmente homogénea. 

Los efectos producidos por lentes gravitatorias son básicamente acromáticos, es decir 

que se deberían ver igual en cualquier banda óptica (ver § 2.1.2.2 y las ecuaciones relacionadas 

al factor de intensificaciónµ); sin embargo, la forma e intensidad de los eventos de microlentes 
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dependen del tamaño del cuasar, produciendo con ello efectos cromáticos indirectos. La 

dependencia cromática se plantea a partir de que el tamaño de la fuente depende de la 

longitud de onda; de acuerdo con Jos modelos de núcleos activos, las regiones internas del 

disco de acreción están a mayores temperaturas que las regiones más externas, implicando 

un gradiente en el color de la emisión relacionado con el gradiente de temperaturas. El color 

del cuasar deberá entonces cambiar durante un evento de microlentes en forma predecible, de 

modo que tal efecto pudiera ser señal de microlentes gravitatorias. El cuantificar los efectos 

de cromaticidad podría ser una herramienta útil para distinguir cambios intrínsecos de los 

producidos por microlentes, sin embargo ésto no se ha hecho aún. 

Si bien acabamos de mencionar que es posible tener efectos cromáticos indirectos por 

microlentes, no excluímos con ello la variabilidad acromática propia de la fenomenología 

de lentes y microlentes gravitatorias. Cuándo se produce un efecto y en qué n1.omento el 

otro, depende de las regiones involucradas del núcleo activo y del objeto-lente. Para escalas 

pequeñas, como las regiones del continuo óptico y rayos X, estamos en muchas ocasiones 

por debajo de la cota dada por el radio de Einstein de los microlentes, y pueden entonces 

producirse variaciones acromáticas; dado que la intensificación por sí sola es independiente 

de la longitud de onda. Al respecto, Treves y colaboradores (1996) discuten la posibilidad 

de que variaciones rápidas y acromáticas en el objeto tipo BL Lac PKS 2155-304 se deban 

a microlentes dentro de una galaxia enana {no resuelta fotométricamente todavía), ubicada 

posiblemente a la mitad de la distancia del objeto BL Lac. 

Considerando los movimientos relativos de las microlentes con respecto a la fuente, 

tenemos que habrá un movimiento propio relativo expresado por la ecuación 

. V 
r=--

Dd 
(2.30) 

donde ves la velocidad transversal relativa de la microlente. Se sigue de aquí que busquemos 

el tiempo que tome la microlente para desplazarse con respecto a la fuente dentro del anillo 

de Einstein proyectado en el cielo. Este intervalo temporal se le conoce como la escala 

característica de tiempo para el fenómeno de microlentes (Paczyñski, 1996): 

to - °'º r 
.;o 
V 

(2.31) 

Al tiempo que la microlente se mueve con respecto a la fuente, las dos imágenes van 

cambiando de posición en el plano del observador, variando así su intensidad. Tales cambios 

pueden observarse si se obtiene una curva de luz de la fuente; es decir, graficando flujo 
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contra tiempo. Por ejemplo,, supongamos por el momento que la microlente se encuentra 

fija en la posición especificada en la Fig. 2. 6a, y la fuente pasa por trayectorias a diferentes 

separaciones de la masa-lente M (en la Fig. 2. 6a, las trayectorias son las flechas de línea 

continua que van de izquierda a derecha cruzando en anillo de Einstein). Para efectos del 

ejemplo,, definimos las separaciones a la microlente a través de un parámetro de impacto 

adimensional p; el cual corresponderá a la mínima distancia angular, en unidades del radio 

del anillo de Einstein, entre la fuente y la microlente. 

Trayectorias fuente-micro/ente Curvas de luz 

p=U"1 

,· ', .· 2 ....... , ......... , .. . ---~-- ... --~- .. -· ·-·~ ·-·-···-. 

,• 

; : : : : 

m~ 
•M 

-J.O -0.5 o 0.5 /.O 

1/1,, 

Fig. 2.6 a) Fig.2.6b) 

Fig.2.6a Geometr~a de eventos de micro1entes gravitatorias. 

Fig.2.6b Variación tempora1 de 1a intensiZicación (Paczyñski, 1996). 

Si uno grafica el cambio de intensificación al paso de la fuente por alguna de las trayec­

torias de la Fig. 2. 6a, obtiene las curvas de la Fig. 2. 6b, que contemplan los incrementos en 

magnituides estelares (Arn = 2.5 Iog ~. donde ~ es la intensificación experimentada) para 

valores escogidos del parámetro de impacto p (p E [0.1, 1.1]). La unidad de to está definida 

como el tiempo que le toma a la fuente recorrer la distancia de un radio del anillo de Einstein. 

Diversos autores han desarrollado métodos para averiguar el tipo de variabilidad 

esperada por microlentes (Kayser et al., 1986; Schneider et al., 1992; Wambsganss, 1993). 

Se consideran dos casos: el primero supone a la lente como un objeto compacto aislado; en el 

otro se consideran los efectos por un conjunto de lentes compactos. Cuando la lente es aislada, 

la forma de la curva de luz se determina por los parámetros conocidos de lentes gravitatorias 

(ver sección 2.1.2.2) además de la velocidad transversal relativa, v; el perfil obtenido tendrá 



58 Capítulo 2: 

un máximo y su inflexión será suave (ver Fig.2.6a.) y b)). Si se considera a la variabilidad 

como resultado de un conjunto de microlentes, al caso anterior se le agrega la perturbación 

por la presencia de los elementos del conjunto. A diferencia de una lente aislada, donde en 

la alineación perfecta se observa el anillo de Einstein, la perturbación del conjunto rompe 

el anillo, produciendo cuatro imágenes (o microimágenes en el caso de microlentes). Una 

representación bidimensional de la intensificación por microlentes se obtiene a través de su 

patrón, el cual indica la intensificación como función de la posición. Para determinar curvas 

de luz posibles para conjuntos de microlentes~ se realizan simulaciones de estos patrones con 

campos aleatorios de estrellas. El patrón de intensificación presenta curvas cerradas (por lo 

general en forma de diamante), llamadas cáusticas, que corresponden a un máximo espacial 

en la intensificación. Cuando se presupone una profundidad óptica baja, las cáusticas no se 

intersectan y son claramente diferenciables; entonces al paso de la fuente por ellas (conforme 

las posiciones relativas 'ra.rían) se produce una curva de luz característica en forma de "U" o 

"M" (Ver Fig. 2. 7; como veremos en el capítulo 4, algunos autores han llegado a considerar 

que pueden haber componentes de efectos de microlentes superpuestos a otros fenómenos 

de variabilidad, dadas las curvas de luz históricas de 3C 345 y 3C 446). Sin embargo, los 

patrones pueden tornarse sumamente complejos conforme la profundidad óptica aun1enta, 

siendo difícil de identificar cualquier característica estándar (o patrón) en las curvas de luz. 

Las curvas de luz observadas de microvariabilidad aún no se han podido descifrar 

completamente con los diversos modelos. A la fecha, es complicado comparar las curvas 

modeladas con las observadas; y ésto se debe a que se tiene sólo una muestra muy reducida 

de fuentes cubierta, y con coberturas temporales insuficientes. En el caso de fuentes indi­

viduales, sin imágenes múltiples, se hace más difícil distinguir microvariabilidad producida 

por microlentes. Aún así, algunos objetos altamente variables a los que se les ha realizado 

un muestreo de observación extensivo y han mostrado curvas de luz con patrones parecidos 

a los modelados (como 3C 345) son fuertes candidatos para mostrar efectos de micro lentes 

gravitatorias. 

A pesar de que inicialmente se planteaba por demás difícil y poco probable la búsqueda 

de eventos de microlentes producidos sobre objetos extragalácticos por objetos compactos 

en nuestra galaxia, o bien del Grupo Local, en los últimos años se han obtenido resultados 

interesantes al respecto. Tal es el caso del presentado por Paczynski en 1996, que hace una 

revisión sobre ...- 100 posibles eventos de microlentes. Además de los eventos atribuíbles a 

MACHOs, algunos de los eventos que menciona son producidos por sistemas de estrellas 

binarias, un tipo de microlentes que puede llegar a ser común y que no ha sido tratado 

muy a. fondo. Al igual que para otros candidatos a microlentes, de los sistemas binarios 

como microlentes también pueden obtenerse datos muy importantes para el estudio de la 
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Fig.2.7 Curvas de luz mode1adas para un cuasar 

a.j;ectado por micro1entes gravitatorias (Wambsganss. 1993). 
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estructura galáctica y sobre los sistemas binarios por sí mismos. El planteamiento nuevo 

en los modelos de lentes gravitatorias es agregado por las estrellas binarias: los patrones 

de intensificación, y por ende las cáusticas de los mismos, se complican por los efectos de 

astigmatismo que ahora se incluyen. 

¿Cómo detectar efectos de microlentes gravitatorias? En caso de que la galaxia-lente 

produzca '\--arias imágenes de la fuente, una forma evidente de distinguir microvariabilidad 

producida por rnicrolentes respecto de la intrínseca, es a través de los efectos sobre el brillo 

aparente de las imágenes múltiples. Si la "-ariablilidad es intrínseca a la fuente, las variaciones 

deben aparecer en todas las imágenes con el mismo patrón (aunque con retrasos temporales 

debido a diferencias de caminos ópticos); en cambio, si las variaciones son observadas con 

patrones diferentes en cada imagen (o en algunas de ellas no hay variación), entonces se tiene 

una señal clara del efecto de microlentes. En caso de que no hayan imágenes múltiples, se 

buscan formas características de variabilidad inducida por microlentes en las curvas de luz, 

tal como las especificadas previamente (curvas de luz con formas de "U'' o "M" ), de modo que 

p~a muestreos extensos de eventos observados (monitoreos continuos y de larga duración) 

pueden hacerse comparaciones estadísticas de las curvas de luz con las simulaciones, y ver 

su posible consistencia. 
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De acuerdo a los modelos de microlentes, las curvas de luz generadas por este efecto 

deben ser simétricas (pues corresponden al paso de la rnicrolente por la línea de visión con 

el cuasar). Si la fuente ha sido monitoreada por largas temporadas, en principio es posible 

descartar variaciones intrínsecamente asimétricas. Si conocemos una gala..xia cercana que 

actúe como lente sobre una fuente lejana, ésta será un candidato favorable para producir 

efectos de microlentes. Por ejemplo, los movimientos aparentes de las estrellas contenidas en 

la galaxia-lente serán más rápidos para una gala..x.ia próxima, haciendo que las variaciones 

de brillo de las imágenes sean de menor escala temporal. También, el tamaño angular del 

anillo de Einstein de una estrella será mayor, permitiendo así que fuentes más extendidas del 

fondo muestren efectos significativos por microlentes. Un buen ejemplo del efecto-lente y de 

microlentes gravitatorias es el del cuasar cuádruple 2237 +0305 (al cual nos referimos en el 

Apéndice, y vimos en la Fig. 2. 3), conocido como 44 Cruz de Einstein" o "Lente de Huchra". 

