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Resumen.

Resumen.

En la presente tesis se contemplaron dos partes temdaticas. En la primera, se ha
realizado una revisidn y compilacién bibliografica sobre los temas de Nicleos Activos de
Galazias y de Lentes Gravitatorias. En la segunda, se hace un estudio de fotometria a tres

blazares que se plantean como candidatos para presentar variaciones atribuibles a microlentes
gravitatorias.

Respecto a los Niicleos Activos de Galaxias, se partié desde una revisién de gene-
ralidades y caracteristicas, para ir luego a la fenomenologia observada y modelos fisicos que
buscan su explicacién. Se hace hincapié en la fisica y modelos de agujeros negros como la
teoria mas viable que describe la mayor parte de la fenomenologia conocida de los Nucleos
Activos. Asi también, se mencionan modelos en los que se plantean perturbaciones no
axisimétricas sobre las galaxias que pudieran albergar tales nicleos activos, como los meca-
nismos para la inyeccién de materia hacia los discos de acrecién alrededor de los agujeros
negros supermasivos. Se concentra la atencién en los objetos del tipo blazares (como los
cuasares de violenta variabilidad en el éptico (OVV) y los objetos BL Lacertae), pues pos-

teriormente sobre objetos dentro de esta clasificacién se desarrollara la tesis.

Los blazares son objetos que presentan una variabilidad temporal del flujo muy
violenta, con escalas de tiempo desde horas hasta afios. Se han encontrado, correlaciones
de variaciones de intensidad en diversos intervalos de longitud de onda del espectro electro-
magnético, con tiempos de retraso muy caracteristicos de acuerdo a la posible regién 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 variacién temporal en el flujo de energia.

Los intervalos temporales de mayor interés en el presente trabajo son las escalas
cortas, del orden de horas a dias; en los cuales se presenta una paradoja con las leyes fisicas
si no se toman en cuenta efectos relativistas. En esta tesis, se exploran las posibilidades de
ocurrencia de efectos extrinsecos a la regién emisora principal. De este punto se sigue el
planteamiento de la siguiente seccién.

Las lentes gravitatorias son concentraciones masivas en el universo que distorsionan
la geometria 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 desvien. En la
primera etapa de esta seccidn, se revisan las bases fisicas de estos sistemas, atendiendo a las
ecuaciones elementales de su formulacién matematica.

Una propiedad importante de las lentes gravitatorias es su acromaticidad, debido a
que la magnificacién no depende de la frecuencia de la onda afectada. La intensificacién del
brillo aparente viene dada por la razén de los dngulos sélidos cubiertos de la imagen respecto
a la fuente. Los sistemas mas propicios a considerarse como lentes gravitatorias son galaxias
aisladas interpuestas entre la fuente (por ejemplo, un cuasar) y el observador, o bien un
ctimulo de galaxias.

Entre las consecuencias y aplicaciones de tales sistemas presentadas en esta tesis
respecto a la astrofisica y cosmologia observacional, se hace énfasis en un arreglo particular,
conocido como microlente gravitatoria; en este caso, ademds 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 desvian la luz
de la fuente produciendo la multiplicacién de “microimigenes”. Las separaciones angulares
tipicas entre las microimaigenes son tales que no pueden resolverse a través de los telescopios
actuales; sin embargo, este efecto lo observamos mediante variaciones en la luminosidad como
superposicién de todas las microimdgenes. Al cambiar las posiciones relativas del cuasar,

microlente y observador, variard la intensidad en escalas de tiempo cortas (de minutos a
dias).

En caso de que la galaxia-lente produzca varias imégenes de la fuente, una forma de
distinguir microvariabilidad producida por microlentes respecto de la intrinseca es a través
de los efectos sobre el brillo aparente de las imdgenes. Si las variaciones provienen de la
fuente, éstas deben aparecer en todas las imdgenes con el mismo patrén (aunque con retra-
sos temporales debido a diferencias de caminos épticos); en cambio, si las variaciones son
observadas con patrones diferentes en cada imdagen (o en algunas de ellas no hay variacién),
entonces se tiene una seifial clara de microlentes. En caso de no haber imdgenes miiltiples,
se buscan formas “caracteristicas” de variabilidad inducida por microlentes en las curvas de
luz.