Debido a la proximidad de la lente y el arreglo simétrico de las imágenes, el tiempo de 

retraso entre las señales recibidas es del orden de un día. De ello fué posible distinguir, por 

primera vez, ·variaciones producidas por microlentes de las intrínsecas al cuasar, siguiendo los 

tiempos de retraso de las variaciones observadas en cada una de las imágenes múltiples (Irwin 

et al., 1989). Por otro lado, tengamos en cuenta que el habernos referido a que se esperen 

simetrías en las curvas de microlentes no implica el que también se suponga la aparición de 

periodicidades en tales curvas de luz; por el contrario, considerando que los microlentes están 

distribuidos aleatoriamente sobre la galaxia-lente, no deberíamos esperar periodicidad. 

···:{a vimos cuando nos referimos a la intensificación (§ 2.1.2.3) y las escalas carac­

terísticas de longitud para el efecto de rnicrolentes, cómo se restringen las dimensiones de 

la fuente, de modo que sean menores que el radio de su propio anillo de Einstein (770 ), para 

que sean afectadas por microlentes gravitatorias .. Estas mismas restricciones implican que la 

región de líneas anchas de emisión de los NAG no puede ser intensificada significativamente. 

Sin embargo, estas regiones pueden ser afectadas sectorialmente (Kayser et al., 1986). Al 

respecto, Nemiroff (1988) presenta y analiza el efecto de las microlentes gravitatorias en los 

perfiles de líneas de emisión para diversas estructuras cinemáticas de la BLR. Ésto le lleva 

a explicar algunas asimetrías en los espectros observados corno consecuencia de incrementos 

de la porción central y amplificación de las "alas" de diversas líneas de emisión. A su vez 

propone que el efecto de microlentes también pudiera modificar el corrimiento al rojo de la 

BLR de la fuente. Este autor plantea que es posible recuperar información estructural y 

dinámica de dichas regiones de los núcleos activos, así como obtener datos sobre la masa, 

densidad numérica (en número de microlentes por unidad angular) y dinámica de la lente 

irivolucrada, a partir de los efectos de distorsión gravitatoria de los espectros de las BLR 
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aplicados a los modelos de cinemática de estas regiones. En términos de la búsqueda de can­

didatos y la identificación de posibles sistemas donde intervengan microlentes gravitatorias, 

Nemiroff introduce una forma de determinación nueva; por un lado, pueden compararse los 

candidatos a lentes gravitatorias de los que no Jo son observando las diferencias en sus líneas 

de emisión anchas; por otra parte, usando sistemas-lente conocidos como candidatos a even­

tos de microlentes, podemos dirigir las investigaciones sobre las diferencias en los espectros 

de las imágenes múltiples. Y por último, en términos de la variabilidad de los blazares, uno 

podría caracterizar escenarios de eventos de microlentes buscando además de las variaciones 

en el brillo de la fuente los cambios en los perfiles espectrales. 

El fenómeno de microlentes gravitatorias ha sido confirmado cualitativamente, pero 

el pequeño número de observaciones dista mucho de generar conclusiones cuantitativas. Y 

ésto lleva a la necesidad de un mayor seguimiento para poder plantear la física de una 

manera más cuantitativa. Sin embargo, queremos enfatizar que el modelo de lentes y mi­

crolentes gravitatorias permite más que la pura descripción fenomenológica de Jos sistemas. 

Su tratamiento matemático hace de este tema algo muy prometedor en el estudio de ciertos 

tipos de variabilidad en blazares. 
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" ... Pero hay un rayo de sol en la lucha 

que siernpre deja la sornbra vencida. " 
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Miguel Hernández. 
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Capítulo 3: FOTOMETRÍA. 

§3.1 SU DESA.RROLLO A TRAVÉS DEL TIEMPO. 

Al medir de una forma directa la energía proveniente de una fuente luminosa se 

entrega información que permite identificar y modelar los fenómenos físicos que se dan lugar 

en los más diversos objetos del cosmos. Es posible determinar estructuras, temperaturas y 

tamaños de los objetos, así como la distancia a la que nos encontran1os de ellos. En algunos 

casos, el estudiar las variaciones en el flujo luminoso que recibirnos de un objeto específico 

nos permite plantear modelos físicos que determinen su comportamiento y estructura. 

De forma natural, el hombre tiende a comparar y discernir entre características par­

ticulares las diferencias existentes en objetos de un mismo tipo. Al asomar a las estrellas, 

la mas evidente división que puede hacerse es a partir del brillo que éstas presenten. Hace 

ya más de 2000 años, el griego Hiparco realizó un catálogo de estrellas de acuerdo al brillo, 

definiendo seis magnitudes donde adjudicó magnitud=l para las estrellas más brillantes, y 

magnitud=6 para las más debiles. 

Para 1856, N.R. Pogson confirmó un descubrimiento hecho previamente por Herchel 

respecto a que una estrella de magnitud 1 produce un flujo luminoso aproximadamente 100 

veces mayor que el de una estrella de magnitud 6; arrojando con ello una prueba de la 

naturaleza no lineal en la respuesta del ojo humano a la luz. A partir de lo anterior fué 

posible establecer una relación cuantitativa para los flujos y magnitudes de dos estrellas, 

misma que puede expresarse de la forma (Henden & Kaitchuck, 1990) 

m1 - Tn2 = -2.5 log [~~] . (3.1) 

Con la idea de no alterar el sistema de referencia dado por la definición antigua, hubo 

que escalar las nuevas magnitudes, fijando el valor de 1.0 para las estrellas Aldebaran y 

Altair. 

Los primeros fotómetros desarrollados fueron mecan1cos, teniendo éstos un error de 

0.1 magnitudes; lo que mejoraba el error del ojo humano de 0.2 magnitudes al interpolar 

el brillo estelar. Para mediados del siglo XIX y hasta pasada Ja mitad de este siglo, tuvo 
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lugar el desarrollo de la fotometría fotográfica, teniendo entre sus ventajas la de almacenar 

información en forma casi permanenete, un amplio campo observado en cada impresión y 

hasta un error de 0.02 magnitudes, en el rango donde la película tenía una respuesta lineal. 

Sin embargo, tal tipo de fotometría presentaba dificultades inherentes, como la saturación y 

pérdida de la linearidad en la respuesta, llevando al desarrollo de la fotometría fotoeléctrica en 

nuestro siglo. Las investigaciones en este ámbito generaron desde las celdas fotoconductivas 

y tubos fotomultiplicadores hasta los arreglos matriciales de fotomultiplicadores, conocidos 

hoy c:omo CCDs (del inglés: Charged Coupled Device). 

En la fotometría fotoeléctrica la energía cinética de los electrones liberados depende 

de la frecuencia de la luz incidente, más no de su brillo. Y una vez que se sobrepasa la 

frecuencia umbral de respuesta del detector, el número de fotones liberados sí es directamente 

proporcional al brillo. 

§3.2 QUÉ HACER CON LA LUZ DE LAS ESTRELLAS. 

Una vez que los fotones son captados por la óptica del telescopio, son dirigidos al 

fotómetro, pasando primero por un diafragma (D) que reduce la componente de luz de 

cielo, para entonces atravesar un filtro (F) que genera una "ventan.a" para delimitar el 

rango del espectro electromagnético a considerar. A continuación se encuentra un lente 

Fabry (L.F), que permite que la luz sea proyectada sobre la misma región del detector y 

no se altere por movimientos de la fuente o del guiado. Finalmente se tiene la parte más 

importante del fotómetro, es decir, el detector (Det.). A partir de aquí, la señal de salida 

requiere amplificarse nuevamente antes de cualquier medición o guardado. La Fig. 3. 1 nos 

muestra un esquema simplificado de un arreglo general de detección, después de la óptica 

del telescopio. 
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Fig.3.1 Esquema genera1 de un Xotómetro típico. 
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Podemos mencionar al menos dos tipos de análisis fotométricos: la fotometria de 

apertura, que implica la medición del flujo de energía del objeto a partir de una apertura 

dada, y aplicable principalmente a morfologías casi puntuales. La otra posibilidad es la 

fotometría de distribución espacial de brillo, en la cual nos interesa más como se distribuye 

la emisión de energía de forma espacial, concentrando nuestro análisis en objetos extendidos. 

Luego de determinar el análisis fotométrico que haya de llevarse a cabo, entre la 

fotometría de apertura y la de distribución espacial de brillo, nos encontramos con dos 

técnicas para. hacer fotometría. La más simple es la fotometría diferencial, muy útil para 

medir pequeñas variaciones de brillo. En esta técnica, una segunda estrella cercana y similar 

en color y brillo es usada como estrella de comparación. La necesidad de su cercanía es 

garantizar que las condiciones en la detección sean lo más parecidas posible; en particular, 

que el cielo de fondo que haya que restar post.orirmente y el tiempo de exposición de la imagen 

sean los mismos, para que no haya un incremento en los errores. En el caso del uso de CCD 

y arreglos matriciales similares, tanto el objeto de interés como la estrella de comparación 

pueden captarse en una misma. imagen, garantizando en gran medida las condiciones requeri­

das. Otra técnica más general, requiere de la medición de varias estrellas localizadas en otras 

partes del cielo, para determinar sus magnitudes y colores. Las mediciones y reducciones 

posteriores se hacen individualmente para cada estrella, conservando como parámetro fijo el 

filtro usado. 
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§3.2.1 MAGNITUDES, COLORES Y CORRECCIONES. 

Para la determinación de magnitudes de un objeto al cual se le desconoce su brillo, 

se utiliza Ja ec. (3.1) auxiliándonos de los valores ya conocidos de otra estrella, generalmente 

una estándar fotométrica. Sin embargo, en la práctica una estrella no se mide en unidades de 

flujo, sino que se obtiene una medida d,. proporcional al flujo observado F,. en esa longitud 

de onda: F.). = kd),.. Relacionarnos entonces la medición anterior del detector con nuestra 

ec. (3.1) para poder finalmente tener una magnitud instrumental. 

El índice de color de una estrella se define como la diferencia de magnitudes entre dos 

regiones espectrales distintas. Matemáticamente ésto nos lleva a la expresión 

m,., - rn,., = q,.,, - 2.5log (:~:), (3.2) 

donde q)., ~ es una constante y las magnitudes en cuestión siguen siendo en el sistema del 

instrumento. 

Ahora bien, la luz proveniente de las estrellas y otros objetos astrofísicos no llega sin 

alteraciones a nosotros. Por ejemplo, puede resentir cualquiera (e incluso ambas) de las dos 

formas de absorción más importantes: la absorción por polvo interestelar y la absorción por 

las capas atmosféricas. 

El polvo interestelar tiene formaciones diversas en el cosmos. Una posibilidad es que 

los granos de polvo se formen en las atmósferas de estrellas de tipo espectral tardío (K, M), 

por la condensación de gas y el subsecuente desprendimiento hacia el medio interestelar, 

debido a la presión de radiación. Los granos también pueden formarse en conexión con la 

formación y muerte estelar; inclusive, es probable que lleguen a formarse por aglutinación 

directa de átomos y moléculas en las nubes moleculares. Un efecto inmediato de la absorción 

del polvo interestelar es que debido a su reemisión en longitudes de onda mayores a las 

absorbidas (infrarrojo principalmente), la luz recibida estará enrojecida respecto a la emitida. 

No solo el polvo causa enrojecimiento; también hay una absorción selectiva en la intensidad 

luminosa, de modo que por ejemplo para una observación en el rango visible de objetos de 

nuestra galaxia, la absorción en magnitudes por parsec de reco-rrido en la trayectoria de los 

fotones es de 3.20rnag/pc. La razón en el carácter selectivo de enrojecimiento y absorción del 

polvo se encuentra en el tamaño del mismo; típicamente menores a lµrn, aunque los efectos 

más significativos de dispersión se dan para casos en los que el polvo llega a medir 3µrn. 
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La cantidad de luz perdida en el recorrido por la atmósfera hacia el observador de­

pende de la altura de la estrella sobre horizonte, así como de la longitud de onda observa.da 

y las condiciones atmosféricas. Las correcciones que se hacen a este respecto son tales que 

den una observación en el sistema referencial fuera de la atmósfera. (o extra-atmosférico), 

aplicando coeficientes dados por la extinción atmosférica y la masa de aire atravesada por la 

luz. La magnitud instrumental observada, mÁ, se incrementará conforme la masa de aire, X, 

aumente en la trayectoria de la luz al telescopio (Karttunen, 1993), de modo que la magnitud 

extra-atmosférica se determinara con la ecuación 

(3.3) 

donde kÁ es el coeficiente de extinción atmosférica. En la presente tesis este coeficiente 
es tomado a partir dt un valor promediado para el observatorio de San Pedro Mártir, en 

Baja California Norte (Schuster, 1982), debido a que el número de imágenes fué muy re­

ducido como para poder determinar el valor experimental del coeficiente en esas noches de 

observación (ver § 4.2)-

La masa de aire puede determinarse de la relación X = sec Z, si suponemos una 

aproximación plano-paralela de la atmósfera, donde Z es la distancia cenital de la fuente 

observada. Notemos que observando en dirección al cenit, la masa de aire queda definida 

como X= 1, siendo la cantidad de aire que hay entre nosotros y la última capa atmosférica 

(Fig .3 .2). La aproximación tomada es válida en el rango Z E [Oº, 60º], ya que a 60º la masa 

de aire se ha duplicado, y para mayores valores de la distancia cenital la curvatura terrestre 

obliga que se agreguen coeficientes para una expansión en serie de potencias. 

Fuente-~ 

Cenit 

t 
:+ Imagen 

X 

Fig.3.2 Determin~ción de masa de aire en atmósfera p1a.no-para1e1a. 
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Las magnitudes aparentes, sin embargo, no entregan información real de la luminosi­

dad que la fuente emite. Ya vimos que entre las razones de la disminución está la absorción 

por polvo interestelar; además, aquí hay que considerar la distancia a la fuente. Para corre­

gir tales efectos y obtener información del brillo intrínseco, se calcula la magnitud absoluta, 

definida como la magnitud aparente de una fuente localizada a lOpc, agregando a dicha 

ecuación un término para la componente de la absorción: 

rn;. ... - M;. = 5log [l;pc] +A,.. (3.4) 

En este caso, M,,,. es la magnitud absoluta, A,,,. el término de corrección en magnitudes 

por efectos de la extinción interestelar, y Tn>..,., 4 es la magnitud estandarizada, misma que será 

descrita en la siguiente sección de forma más completa. 

En el caso de objetos extragalácticos, hay que considerar además otras componentes 

de corrección en los que intervienen parámetros cosmológicos. De hecho, la magnitud ab­

soluta puede quedar determinada, en el caso de cuasares, de la forma siguiente (Véron & 

Véron, 1993): 

M,. = rn;..,. + 5 - 5logD - K + .ó.rn(z), (3.5) 

donde D = cH0 1 , K = -2.5 log(l + z) 1 - 0 es la corrección para restituir el corrimiento al rojo 

cosmológico de la banda observada, a es el índice espectral óptico definido como S ex v-ª, y 

z es el corrimiento al rojo de las líneas de emisión por efectos de la expansión del universo . 

.ó.rn(z) es la corrección a K tomando en cuenta el hecho de que el espectro de cuasares no 

es estrictamente una ley de potencias de la forma S oc v-~, pero es afectado por líneas de 

emisión y Lyman a. A, la distancia fotométrica para estos casos, está dada por la ecuación 

A=z 1+ . { 
z(l - qo) } 

J1+2qoz+1 + qfi 
(3.6) 

Las limitaciones técnicas también tienen peso en la determinación de magnitudes. De 

tal modo se hace necesario un proceso de calibración para unificar resultados. Las estrellas 

estándares cubren así mismo el problema de las diferencias entre distintos telescopios, filtros 

y detectores, haciendo posible que cada observatorio determine sus propios coeficientes de 

transformación. 
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§3.2.2 SISTEMAS FOTOMÉTRICOS Y TRANSFORMACIONES. 

Un sistema de magnitudes y colores se define por un conjunto de estrellas estándares 

medidas por un detector dado y cierto grupo de filtros. Cuando la magnitud observada 

ha sido corregida por extinción atmosférica, debe corregirse a una magnitud estandarizada, 

(3.7) 

donde e es el índice de color estándar de la estrella, e = óco +'Ye· 13,,, es el coeficiente de color, 

PC es la constante del punto cero, y ó es el coeficiente de color. Los parámetros ¡3,,,, PC, ó y 

"Yr. se determinan a partir de la observación de las estrellas estándar. En particular, el punto 

cero es igual al valor del sistema estándar menos su ·valor transformado extra-atmosférico. 

Los sistemas fotométricos pueden dividirse en tres categorías basadas en el tamaño 

del intervalo de longitudes de onda usadas por los filtros. En nuestro caso, empleamos 

el sistema de Johnson y Aforgan, también conocido como sistema UBV. Tal sistema es 

de banda ancha, teniendo para cada filtro un orden de 900 A de intervalo. Los filtros 

usados inicialmente son para ultravioleta (U), azul (B) y luz visible (V). Posteriormente 

se agregaron otros filtros a este sistema, corno el rojo (R) y varios en longitudes del rango 

infrarrojo (I,J,K,L,M). El sistema de Johnson ajusta puntos cero para los índices de color 

(B - V) y (U - E), definiéndolos a partir de estrellas de tipo espectral AO V; de modo que 

(B - V) = (U - E) = O para dichas estrellas; permitiendo con esto que los colores del sistema 

UBV se relacionen directamente con con los tipos espectrales de Morgan-Keenan, y por ende 

con las temperaturas estelares. 

En particular, para este trabajo, el filtro utilizado en el Observatorio Astronómico 

Nacional en San Pedro Mártir, B.C.N. fue el R del sistema de Cousins, el cual parte de las 

mismas estrellas estándares que el sistema de Johnson. Los parámetros de caracterización 

de dicho filtro son Aef = 6340 A, iYef = 400 A,:>.. = 6400 A, W = 1300 A y TM3 = 72%; 

donde :>...¡ y l-'V.¡ son la longitud de onda efectiva y el ancho total efectivo a media altura 

definidos en el sistema, respectivamente; :>.. es la longitud de onda central, W el ancho total 

a media altura y T Alf3 la transmitancia porcentual en el máximo. En el capítulo siguiente 

abordaremos con más detalle lo referente al filtro usado y el sistema fotométrico de Cousins. 
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§3.2.3 UN POCO DE ESTADÍSTICA. 

Dada la imposibilidad de conocer el valor real de una observación es necesario recurrir 

a la estadística para que a partir de cálculos como los prornedios (típicamente expresados 

corno X) o medianas podamos conocer una aproximación a dicho valor real de una serie de 

observaciones del mismo fenómeno. Una vez que tenemos el mejor valor del conjunto de 

observaciones, hay que determinar el grado de certeza de tal valor. Es entonces que tenernos 

la desviación estándar, ax: 

(3.8) 

La ecuación anterior de ux nos da la dispersión esperada para cada medición; cabe 

considerar que una sola medición tendrá mayor desviación que la del promedio del arreglo. 

Por tanto, definimos ahora la desviación estándar del promedio como 

(3.9) 

La mayoría de los experimentos y observaciones que aquí nos competen, responden a 

una distribución de probabilidades gaussiana o normal, misma que es simétrica respecto al 

promedio y el ancho del pico depende de a. Al representar los datos con tal distribución, un 

99.7% de ellos se encuentra dentro de un intervalo de dispersión con radio 3o- del promedio; 

lo cual nos lleva a que si un dato cae más lejos de ese radio, hay un 99. 7% de probabilidades 

de que sea fallido. 

Hay un punto importante en la estadística y análisis de las observaciones e imágenes; 

éste es la ra=ón de señal a ruido, S/N. Esta razón nos da el tamaño relativo de la señal 

deseada respect.o al ruido de fondo; definiendo aquí al ruido como la desviación estándar de 

una medición simple respecto al promedio de todas las mediciones. 

Cuando se realiza fotometría bidimensional de apertura, es importante tener un 

cálculo correcto de la razón S/1V, pues ello nos puede ayudar a determinar la mejor apertura 

cuando se hace la reducción de datos (Howell, 1989). 

En el caso de conteo de la incidencia de fotones, la fluctuación estadística del ruido se 

representa por la distribución de Poisson. Si el sistema del dispositivo y el ruido de fondo del 

cielo son despreciables, la razón señal a ruido puede ser aproximada con buenos resultados 

por la ecuación S/N = -../N., donde N. es el número total de cuentas de la fuente; tal 
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aproximación es válida dado que la única causa de ruido viene del propio ingreso de fotones 

de la fuente al dispositivo de detección. Sin embargo, cuando hay otras causas de ruido que 

sean significativas, deben considerarse en la determinación del error. En el caso de un CCD, 

la ecuación general queda ahora 

s 
1V .j N_ + npix(N.. + N,, + N~)' 

(3.10) 

donde nuevamente N...,. son las cuentas totales de la fuente {con cielo sustraído), n 7..,.x es el 

número de pbceles dentro de la apertura, N .• son las cuentas totales por pbcel debido al cielo, 

N,i corresponde a la corriente oscura en cuentas por pbcel, y Nr es el ruido de lectura (dado 

en electrones por pixel). En las nuevas generaciones de detectores CCD la corriente oscura 

puede llegar incluso a despreciarse. 