En la presente tesis se hace una revisién y recopilacién de diagnésticos para el efecto
de microlentes, planteindose asf criterios de seleccién de objetos que pudieran ser posibles
candidatos a tales fenédmenos para su posterior estudio.
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Para la segunda parte temadtica, 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 Astronédmico Nacional de San Pedro Martir,
B.C.N. en septiembre de 1994 (como parte de una campaifa internacional dirigida por K.J.
Schramm). Primero se hace el anélisis fotométrico de apertura a imdgen directa de los objetos
3C 446, 3C 345 y 4C 5627, utilizando la paqueteria de procesamiento de imdgenes IRAF
(Image Reduction Analysis Facility). A continuacién se exponen los argumentos que llevan
a considerar estos blazares como candidatos a ser afectados por microlentes gravitatorias.
Entre otros argumentos, se analiza la variacién 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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“ ..Nunca permitas, campo, que se agote

nuesitra sed de horizonte y de galope.”

Oliverio Girondo.
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Nicleos Activos de Galazias.

1i3

Capitulo 1: NUCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS.

§1.1 GENERALIDADES.

De toda la gama de objetos y fendmenos que ocurren en el universo, los Nicleos
Activos de Galarias (en adelante nos refiremos a ellos como NAG) son los mas energéticos y
luminosos que se conocen; adermnds, tienen otra particularidad: algunos de ellos se encuentran
en la frontera observable (para nosotros). Esto trae consigo un hecho muy interesante, pues

hablar de grandes distancias en astronomia lleva a estudiar eventos que sucedieron en etapas
muy cercanas al origen del cosmos.

Llamamos NAG 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 nicleo activo a aquellos objetos extragalacticos que dan fuertes muestras

de emisién no térmica en el continuo. Entenderemos aqui que la diferenciacién entre radiacién
térmica y no térmica no es la misma que la distincién entre radiacién estelar y gravitacional;
por ejemplo, en la banda ultravioleta (UV) los NAG presentan un exceso de emisién conocido
en inglés como “blue bump” (“joroba azul”) la cual es emisién térmica generada en un disco
de acrecién (al respecto de ello nos referiremos en el transcurso de este capitulo). Es muy
posible que casi todas las galaxias presenten un niicleo activo, en el sentido de que haya otra
fuente de energia ademadas de la termonuclear proveniente de las estrellas (Blandford et al.,
1990). Lo que si es evidente, es que la caracterizacién de esos objetos ha sido de acuerdo a

resultados empiricos, tales como caracteristicas espectrales, morfolégicas y de variabilidad.

La energia de los nicleos activos se emite en pricticamente todas las longitudes de
onda del espectro electromagnético. Toda una serie de objetos diversos comparten un tipo
comun de fenomenologia; desde las galaxias conocidas como Seyfert, con un corrimiento al
rojo no muy grande, o LINER en una vecindad préxima, hasta los objetos mas lejanos y

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

En 1943, C. Seyfert publica un trabajo en el que hace saber de su descubrimiento
Entre otras propiedades, la de mayor interés

respecto a un grupo de galaxias espirales.
A partir de los espectros tomados a dichos

fue la presencia de un nicleo muy brillante.
nucleos, encontré que habia grandes masas de gas en movimiento, con velocidades de miles

de kildémetros por segundo. Sin embargo, este hallazgo no fue asimilado e interpretado en
su época. Ya para la década de los cincuenta se descubrié una poderosa radiofuente extra-
galdctica con intensa luminosidad, llamada Cygnus A. Un estudio en radiofrecuencias rmostré

dos regiones extendidas con estructura de eyecciones de material relativista (conocidos como
jets) a distancias de kpc. Después se identificé la contraparte de la fuente en la emisién
Sptica, correspondiendo a una galaxia eliptica gigante. Aun asi, en esa época todavia no se

podia encontrar una relacién que al respecto pudiera haber entre la emisidn en radio y la del

6ptico.
Posteriormente, en 1960 A. Sandage observé la parte 6ptica de otra fuente de radio,
conocida como 3C48, misma que presentaba una apariencia estelar. Examiné a continuacién

su espectro y fotometria sin poder identificar las lineas de emisién obtenidas ni su indice de
color respecto de los objetos conocidos hasta entonces. Fué para 1963 que Schmidt pudo
reconocer las lineas de ernisién de otra radiofuente similar, 3C273; tales lineas correspondian
al hidrégeno en serie de Balmer y una de Mg II para un objeto con un corrimiento al rojo
de z = 0.158; ademds este objeto emitia con una potencia del orden de ~ 10%7erg s~!. En

estos momentos se establecia el descubrimiento de nuevos y violentos objetos en los limites

del universo observable.
Aparte de la apariencia estelar de estos objetos, acunados con el nombre de radio
fuentes cuasi-estelares, tenian ademads la peculiaridad de mostrar un exceso de color azul.

Cuando los astrénomos se percataron de ello, buscaron en los catdlogos estrellas con tales
Varios resultaron ser cuasares, aunque no todos tuvieron

caracteristicas y las observaron.
fuerte emisién en radio, de donde se llegé a considerar a los cuasares como radio fuertes y

radio callados en una primera subdivisién.