La razón S/N alcanza un máximo para radios de apertura cercanos al del valor del 

ancho a rr.edia altura (FWHM) del perfil de intensidad del objeto, tal como indica Howell 

en su artículo. Así mismo, argumenta que para radios menores del máximo hay pocos 

pixeles con información de la fuente, mientras que para radios mayores hay una contribución 

significativa de pixeles con elementos de ruido. más que de elementos propios de la fuente. 

En la presente tesis se hizo un análisis similar al de Howell, incluyendo la determinación de 

curvas de crecimiento del número de cuentas contra apertura, observando el comporta.niiento 

asintótico de las mismas en la vecindad de la apertura óptima. 

§3.2.4 REDUCCIÓN DE DATOS. 

Tal como discutimos en la sección anterior, podernos entender como ruido a cualquier 

señal de salida que no sea resultado de la incidencia de luz proveniente de la fuente hacia 

el detector. El cielo de fondo en derredor de las estrellas no es .Je! todo oscuro, teniendo 

contribuciones diversas; incluyendo la luz proveniente de zonas vecinas al observatorio refle­

jada en las capas de la atmósfera. Ésta componente de ruido por el cielo debe sustraerse 

de las imágenes para su análisis subsecuente, siendo un parámetro a considerar junto con 

los relativos al tiempo de exposición dados a la imágen, las condiciones atmosféricas, límites 

intrínsecos de los dispositivos de detección y amplificación, entre otros. 

En lo que confiere al detector, hay diversas formas en la que es posible liberar elec­

trones de las placas fotomultiplicadoras; algunas son útiles para los propósitos astronómicos, 

otras no~ Tenernos primero la que moti"-a. su utilización, la llamada emisión secundaria, 
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misma que surge debido a la transferencia de energía cinética de las partículas que se im­

pactan contra las paredes de las placas; sin embargo no es la única posibilidad, y las otras 

causan cierto nivel de ruido. En la emisión térmica, el desprendimiento electrónico es resul­

tado del calentamiento del metal; mientras que en la emisión de carnpo el removimiento es 

mediante la aplicación de un campo eléctrico fuerte. Si se somete al fotomultiplicador a la 

oscuridad completa con voltaje de operación, obtenemos una señal espúrea conocida corno 

corriente oscura (misma que ya vimos considerada en el cálculo de la señal a ruido), la cual 

es el resultado de la liberación de electrones por emisión térmica y de campo. 

Es necesario tener el mayor conocimiento posible de las diversas variables que inter­

vienen en las observaciones para eliminar los elementos que no nos interesan en el análisis y 

preparar el momento de estandarizar los resultados a. un referencial común. En las secciones 

anteriores mencionamos algunos puntos de la adquisicion de los datos, así corno un poco de 

lo que hay que considerar en la reducción de los mismos. Ahora retomaremos éstos últimos 

más profundamente para que en el próximo capítulo se planteen las situaciones particulares 

a nuestro trabajo respecto de este proceso y llevar al consecuente análisis. 

En rasgos generales, podrían ennumerarse los principales puntos a considerar en la 

mayoría de las situaciones de reducción de datos fotométricos: 

1.- Eliminar fuentes de ruido inherentes al detector y calibrar la respuesta instrumental 

para cada una de las imágenes. Las contribuciones ajenas a la señal de la fuente 

son el de lectura (bias o zero), y la corriente oscura (dark); la respuesta instrumental 

se calibra además considerando la sensibilidad de cada pixel y las diferencias en la 

iluminación sobre el detector(fiat-fielcl). 

Para la obtención de un bias, se realiza una expos1c1on a tiempo cero y obturador 

cerrado. Con ello captamos el nivel base del potencial del detector. 

El dark es la contribución de carga espontánea del detector por emisión térmica. 

Para su obtención se toma una imagen con el obturador cerrado y el mismo tiempo 

de exposición que el de las imágenes de los objetos a estudiar. 

Un fiat-field, o campo plano es una imagen tomada con el detector iluminado lo más 

uniformemente posible durante un cierto tiempo de exposición; esta imagen permite 

determinar la respuesta de cada pixel del arreglo del detector a la luz incidente. Puesto 

que el detector no tiene la misma sensibilidad a las distintas longitudes de onda y los 

filtros pueden tener variaciones en su transmitancia, se deben tomar campos planos 

independientes para cada filtro (y de preferencia varios por banda observada, para 

mejorar la estadística y que el crecimiento de errores sea menor). 
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2.- Sustraer el cielo de fondo de cada medición o imágen para quitar la contribución 

luminosa del cielo, además de eliminar alteraciones en la respuesta de ciertos pixeles, 

ya sean aleatorias debido a rayos cósmicos, o sistemáticas como pixeles malos; todo 

lo anterior antes de cualquier conversión o análisis. 

3.- Calcular las magnitudes instrumentales, y en caso de haber tomado imágenes en varios 

filtros, calcular colores. Al mismo tiempo, determinar los coeficientes de extinción y 

aplicar la corrección correspondiente. 

4.- Emplear las estrellas estándares para obtener las constantes de punto cero y los 

coeficientes de transformación. De lo cual puede entonces transformarse el sistema 

del instrumento a uno estándar. 

5.- Estimar la calidad de la noche a partir de los valores de la estrella estándar medidos 

y los reportados en la bibliografía. 

Para la presente tesis, la fotometría se realizó apoyándonos en el programa de cómputo 

IRAF (lmage Reduction and Analysis Facility). Las imágenes observadas fueron así mismo 

analizadas de acuerdo a la fotometría de apertura expuesta en la sección 3.2, misma que 

consiste en sumar el flujo observado dentro de un radio dado del centro del objeto, para 

luego sustraer la contribución del cielo dentro de la misma región, dejando solamente el flujo 

del objeto para el cálculo de su magnitud instrumental. Las aperturas que empleamos para 

las imágenes tuvieron un radio entre 1.82" y 2.6" de arco {de acuerdo a la escala de placa 

calculada en el siguiente capítulo). 

Durante las primeras etapas de reducción de las imágenes, trabajamos con las rutinas 

del paquete noao. imred. ccdred, de modo que pudieran obtenerse de las imágenes bias y fiats 

correspondientes las combinaciones y operaciones que tomaron efecto en la tarea ccdproc 

para reducción sobre los objetos; también pudieron desarrollarse procedimientos como la 

eliminación de pixeles malos y rayos cósmicos (rutinas cosmicrays e imedit), así como el 

corte de los bordes de la matriz de pixeles para optimizar las estadísticas (ya que la respuesta 

no es homogénea en todo el arreglo, y tiende a caer significativamente en las regiones más 

externas). Las imágenes reducidas de los objetos estudiados las mostramos en el siguiente 

capítulo. 

El trabajo de la obtención de magnitudes instrumentales y flujos para las aperturas 

dadas se realizó con el paquete noao .digiphot. apphot. Finalmente, se realizó el cálculo de 

las transformaciones de magnitudes instrumentales a estándares. 

~$~:;:;~;;:~;~ 1tk_ ·;:,-;;),: 
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E. Niermann. 
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Capítulo 4: ANÁLISIS FOTOMÉTRICO 

EN CUASARES. 
ESTA TESIS 

~AUR DE LA 
ND DEBE 
BIBLIOTECA 

La variabilidad nos puede proveer de información directa sobre la región central de los 

cuasares. En la región óptica del espectro, ésta fue establecida desde principios de la década 

de los sesentas por autores corno Mathews & Sandage (1963), Sharov & Efrernov (1964), entre 

otros. Éstos últimos estudiaron inclusive datos históricos de placas fotográficas de 1896 a 

1963. Los estudios para comprender cualitativa y cuantitativamente la física relacionada 

con la variabilidad, se encaminan. por dos tendencias básicas; por un lado, se investigan 

estadísticamente grandes muestras de objetos, buscando correlaciones entre variabilidad y 

parámetros físicos tales como el corrimiento al rojo, la luminosidad absoluta, polarización y 

propiedades de radio. Por otro lado, las curvas de luz de objetos individuales se estudian 

en detalle para caracterizar estadísticamente el fenómeno. Sin embargo, la naturaleza tan 

errática de los cuasares del tipo de los OVV, hace en extremo difícil su entendimiento. 

Como vimos en el capítulo 2, las curvas de luz muestran las variaciones de magnitud 

(o flujo) de un objeto determinado con respecto al tiempo. Las escalas que se plantean en 

ellas van desde las muy cortas (minutos y horas), hasta. los seguimientos a lo largo de años. 

Nuestra atención se centrará en estudiar la variabilidad con un enfoque específico; para ello 

requeriremos presentar nuestros objetos escogidos y explicar la razón de nuestra elección. 

La muestra fue tomada de los núcleos activos que se conocen como OVV, ya definidos en 

el capítulo 1, mismos que presentan propiedades comunes como la alta polarización en su 

flujo, variabilidad rápida y de gran amplitud, emisión del continuo e infrarrojo con una 

pronunciada ley de potencias, muy fuerte y compleja emisión en radio, y una estructura 

compacta en esta región del espectro (l\lloore & Stockrna.n, 1981). 

§4.1 LOS CANDIDATOS. 

Se escogieron tres cuasares (observables a la latitud de San Pedro Mártir), los cuales 

se sabe que son OVV o han sido identificados mediante su espectro óptico como objetos tipo 

BL Lac, de modo que puede ser presupuesta la variabilidad violenta.. La intención prima.ria. es 

realizar una inspección fotométrica inicial, con miras a un seguimiento exhaustivo posterior. 

Los objetos escogidos son: 3C 345, 3C 446 y 4C 56.27. Las preguntas básicas que nos 

,,:.,,.~ "" '.J. " • -· -. ~ ': 
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plantearnos inmediataniente son ¿a qué se debe la variabilidad en éstos objetos? y ¿puede 

explicarse con microlentes gravitatorias cierta parte del comportamiento observa.do en sus 

curvas de luz? Aunque la búsqueda de respuestas a éstas y otras preguntas ha sido un 

proceso de varios años, intentaremos dar la mejor aproximación a las ideas más aceptadas 

en nuestros días de Jo que sabemos de los objetos. 

La información obtenida en la bibliografía de nuestros cuasares los hace buenos can­

didatos de ser influenciados por microlentes gravitatorias (Schneider et al., 1992; Schramm 

et al., 1993; Schra.rnm et al., 1994); en 3C 345 y 3C 446, las curvas de luz muestran un 

comportamiento similar en ciertas partes a las curvas calculadas por los modelos de micro­

lentes. Además de lo que en adelante mostraremos, es posible tener más información de éstos 

objetos del compendio realizado por Burbidge & Hewitt, (1991). 

Veamos ahora qué se sabe hasta el momento de nuestros candidatos ... 

§4.1.1: 3C 345 (1641+399). 

Desde 1965 se han realizado monitoreos fotométricos en el óptico (básicamente en 

filtro B) para 3C 345, así como mediciones polarimétricas del mismo objeto desde 1967 

(Kinman et al., 1968). Dent (1965) fue el primero en mostrar la variabilidad en el intervalo 

de radiofrecuencias, y casi simultáneamente se determinó el carácter variable en la banda 

óptica de este cuasar (Goldsmith & Kinman, 1965). 