Cou los afios, ademsds de hallar un gran niimero de objetos que mais adelante se

agruparon como NAG, encontrando ciertas relaciones entre ellos, se ha ido modelando la
fisica que estd involucrada con objetos tan violentos. En la siguiente seccidn veremos las

particularidades de cada clase mencionada en la literatura. Posteriormente, abordaremos el
esquema fisico mdas aceptado que delinea la fenomenologia en cuestidn.
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Niicleos Activos de Galazias.

§1.1.2 CLASIFICACIONES Y CARACTERISTICAS.

Podemos considerar que los nticleos 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 (Sy1).

6.- Galaxias Seyfert 2 (Sy2).

7.- Regiones de Lineas de Emisién de Baja Ionizacién Nuclear (LINER).

8.~ Galaxias con brotes de formacién estelar.

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

1.- RADIO GALAXIAS.

Entre los procesos galdcticos que generan emisién significativa en radiofrecuencias
tenemos la del hidrégeno neutro en el medio interestelar, la emisién de radio en nubes
moleculares y la produccién de electrones relativistas durante las explosiones de supernovas.
Este ultimo es particularmente frecuente en galaxias espirales. Sin embargo, el término de
Radio Galaria se reserva para cuando se observan fuertes emisiones de radio (P14 gra= =
1033317 H:>~1!'). Se dividen las RG en Galarias Radio Potentes (PRG) y Galazias Radio
Débiles (WRG), siendo la cota qué las separa la potencia P14 gr: = 10°°W Hz—! (Blandford
et al., 1990). Las PRG tienden a estar asociadas con galaxias elipticas muy luminosas
con fuertes lineas de emisidn en el 6ptico. Por otra parte, las WRG se asocian a galaxias
elipticas menos luminosas, con lineas de emisiéon débiles o incluso ausentes. En ambos casos
se les asocia con cumulos ricos de galaxias. Las luminosidades de las RG e el rango de
radiofrecuencias se encuentran en el orden de 10%%erg s—! a 10%%erg s—! (Carrillo, R.; 1988).

Frecuentemente, aparecen estructuras en forma de jets. Pueden existir dos grandes
16bulos de plasma antiparalelos, situados a una distancia de ~ 10%pc del nicleo. Se presume
que en algunos casos, la emisién en el éptico también es radiacién sincrotrénica. Dado que
la vida de los electrones relativistas responsables de tal radiacién es corta, se piensa que es
necesaria la aceleracién posterior a la emisién (es decir, durante el camino), posiblemente
mediante irregularidades de un campo magnético en movimiento. Por otra parte, se ha
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observado polarizacién lineal en radiofuentes extendidas, demostrdandose con ello la presencia

de campos magnéticos orientados uniformemente.
La radiogalaxia conocida mds cercana a nosotros es una eliptica gigante, llamada

Centauro A.
2.- RADIO CUASARES.

Las caracteristicas en radio de los QSR se parecen a las de las PRG, pero su imdgen
éptica estd dominada por un niicleo no resuelto (6 < 1”), azulado (U — B < 0) y luminoso
(M, < —22 o — 23, ie. del orden de 102 veces el brillo de una galaxia normal), con fuertes
lineas de emisién anchas. En dicho rango del espectro, el nacleo tiende a ser muy variable
y muestra frecuentemente polarizacién lineal. Variabilidades de diferentes comportamientos
temporales se asocian a longitudes de onda distintas. Sus corrimientos al rojo van desde
fracciones de = hasta z ~ 4. Los mas brillantes han sido detectados también como fuentes
de rayos X.

Se ha observado una velocidad transversal aparente en los jets que emergen de algunos
de estos niucleos activos que excede a la velocidad de la luz, en algunos QSR y objetos BL
Lacertae. Tal velocidad superiuminica ha sido observada por ejemplo en 3C 345, OJ 287 y en
el propio BL Lac, algunos de estos objetos seran revisados mads detenidamente en secciones
posteriores de la presente tesis. La interpretacion de las velocidades superluminicas involucra
efectos de geometria en jets relativistas orientados con angulos pequerios respecto a la linea

de visién del observador.