Entre 1965 y 1986 se observaron cuatro fases de actividad a gran escala de tiempo 

(cada 5-10 años) con ráfagas menores (con amplitudes de 0.5 a LO mag) superpuestas a 

escalas temporales pequeñas, que fluctúan desde meses hasta días (Webb et al., 1988). 

En este intervalo de tiempo, el valor mínimo detectado fue de B=l 7.62 mag* (Kinman 

et al., 1968). Posteriormente, en la decada de los ochentas se mantuvo más brillante que 

lo observado en registros anteriores, teniendo un valor máximo de B=14.71 mag en 1982 

(Babadzhanyants et aL, 1985). A partir de 1986, el flujo óptico mostró un declive casi 

monotónico hasta llegar a un mínimo de B=l8.32 en la primavera de 1989 (Kidger & de 

Diego, 1990); las mediciones de fotometría rápida realizadas revelaron un brusco desvanec­

imiento del brillo (los autores estimaron Ám = 0.47 en 13 minutos y A-rn = 0.37 en 6.5 

minutos entre observaciones sucesivas). Hasta finales de 1990, el objeto se mostró débil; 

pero en 1991/92 se detectaron incrementos de brillo rápidos; en el último, pasó de su valor 

B=l8.66 mag en 1990 a un máximo B=l5.6 (V=l5.0) en abril de 1992, con un incremento 

de 3 mag en el brillo. En sus fases activas mostró un enrojecimiento, probablemente debido 

* Recordemos que magnitudes mayores implican menores brillos. Ver capítulo anterior. 
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a una componente menos variable del continuo (Netzer et al., 1979) que ca.Illbió Ja pendiente 

de emisión en esta región; la curi.~ del continuo más brillante se mostró más pronunciada 

( i. e. enrojecida) que la del continuo débil. Las líneas de emisión permanecieron constantes 

en su intensidad. Los abrillantemientos a gran escala temporal suelen ocurrir de forma si­

multánea tanto en óptico como en la región milimétrica del espectro, más Do así para -el 

caso del comportamiento a pequeñas escalas (Ja Fig. 4. 1 muestra el monitoreo fotométrico 

en el filtro B realizado por varios autores desde 1965). De hecho, no se ha encontrado una 

correlación evidente entre el flujo, la polarización y el ángulo de posición durante eventos de 

variabilidad, como el declive previo al brote de 1991/92 (Kidger et al., 1993). 
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Fig.4.1 Curva de 1uz: para 3C 345 en banda B. 
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El blazar 3C 345 se ha observado ta.Illbién de forma prácticamente continua en su 

emisión en radiofrecuencias (Terasranta et al., 1992; Schra.Illm et al., 1993. Ver Fig .4. 2). 

La fuerte variación en radio de Ja decada de los ochentas y el declive hasta 1989 se ve 

fuertemente correlacionada con la curva óptica de la Fig. 4. 1. El origen de Ja variación 

a gran escala temporal puede ser entonces la misma; haciendo considerar que la emisión 

óptica sea esencialmente no-térmica. Aquí conviene tener presente que en el modelo de 

núcleos activos que mencionamos en el primer capítulo, los blazares son fuentes puntuales 

cuya emisión predominante es por mucho la proveniente de un jet colineal a nuestra línea 

de visión; de modo que hablar de correlaciones óptico-radio nos refiere sobre las regiones del 

mismo jet que están transmitiendo la perturbación que dió lugar a la variación en el flujo. 



82 

F 
[Jy) 

20.0 

15.0 

10.0 

5.0 

30345 

..:.,,·· 
r''· 

t 

1,, ~ 

lb 1 

t 
1990.0 1990.5 19!11..0 1991.S 1992.0 1980 198S 

Fig.4.2 Curva de 1uz para 3C 345 en 22 y 37 GHz. 

desde 1980 hasta 1992 (Schramm et a1.~ 1993). 

Capitulo ..f: 

1990 FECHA 

Las ráfagas rápidas en óptico pudieran ser el resultado del direccionamiento y ampli­

ficación Doppler (también conocido como bearning relativista; ver Blandford & Rees, 1978), 

microlentes gravitatorias, o una combinación de arribas situaciones. Se reportó a principios 

de esta década la detección de una posible galaxia interpuesta en el camino óptico del cuasar 

(Stickel, 1992); lo que lleva a suponer que la presencia de microlentes gravitatorias con­

tribuye en una parte de las variaciones de 3C 345. La posible galaxia deflectora encontrada, 

posee una magnitud aparente de rnn = 19 mag, que corresponde a una magnitud absoluta. 

de MR = -25.3 mag (suponiendo un corrimiento z=0.595, constante de Hubble H 0 = 50, 

parámetro de desaceleración cosmológica qo = 0.5, y corrección por corrimiento KR = 1.3). 

Stickel presentó además diversas estimaciones del corrimiento al rojo para esta galaxia; una 

de ellas a partir de la relación entre brillo y radio M R - re para elípticas (pues se ha visto que 

la componente extendida que se observa puede representarse por la ley de de Vaucouleurs 

con re = 2.4"), lo cual arroja un valor de z 901 = 0.4. Otra determinación del corrimiento, 

a partir de líneas de absorción (Mgll ;\ = 2798) da un intervalo de 0.25 < Zab• < 0.59. Sin 

embargo, a pesar de la invitación a pensar en efectos de microlentes gravitatorias que hace 

posible la presencia de una galaxia interpuesta a la línea de la visión con el cuasar, Schramm 

et al. (1993) no encontraron concordancia entre la escala de tiempo y la frecuencia de las 

ráfagas con los modelos de microlentes, dados los parámetros típicos y los valores de Stickel 

(19.92) para esta galaxia. 

Varios autores han aplicado a las curvas de luz obtenidas de 3C 345 y 3C 446 un 

análisis de Fourier buscando alguna combinación de funciones periódicas. El encontrar peri­

odicidad en las variaciones sería una fuerte indicación sobre el tipo de geometría y mecanis-
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mos involucrados en estos objetos; el sistema inmediato a pensar para variaciones periódicas 

es el de hoyos negros binarios, tal como mencionarnos en el capítulo l. Los resultados para 

"a.riaciones a gran escala aún no son satisfactorios y, de hecho, llegan a contradecirse. \Vebb 

et al. (1988), encuentran componentes periódicas de 11.4 y 5.6 años. En el sistema de ref­

erencia en reposo con respecto al cuasar {al cual llamaremos en adelante sistema local), l¿s 

periodos se acortan por un factor (1 + z); teniendo en este caso (z=0.595) que los periodos 

son de 7.1 y 3.38 años en el cuasar. Sin embargo, Vio et al. (1991) presentan un análisis de 

la curva de luz óptica en el cual muestran que la luminosidad del cuasar está regulada por 

variaciones aleatorias, sin periodicidades. Así mismo, los datos recabados por Schramm et 

al. (1993) indican que la variabilidad de 3C 345 no es periódica, aunque puede contemplarse 

una apariencia cuasi-periódica en los brotes luminosos de escala de años. 

Es posible producir curvas de luz cuasi-periódicas considerando subestructuras en 

movimiento dentro de helicoides en los jets con campos magnéticos ( Camenzind & Krock­

enberger, 1992). Si los jets relativistas están confinados magnéticamente en la vecindad del 

hoyo negro, el plasma se encuentra rotando dentro de los jets debido a la conservación de 

momento angular. En tal caso, las ráfagas se producen por la rotación de inhornogeneidades 

que cayeron del disco de acreción y fueron posteriormente eyectadas al jet moviéndose en 

un helicoide, produciendo el efecto de "faro" {Fig.4.3). Si una inhomogeneidad se moviera 

en un jet perfectamente colimado se obtendría una curva de luz periódica; mientras que al 

abrirse ligeramente el jet, el período de la curva de luz se incrementa. Siguiendo el modelo 

presentado por Carnenzind &:: Krockenberger (1992), Schrarnm et al. (1993) presentan un 

modelo que reproduce satisfactoriamente en rasgos generales la curva de luz con los datos 

observacionales. Sin embargo, hay aún desviaciones en el comportdl-n.iento que indican que 

el modelo no es del todo correcto; existen todavía mecanismos adicionales que deben con­

templarse para la descripción completa. 

Se han observado evidencias de que el continuo de los blazares es producido por 

radiación sincrotrónica en un plasma moviéndose a velocidades relativistas a lo largo del 

jet. Éste se encuentra direccionado muy próximo a la línea de visión del observador, pro­

duciéndose así la intensi:ficacióh y direccionamiento por efecto Doppler relativista. De hecho, 

tales características del jet de 3C 345 lo llevan a ser una de las radiofuentes conocidas con 

expansión superlumínica (M.H. Cohen et al., 1977. Ver también la Fig.4.4). De las medi­

ciones en radiofrecuencias realizadas entre 1968 y 1976 a este objeto, se le observaron dos 

componentes alejandose del centro con una velocidad transversal aparente v /e = 7. Una 

extrapolación del movimiento angular observado, hasta su punto de origen, indicó que el 

evento se inició en 1966, al tiempo en que se dió un incremento en la densidad de flujo 

eÓ:iitido; tal coincidencia sugirió por lo tanto, que los brotes de luminosidad y la expansión 
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Fig.4.3 Modelo de in.homogeneidad rotando sobre helicoide 

dentro de U.tl. jet relativista (Schra.mm et a1 .• 1993). 

Capítulo 4: 

superlurnínica tienen un origen común. Entonces, ésto apoya lo mencionado en el párrafo 

anterior de que muchas de las variaciones en flujo, en regiones espectrales del óptico al radio, 

sean producto de inhomogeneidades propagándose corno choques u otras perturbaciones o 

inestabilidades del plasma a lo largo del jet (l'vlarscher, 1990). En las radiofrecuencias, tales 

inhomogeneidades (de alrededor de un parsec) pudieran aparecer como estructuras super­

lumínica.s. 

§4.1.2: 3C 446 (2223-052). 

Ya hay registros fotométricos de este cuasar desde 1964, cuando recién se abrían las 

P"!Jertas, de este nuevo campo de la astronomía extragaláctica (Sandage, 1965). Y también 

désde"entonces, ya se empieza a conocer su característica de variabilidad rápida con gran 

aznplitud de brillo (Sandage, Westphal & Strittmatter, 1966). Miller (1981), reportó obser­

vacl_;;,nes con variaciones ópticas significativas en escalas de tiempo de horas a días. Además, 

t;a,~.euaáar se diStingue por la alta polarización de su flujo. En 1977 se encontró una variación 

miaJi: rápida en la polarización y una rotación en el ángulo de polarización ele 10 grados en 

---:=----...---- ... 
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dos horas (Moore & Stockman, 1981). Sin embargo, no se encontró un patrón consistente 

entre la variabilidad del grado de polarización y el brillo del cuasar; pues para éste el incre­

mento en brillo fue inversamente proporcional al cambio de polarización, contrariamente a lo 

observado para 3C 345 por los mismos autores (incrementos proporcionales entre polarización 

y brillo). 

En 1983, Barbieri et al. (1985) estudian fotométricamente a 3C 446 durante una 

fase activa; en la cual, durante el abrillantamiento, las líneas de emisión se desvanecen y 

el c11asar se torna un BL Lac típico. En el trabajo de Barbieri, se presenta una curva de 

luz con datos recabados tanto por él y sus colaboradores como por diversos autores desde 

1967 hasta 1984. Por su parte, Webb et al. (1988), muestran una curva de luz para un 

intervalo de tiempo de 1971 a 1985 (ver Fig.4.5). Este blazar presenta ráfagas fuertes y 

rápidas de gran amplitud superpuestas a las variaciones de gran escala temporal. Durante 

las observaciones comprendidas entre el 18 de julio y el 4 de agosto de 1983, se observó 

un sorprendente incremento en la luminosidad, con un abrillantamiento promedio de 1 mag 

por semana (Barbieri et al., 1985). Desde 1984 se ha detectado un declive en el brillo casi 
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monotónico (Courvoisier et al., 1986), hasta llegar a su valor más bajo B=l9.l maga finales 

de 1985. A partir de 1986 la luminosidad comienza a recuperar brillo para llegar a un 

valor de B=l 7.5 a fines de ese año. La curva de luz presentada por Schramm et al. (1994) 

para el intervalo 1989-1993, muestra rápidas variaciones de gran amplitud. La más rápida y 

pronunciada ocurrió a principios del verano de 1989 en la cual el objeto disminuye su brillo 

en 1.50 mag en un intervalo de 12 días. 

14 
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Fig.4.5 Curva de 1uz para 3C 446 en banda B. desde 1971 hasta 1965 (Webb et a1. • 1966). 

Al igual que 3C 345, este blazar ha tenido amplia cobertura de monitoreo en ra­

diofrecuencias (Terasranta et al., 1992). En la Fig. 4. 6 observamos la curva obtenida por 

los autores antes mencionados en la emisión de 22 y 37 GHz. 

Baribieri et al. (1985) estudian la periodicidad mediante análisis de Fourier, tanto 

en este objeto como en 3C 345, encontrando una componente de periodicidad de 4.28 años 

en la curva de luz de banda B para 3C 446 (Barbieri et al. 1990). Así mismo, Webb et al. 

(1988) encuentran del correspondiente análisis tres componentes de periodicidad: a 4. 7, 2.4 

y 1.29 años; y en el sistema local del cuasar (=-.n = 1.404), los periodos se ven reducidos a 

1.95, 1.0 y 0.54 años respectiva.mente. Sin embargo, como ya mencionamos, aún no está bien 

establecido el carácter periódico en la variabilidad de estos objetos. 
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§4.1.3: 4C 56.27 (1823+568). 
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Poco se ha publicado de este BL Lac. A.M. Caben et al. (1977) presentaron algunos 

datos de identificación de Ja contraparte óptica de Ja fuente en radio, tales como su magnitud 

en bandas de Johnson R = 18.4 mag y E= 19.4. Así mismo, Burbidge & Hewitt (1991), 

agregan otros datos más (como ze.,.n = 0.664), junto con nuevas referencias sobre este objeto; 

pero en ambos casos la información es por demás escasa. 

Hasta Jo que se sabe a Ja fecha de publicación del artículo de Schramm et al. (1994), 

no se habían realizado estudios previos en la literatura sobre variabilidad en este objeto. 

Los datos presentados en este artículo se encuentran en un intervalo de variación total de 

1.2 mag (Fig. 4. 7); desgraciadamente, son relativos y no indican el valor de la magnitud de 

referencia. Se observaron algunos cambios rápidos en el brillo 2: 0.5 rnag que ocurrieron en. 

intervalos de días. 

La elección de este objeto como candidato se basa fuertemente en la suposición de 

que al ser aparentemente del tipo de Jos BL Lacerta, deberá presentar variabilidad violenta. 
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Fig.4.7 Curva de luz para 4C 56.27 en banda R, desde 1989 hasta 1992. 

§4.2 OBSERVACIONES Y ANÁLISIS DE DATOS. 

En esta sección mostraremos las observaciones de fotometría realizadas a los can­

didatos ya presentados; así mismo, analizaremos los datos que de tales observaciones se 

generen. La Tabla 1 contiene los datos principales de los objetos identificados para traba­

jar. Brevemente, explicaremos las columnas contempladas: 

1) Nombre de catálogo 3CR ó 4C, según sea el caso; entre paréntesis su identificación por 

coordenadas truncadas (RA-dec). 

2) y 3) Ascención recta y declinación (1950.0) dadas por catálogo de Veron & Veron (1993). 

4) y 5) Corrimientos al rojo, ze"" y Zab!<, en caso de existir las mediciónes correspondientes. 

6) y 7) M 8 (Veron & Veron, 1993) y Mv (Schramm et al., 1994). 

8) Clasificaciones en la literatura: respecto a los OVV, HPQ y BZR; ver el capítulo l. El 

término de NSO (siglas en inglés de objeto estelar neutral, donde neutral se refiere al color), 

fue la clasificación que le dieron A.l'vl. Cohen et al., (1977); desde entonces, en los otros 

artículos donde se refieren al objeto en cuestión no especifican más sobre su categoría. 

Tabla 1. 

Propiedades de los cuasares observados .. 
Nombre a (1950.0) ó (1950.0) Ze-rn Zab . ., MB lVlv Clasif. 

3C 345 16 '41 m¡ 7.6·• 39°54'11" 0.594 - -26.G -27.1 OVV,HPQ 
(1641+399) BZR 
4C 56.27 1sh23~14.s·· 56°49'18" 0.664? - -24.7 -25.0 NSO 
(1823+568) 
3C 446 22h23~11.o·· -5°12'17" 1.404 0.847 -26.2 -27.1 OVV,HPQ 
(2223-052) BZR 
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La temporada de observación de los objetos comprendió las noches del 26 y 28 de 

septiembre de 1994; la fotometría de apertura en imagen directa se realizó con el CCD­

MIL (1024 x 1024 püceles) instalado en el telescopio de 2.lm de San Pedro Mártir, en Baja 

California. Con tal dispositivo de detección se obtuvo un campo para las imágenes de 4'26.24" 

por lado (puesto que el campo de cielo cubierto por pixel es de 0.26" para el telescopio de 

2.lm a la distancia focal f=7.5 y con pixeles de 19µm). 

El filtro usado durante las observaciones es el R del sistema fotométrico de Cousins 

(1976). La elección del filtro, de acuerdo a lo planteado en la campaña internacional pro­

puesta por K.J. Schramm y en la que participaron Erika Benítez y Deborah Dultzin, fue 

determinada por la eficiencia cuántica de los CCDs en esta banda espectral; además de que 

al realizar observaciones en este filtro podernos buscar también la posible emisión de fuentes 

estelares, ya sean de la galaxia subyacente, o de alguna interpuesta en la línea de la visión. 

Las magnitudes estándares de las estrellas de comparación se obtuvieron de Smith et al. 

(1985); las cuales fueron reportadas en el artículo mencionado dentro del mismo sistema de 

Cousins. El coeficiente de extinción por masa de aire se obtuvo interpolando en Ja curva 

de extinciones promedio presentada por Schuster (1982); cuyo valor para la>.."""''ª' del fitro 

rojo de Cousins (>-central = 6400 Á) es K. = 0.094 ± 0.006 mag. Para verificar el rango de 

error en la obtención de tal coeficiente, se comparó otra interpolación para Ar.entral = 7000 A 
con el valor promedio dado en el mismo artículo (correspondiente a la >..central del filtro R de 

Johnson), cayendo éste dentro de la incertidumbre de la n>edición. La reducción de datos se 

hizo con la paquetería de cómputo IRAF (ver capítulo 3). 

Si tomamos el valor de Acr.ritrol 2 Aob... del filtro, y aplica.rnos la corrección por 

corrimiento al rojo cosmológico que mencionamos en los capítulos anteriores (Weedman, 

1986) tenemos que Aob.• = Aw,(l + .::); y entonces la región espectral emitida que esta­

mos considerando para nuestros objetos está centrada en los valores >..~.,.,. 3 c 3
,.::. = 4015 A, 

Aem,r .. " = 2662 ..\, Y >..,.,..~ , 0 _,, = 3846 Á. 

En la Tabla 2, se dan las magnitudes instrumentales estandarizadas de nuestros 

objetos. Se incluye también Ja fecha completa de observación (en tiempo universal, T.U.) 

y su tiempo de exposición. Aparte, en la Tabla 3 se encuentran las magnitudes calibradas 

promedio para la noche en la que se observó cada objeto (mostrando su día juliano, D.J.). 
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Tabla 2. 

Magnitudes estandarizadas de cua.sares. 
Fecha'"' Objeto tczpo magnitud 
(T.U.) (seg) calibrada 
26/4:55 4C 56.27 180 16.97 ::!:: 0.05 
26/5:03 - 600 17.01 ± 0.05 
26/5:17 - 1200 17.02 ± 0.05 
26/5:56 " 1200 16.99 ± 0.05 
26/7:57 3C 446 1800 17.71 ± 0.05 
26/8:35 - 2400 17.47 ± 0.05 
28/2:55 3C 345 420 17.11 ± 0.05 
28/3:08 - 1200 17.20 ± 0.05 
28/4:33 - 2400 17.24 ± 0.05 

La hora en 1a ~echa indicada corresponde 
a1 inicio de 1as exposiciones. La tem-­
porada de observación se rea1iz6 en sep­
tiembre de 1994. 

Tabla 3. 

Magnitudes calibradas y promediadas de cuasares. 
OBJETO Fecha MAGNITUD R 

(D.J.) (Cousins) 
3C 345 2449623 17.18 ± 0.07 
3C 446 2449621 17.59 ± 0.12 
4C 56.27 2449621 17.00 ± 0.03 

Capitulo.,¡: 

Presentamos así en la siguiente sección, los valores de nuestras observaciones anexados 

a las curvas de luz conocidas de los objetos. 
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§4.3 RESULTADOS. 

Recapitulemos un poco: 

En esta tesis hemos hecho un estudio de la variabilidad en núcleos activos de galaxias 

enfocado particularmente al fenómeno de lentes gravitatorias, en una situación determinada 

que explica parte de Ja variabilidad rápida y de baja intensidad en los cuasares {restringiendo 

así mismo el grupo de núcleos activos revisados). Estudiamos luego algunos cuasares can­

didatos a presentar microvariabilidad, y un primer acercamiento en su estudio. Finalmente, 

realizamos mediciones fotométricas en imagen directa para los candidatos, de observaciones 

tomadas durante las noches del 26 y 28 de septiembre de 1994 en el Observatorio Astronómico 

Nacional de San Pedro l\1ártir con el telescopio de 2.1 m y el CCD-MIL. Dichas observaciones 

se redujeron con rutinas computacionales de IRAF, y se amplió con ello la cobertura en las 

curvas de luz '"históricas". 

Los objetos observados son 3C 345, 3C 446 y 4C 56.27, de Jos cuales mostrarnos Jos 

campos desplegados por el CCD para nuestras observaciones en las Figs. 4. 8, 4. 9 y 4. 10. 

Dentro de los mismos campos marcamos los cuasares respectivos, procurando además dejar 

presentes las estrellas de comparación (Smith et al., 1985); excepto para 4C 56.27, ya que 

para. éste se tomaron las estrellas de los otros campos de la. temporada (no se encontraron 

datos de estrellas de comparación en el mismo campo dentro de Ja bibliografía conocida). 

Los campos mostrados son de 3'15" x 3'02"; dada la escala de placa calculada en § 4.2. 

En Ja Tabla 2 observamos que el objeto 3C 446 presenta un incremento en brillo 

t:>..rnn = 0.24 entre dos observaciones de la misma noche. 

Las magnitudes obtenidas (Tabla 3), se introducen en las curvas de las Figs. 4. 11 y 

4.12; de acuerdo a Ja fecha juliana de observación. Para el caso de 4C 56.27, no generamos 

una curva de luz, pues presenta la complicación de que la curva. mostrada por Schramm et 

al. (1994) no indica magnitud de referencia (ver § 4.1.3); así también, el valor presentado 

por A.IVL Cohen et al. (1977) no tiene una fecha precisa de observación, haciendo de nuestra 

medición la primera potencialmente útil para estudios de variabilidad a largo plazo en este 

objeto. 

Los datos de la curva histórica de 3C 345 {Fig. 4. 11) son obtenidos de Schramm et 

al. (1994) para las magnitudes medidas en temporadas previas a la nuestra; y de Villata 

et al. (1997), para el conjunto de mediciones posteriores {realizadas en Jos meses de abril 

a septiembre de 1995). Nuestro valor sirve de enlace para las mediciones de la curva de 

luz, dándole completez al monitoreo histórico. En cuanto a su relación con modelos de 

variabilidad, este punto (de fase estable del blazar) puede ayudar en las restricciones que 
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requiere el modelo de ráfaga tipo sincrotrón propuesto por Schramm et al. (1993) para este 

objeto. 

El caso de 3C 446 es así mismo interesante. Se ha realizado una búsqueda exhaustiva 

de datos fotométricos, sin encontrar ninguna medición entre los datos de Schrarnm et aL 

(1994) y nuestra temporada, así como tampoco para los años posteriores a 1994. Los datos 

obtenidos por Schrarnm y sus colaboradores muestran un decrecimiento monotónico de la 

magnitud en este objeto durante los primeros años de nuestra década (salvo por los destellos 

superpuestos a corta escala temporal). La magnitud obtenida en el presente trabajo indica 

que el brillo de este blazar ha retomado valores más altos, corno los de 1989 (o bien en los 

primeros años de la década de los 80's). Una determinación de la variación de magnitud entre 

el valor más bajo (D.J. = 2448200, R = 21.0 mag) y el de la temporada que observarnos 

(D.J. = 2449621, R = 17.6 rnag) es de L!>.rnn = 3.4 mag. Dicha variación de brillo ocurre 

en un intervalo de años, de modo que no lo consideramos un comportamiento anómalo del 

blazar (corno una ráfaga), sino que es posiblemente su retorno a una fase brillante (la curva 

de luz histórica en banda óptica muestra tales etapas de actividad brillante y las transiciones 

a otras de poca luminosidad; ver Fig.4.5). 
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Fig.4.11 Curva de 1uz para 3C 345 en banda R para 1989-1995. 
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Fig.4.12 Curva de 1uz para 3C 446 en banda R para 1989-1994. 

A continuación, nuestro último capítulo presentará los alcances de la presente tesis y 

planteará las perspectivas que se siguen de nuestro trabajo. 
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"El hornbre verdadero 

no mira de que lado 

se vive rnejor, 

sino de qué lado está el deber." 

95 

José Martí. 
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Capítulo 5: CONCLUSIONES 

Y PERSPECTIVAS. 

Más allá de lo recapitulado en la última sección del capítulo anterior, presentamos 

aquí las metas obtenidas en la presente tesis, que a su vez plantean de forma inmediata 

diversas perspectivas a futuro: 

i.- Se revisaron los estudios hechos para explicar la variabilidad en cuasares, dentro de 

la fenomenología de los núcleos activos de galaxias. Se concentró la atención en 

las escalas pequeñas de tiempo y brillo; i. e., la microvariabilidad. Se indicaron los 

posibles mecanismos que producen tal comportamiento; teniendo siempre en claro que 

no en todos los casos se contraponen los modelos planteados, sino que en gran medida 

la complejidad de estos sistemas lleva a la acción conjunta de varios mecanismos, e 

incluso a considerar la existencia de procesos aún no bien definidos por los modelos 

astrofísicos. 

ii.- Se hizo una revisión exhaustiva del fenómeno de lentes gravitatorias, atendiendo a su 

formulación matemática y los posibles escenarios que pueden generarse. Se inencio­

nan algunas consecuencias y aplicaciones que tales sistemas involucran, mismas que 

plantean enorme interés en áreas como la cosmología y la astrofísica. En particular, 

se dirige el análisis a la fenomenología de las microlentes gravitatorias; presentando 

junto con el efecto de lentes gravitatorias, dos puntos de gran importancia en la tesis: 

a) La existencia de microlentes gravitatorias como un mecanismo extrínseco que 

da lugar en algunos casos a la microvariabilidad en cuasares ópticamente 

violentos {OVV), y que puede actuar junto con otros mecanismos físicos para 

producir tal fenomenología. 

b) Los elementos que precisan la planeación de búsquedas de sistemas-lente y 

la presentación de candidatos, tanto en la detección de lentes como en la de 

microlentes gravitatorias. Los elementos mencionados surgen de planteamien­

tos estadísticos de los sistemas-lente, y del estudio observacional minucioso de 

objetos particulares. Los candidatos presentan así, una serie de características 

en base a su variabilidad en el tiempo (tornando curvas de luz), que al cote­

jar con modelos teóricos existentes, se convierten en potenciales fuentes de 
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comprobación (a la vez que brindan las restricciones que rigen a Jos modelos 

mismos). 

iii.- Partiendo de la fundamentación de que los cuasares 3C 345, 3C 446 y 4C 56.27 son 

candidatos a ser afectados por microlentes gravitatorias (dadas sus propiedades de 

variabilidad violenta y las curvas de luz similares a modelos teóricos) se prosiguió con 

su estudio de ·variabilidad, siguiendo los lineamientos planteados para una campaña 

internacional de n1onitoreo de blazares (Schramm et al., 1993; y Schramm et al., 

1994). La presente tesis se centró como primera fase en un estudio fotométrico de los 

objetos, para ingresar las mediciones en las curvas de luz existentes. Las magnitudes 

presentadas se encuentran en Ja banda R de Cousins, y los valores promediados para 

las noches de observación son R3c 345 = 17.18 ± 0.07, RJc 44G = 17.59 ± 0.12 y 

R•c sG.27 = 17.00 ± 0.03. 

La medición realizada a 3C 345 enlaza las observaciones realizadas antes de 1994 

con las más recientes encontradas en la bibliografía de 1995. Con ello se mejora la 

cobertura de la curva <le luz. En el caso de 3C 446, la presencia de nuestra medición 

muestra un cambio significativo en el comportamiento de los últimos cinco años del 

blazar, que entendemos como la transición de una fase de baja intensidad de brillo a 

una de actividad abrillantada. 

Las perspectivas que los incisos anteriores plantean son: 

·) La realización de búsquedas sistemáticas y monitoreos para Ja detección de sistema.s­

iente, de acuerdo a los modelos revisados que describen sus posibilidades y ca­

racterísticas. Esta línea de trabajo podría conducir a Ja elaboración de un catálogo 

de cuasares candidatos a ser afectados por el efecto de microlentes. El primer nivel 

de búsqueda sería en la literatura, por las características de luz reportadas. El mo­

nitoreo observacional se puede hacer en el Observatorio Astronómico Nacional de San 

Pedro Mártir con el telescopio de 1.5 m. Mediante este monitoreo se pueden lograr 

dos objetivos: 
a) Hacer estudios de microvariabilidad con una buena base tempdral para los 

objetos que resulten ser los mejores candidatos. 
b) Intentar detectar una posible galaxia interpuesta usando un paquete para 

restauración de imágenes débiles: LUCY. 

--) La búsqueda de galaxias interpuestas a los cuasares propuestos a presentar efectos 

de .rnicrolentes. En particular, se puede intentar confirmar la presencia de la posible 

galaxia interpuesta a 3C 345 (Stickel, 1992); y al respecto se plantea reestudiar nues­

tras Unágenes mediante el manejo del paquéte LUCY; que, como mencionamos en el 
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inciso anterior, sirve para realzar estructuras de bajo brillo superficial (ver Benítez 

et al., 1996). Para ello, será necesario sumar todas las imágenes de cada objeto y así 

obtener una imagen profunda. 

·. ·) Y por último, en lo que se refiere a las curvas de luz de los blazares, se invita a 

un seguimiento para cada objeto. Particularmente para 3C 446 sería conveniente 

nuevas observaciones fotométricas para analizar la posibilidad de una nueva fase de 

comportamiento a gran escala temporal. También el realizar observaciones sobre 

4C 56.27 puede ser de gran utilidad para la generación de su curva de luz (hasta 

ahora inexistente en términos de magnitudes no relativas a la variabilidad). 
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Apéndice. 

DETERMINACIÓN DE LA MASA DE LA REGIÓN 
CENTRAL (o::; r::; .;0 ) DE LA GALAXIA 2237+035~ A 
PARTIR DE LA CRUZ DE EINSTEIN. 

ANTECEDENTES. 

Hace poco más de diez años, Huchra y colaboradores (1985) descubrieron un cuasar 

proyectado detrás de la región central de la galaxia 2237+0305, conocida tarnbien corno 

"galaxia de Zwicky 11
• La morfología de la misma es espiral barrada; con un corrimiento 

al rojo de =c1 = 0.0394. El corrimiento que pudieron determinar del cuasar fue de Z:i = 

1.695. Dada la resolución con que contaban de 2", no encontraron evidencias de imágenes 

múltiples del cuasar, concluyendo con ésto que estaban frente a un sistema simple de lente 

gravitacional, donde el cuasar estaba desplazado del centro de la galaxia aproximadamente 

0.3" _ El artículo de Huchra et al. (1985), presenta incluso el valor calculado para la densidad 

superficial de masa crítica del lente, siendo de ¿cr = 4.6 x 109 h- 1 M 0 arcsec-'2 (Ho = 
lOOh krn s-• 1\Ipc-1). Este sistema fue el sexto conocido desde el descubrimiento de Walsh, 

Carswell y "\Veynmann (1979); y a diferencia de los otros cinco, la galaxia-lente se encuentra 

muy cerca, permitiendo así que las constricciones observacionales en la configuracón de 

imágenes y sobre la distribución luminosa de la galaxia sean mejores que para casi cualquier 

otro sistema lente, incluso de los conocidos hoy en día. 

Posteriormente. Tyson (1986) indica que al menos dos imágenes del cuasar pueden 

resolverse, con una separación entre ellas de aproximadamente 1.2". Yee {1988), a su vez, 

consiguió obtener la resolución suficiente para diferenciar cuatro imágenes del cuasar, visibles 

alrededor del núcleo de la galaxia, presentando un patrón de cruz (ver Fig. A1). Además, 

determinó un límite inferior para la masa interior al anillo de Einstein que define al sistema 

lente, estimándolo como J\J,, ;:::: L2 x 1010 JvI0 . Así mismo, calculó una razón !vI,,/ Ld ;:::: 

13 M 0 / L 0 . El valor encontrado, aunque ya en el límite superior para galaxias espirales, lo 

considera aceptable. 

La lente de Huchra, o Cruz de Einstein, como se designó a tal sistema, presenta al 

menos cuatro imágenes de un cuasar proyectadas alrededor del centro de una galaxia espiral 

barrada; la cual, presenta además trazas de un anillo interior, y un reducido bulbo que ha 
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sido modelado satisfactoriamente por la ley de de "\racouleurs de r 1 ! 4 • Por su parte, el disco 

de esta galaxia presenta un comportamiento exponencial en el perfil de brillo. La región n1ás 

interna de la galaxia está don1inada por las barras; éstas pueden afectar anisotrópicamente 

el potencial gravitatorio. Tal alteración es importante si pensamos en modelar el efecto de 

lentes. La separación angular máxima entre las imágenes de la Cruz de Einstein es de 1.8"; 

y cada una de ellas muestra enrojecimientos por absorsión galáctica distintos. 

Fig.A1 Contornos isoÍotal.es mostrando 1a galaxia 2237+0305 y las cuatro 

co~ponentes del cuasar afectado por la lente gravitaciona1 (Yee. 1988). 

En 1988 se presentaron modelos que describen Ja distribución de masa de la región 

central de Ja galaxia y buscan reproducir las posiciones de las imágenes del cuasar con 

las observaciones (Schneider et al., 1988; Kent & Falco, 1988). En el rnodelo de Schnei­

der et al. (1988), se obtiene un cociente masa/luminosidad del lente (supuesto corno un 

bulbo de de Vacouleurs con masa/luminosidad constante) de JVI,,j L,¡ = 9.4 ± 2.0. (Ho = 
lOOh k-rn s- 1 Mpc- 1 ). Kent & Falco (1988) encuentran el mismo valor de M,, encontrado 

por Yee (1988) (aunque no lo presentan como límite inferior). Tanto el modelo de Schneider 

et al. (1988) como el de Kent & Falco (1988) coinciden cualitativamente en muchos de sus 

resultados. En ambos, la posición de cuasar real se encuentra a menos de 0.1" del centro 

galáctico, los tiempos de retraso debido a los camino ópticos de las imágenes son del orden 

de días, y predicen la existencia de una quinta imagen débil cerca del centro de la galaxia 
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(1 - 5% del flujo de Ja imagen más brillante: A). A partir de Ja predicción de una quinta 

imagen del cuasar, se ha intentado observarla, aunque dada su debilidad es difícil discernir 

entre componentes estelares del bulbo, y otras fuentes de ruido (Racine, 1991). 

Hay un punto en extremo interesante respecto a la distribución de masa planteada 

por los autores citados. La masa contenida en el bulbo que actúa de lente es muy grande; 

Schneider et al. (1988) hacen uso de una masa compacta central de más de 8 x 109 .l'vI0 
para reproducir de mejor forma el fenómeno-lente. Tal masa central, de hasta un 30% de Ja 

masa total del bulbo, es más eficiente para el efecto de lente que un bulbo actuando solo. 

Sin embargo, no hay elementos para aventurar Ja presencia de un hoyo negro superrnasivo 

en el centro de 2237+0305, aún cuando Ja necesidad de un objeto compacto lo haga una 

implicación lógica. 

Así mism0, el sistema-lente de 2237+0305 se planteó casi desde su descubrimiento 

como un excelente candidato para microJensing (Tyson, 1986; Schneider et al., 1988), debido 

a la profundidad óptica predicha para las imágenes, que implican curvas de luz muy activas 

por las intensificaciones; aden1ás, la galaxia-lente se encuentra muy cerca de nosotros, per­

mitiendo obtener con esto información muy inportante de las masas de los microlentes, y 

sobre la estructura del cuasar de fondo. Como resultado de tan alta probabilidad de observar 

microlentes, se estudió cuidadosamente al sistema, y unos años después al artículo de Huchra 

y colaboradores (1985), pudieron observarse por vez primera eventos de microlentes (Irwin 

et al., 1989). La variación de brillo relacionada con microlentes se observó en la imagen A 

(ver Secc.2.2.2.1). Inclusive, dada la escala de tiempo para eventos de microlentes, pudo 

determinarse un límite en la nlasa de dichos objetos de .l'vIML ::::; 0.IM0 . La actividad fo­

tométrica medida posteriormente por Racine (1991) para esi.e sistema, lo llevó a considerar 

que las variaciones- acromáticas observadas en el brillo de las imágenes eran causadas por 

efectos de microle.ntes gravitacionales. 

CÁLCULO DE LA 1\1"ASA. 

Primero determinamos las distancias propias a partir de la ecuación (Weedman, 1986): 

D = c{qoz + [go - l][v'l + 2g0 z - l]} 
g6Ho(l + z) 

(A.l) 

Consideraremos en adelante go = 0.5, Ho = 75 krn s- 1 1'vfpc- 1 , e= 3 x 105 km s-1 

para Jos cálculos. Dado el valor de H 0 , algunos resultados diferirán ligeramente de los 

reportados en Ja bibliografía; sin embargo, cualitativamente son equivalentes . 

.-,,..-,--------------·-·· 
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Ahora, dados los corrimientos al rojo medidos para la galaxia y el cuasar, tenemos 

que D.(z.) '°" 3127 Mpc, Dd(zd) = 153 Mpc y D,,_. '°" 2974 Mpc. 

Por otro lado, podemos relacionar Ja distancia angular, medida desde el telescopio, 

con la distancia propia en la región observada: 

d = O(")[(l + z) - v'1+z] 
3.44 x l0-4 Ho(l + z) 2 (A.2) 

Considerando a la separación angular máxima entre imágenes de 1.8", obtenemos 

que dE '°" 1.28 kpc. Luego, la mitad de esta distancia será el radio del anillo de Einstein 

en el plano-lente, es decir, {o = 642 pe. Este valor se aproxima a la cota de distribución de 

masa-lente mostrada por Racine {1991). 

Recordemos que en el caso de alineación perfecta, O = <>o y i:>.O = 2ao. De modo que 

2{o = dE = 2aoD.1. Y empleando la ecuación (2.9a), encontramos que 

(A.3) 

donde ME es la masa en la reg1on interior al anillo de Einstein. Esta masa resulta ser 

finalmente .IVIE = 1.48 x 1010 M 0 ; misma que se aproxima a Jos valores planteados por Yee 

(1988) y Kent & Falco (1988). 

Suponiendo una densidad superficial de masa constante en el interior del anillo de 

Einstein, tenemos que 

(A.4) 

y ésto nos da un ,-aJor ¿;ob.• '°" 1.146 x 104 M 0 pc- 1 • El valor de :E0 b .• que encontramos es, 

además, comparable con la densidad crítica (ec. 2.4) :E.,,., tal como indica Schneider et aL 

(1992). 

Es interesante observar aquí, cómo podemos encontrar una buena aproximac1on de 

los parámetros que intervienen en el fenómeno de lentes gravitacionales, empleando las ecua­

ciones básicas descritas en la sección 2.1.2.2; sin requerir, a primera aproximación, de un 

tratamiento complejo de modelaje del sistema. 
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y para que sirve nacer y para que morir? 

Sirve para ser hombres en lugar de arboles y peces, 

sirve para buscar al justo porque el justo existe, 

y si no existe es menester hacer que exista, 

y entonces lo importante no es morir, 

es morir en el lado justo ... " 

Oriana Fallad. 

Notas. 
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Anexo: CONCLUSIONES 

ALTERNATIVAS.* 

Las conclusiones que se presentan a continuación no forrnan parte de la tesis, sino 

que comprenden una recopilación de propuestas ingeniosas de varios amigos (y de quienes 

me reservo la autoría) a u.na convocatoria emitida por correo electrónico el 1° de agosto del 

año en curso, mismas que tenían corno propósito agregarse extracurricularmente al presente 

trabajo. 

Si el lector considera que tal sección demerita el contenido científico de la tesis, y el 

ejemplar que tiene en sus manos le pertenece, está en su derecho a desprender la hoja del 

mismo. Si cree que las cosas serias también pueden ser divertidas, le invito a leer lo que 

recibí de propuestas (es tan solo una selección). De antemano, gracias por dedicar su tiempo 

a estas líneas, y que tenga buen día. 

+ Poéticamente, nuestro trabajo es digno de conSiderarse. Científicamente no es posible 

concluir nada en claro, por lo que recomendaxnos al lector volver a leer la dedicatoria. 

+ Ninguna galaxia fue lastimada durante la investigación. 

+ Viéndolo con esta óptica, las Microlentes Gravitatorias no tienen mucho peso en 

nuestras observaciones ... 

Reconcluyendo, nuestras conclusiones son inconcluyentes ... 

Con esta óptica todo es de mucha gravedad ... 

+ Nada correlaciona. 

No me quedaron ganas de saber más. 

La volubilidad de los cuasares es un problema congénito de neurosis. 

¡y es contagioso! ¡¡¡Y-~!!! ¡¡¡dejen de preguntar!!! 

AborrezGo los estupefacientes (por completez). 

* Sección fuera del contenido de interés científico y académico de la presente tesis. El autor toma toda 

responsabilidad de su presentaci6n. 
\ 
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+ ... de un mundo inconcluso, ¿qué se puede concluir? 

+ J"oshua preguntó a. su maestro: "Qué es la vida?" 

El maestro se puso un zapato en la cabeza, y se fue. 

Conclusione.• Alternativa.<J. 

+ "l like to think that the moon is there even if l am not looking at it." A. Ein.•tein. 

+ Bien decía mi madre .... ¡debía ser bombero! 

+ La vida es dura ... (T-P, S.: 1997, comunicación personal). 

+ "De lo que no se puede hablar es mejor callarse" (invocando a L. Wittgenstein). 
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