La emisién en el continuo de los QSR cubre un gran intervalo, que va desde los rayos X
hasta las radiofrecuencias. Aun asi, su emisién no es homogénea ni tienen una curva de inten-
sidades como la modelada para cuerpo negro, mostrando un exceso de emisién en las bandas
UV e IR. Los cuasares también muestran un cierto grado y dngulo de polarizacién (P) en la
emisién de su radiacién; de hecho, ello ha planteado una subclasificacién en estos términos.
Moore & Stockman (1981) definen por primera vez los cuasares de alta polarizacién (HPQ),
los cuales presentan valores de polarizacién P > 3%. Asi mismo, denominaron cuasares de
baja polarizacion (LPQ) a aquellos objetos con P < 2% (Moore & Stockman, 1984). Esa dis-
tincién en la polarizacién obedece mds a una discontinuidad observada alrededor de P ~ 3%
que a una determinacién 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 clasificacidn, se encuentran comprendidos los objetos tipo BL Lacertae (BL
Lac) y los objetos Variables Opticamente Violentos (OVV de sus siglas en inglés). El término
“blazar”, propuesto por Angel & Stockman (1980), resulta de la combinacién de los nombres
de dos tipos de NAG: BL Lac y Quasar. Los BZR tienen polarizaciones muy altas en su
emisién (P > 3%; de Diego, 1994) y variaciones muy violentas desde radiofrecuencias hasta
rayos X. Ademads, se les ha detectado a algunos de ellos efectos de movimiento superluminico
(de lo cual hablaremos en la seccién §1.1.3).

Los BL Lac carecen casi totalmente de lineas anchas de ermisién. Su espectro estd
dominado por el continuo no térmico, teniendo un maximo de luminosidad en el IR. Tienden a
ser muy variables tanto en radio, en Sptico y los rayos X; asi mismo, tienen fuerte polarizacién
en radiofrecuencias y éptico. La escala de tiempo de la variabilidad en las dos dltimas regiones
* espectrales mencionadas puede ser menor de 1 dia.

Los OVV (también conocidos como “Flat Spectrum Radio Quasars”, FSRQ) com-
parten muchas de las caracteristicas de los BL Lac; sin embargo, difieren en que si presentan
lineas de emisién anchas. Schramm et al. (1994) definen como un OVV a los objetos que
muestren variaciones > 0.15 mag, con gradientes de al menos 5 mag al afio en el sistema de
referencia en reposo para el cuasar.

Maids adelante en el presente capitulo retornaremos nuestra atencién a esta subclase
de NAG (introduciendo con ello a nuestros objetos de interés para la segunda parte de la
tesis).

4.- CUASARES RADIO CALLADOS.

Opticamente son semejantes a los QSR, pero no se les ha detectado emisién fuerte
en radio. De hecho, se les ha situado como cota la emisién en radio medida a 5 GHz,
Psgu: = 10?*"W H:—! para delimitar entre QSR y QSO (Woltjer, 1990). También, la
emisién en rayos X de los QSO tiende a ser mas débil que la de los QSR. Hay algunos casos
de estos objetos en los que se presentan lineas de absorcién anchas; en tales casos se les
distingue como una subclase mds, 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 mds cercano a nosotros (3C 73) se encuentra a un corrimiento al rojo de
z == 0.004; el nombre de este cuasar esti basado en el tercer catdlogo 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 nicleo presenta
caracteristicas similares a los QSO, pero de luminosidad mis baja. El limite de luminosidad
en el que se acostumbra diferenciar las Syl de los QSO es M, = —23, el cual corresponde
aproximadamente 10'2L. en esa regién del espectro. Las lineas de emisién del hidrégeno
(H 1) son muy anchas, asi como en el caso de otras lineas permitidas (He I, He II, Fe II). Los
anchos de tales lineas son del orden de 10%m s~1. Por el contrario, las lineas prohibidas son
maés angostas (del orden de 102k s~ !). Presentan ademds un exceso de luminosidad en IR,

en el intervalo de 1 a 10um.
6.- GALAXIAS SEYFERT 2.

Mientras que las Syl tienen lineas anchas permitidas y lineas angostas prohibidas en
sus espectros de emisién, las Sy2 tienen tanto lineas permitidas como prohibidas angostas;
mismas que estidn en un intervalo entre los 200 y 700km 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 mas a uno u otro grupo de los mencionados. Las galaxias Seyfert mds

préximas conocidas se encuentran en el ciimulo galdctico de Virgo.

7.- LINERS.

Se caracterizan por fuertes lineas de baja ionizacién (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 extension de las Sy2 a bajas lumi-
nosidades (Osterbrock, 1991). Los LINER mads débiles detectados tienen lineas de emisién
con intensidades apenas por encima del limite tecnolégico de los detectores actuales; por lo
que debemos suponer de la existencia de mas tipos de NAG aiin no detectados.

El micleo 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 FORMACION ESTELAR.

Son galaxias con formacién estelar que tiene lugar a una razdén ma4ds 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 morfologia debido a interacciones gravitatorias. Hay
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evidencia de que los NAG pueden tener en ocasiones tasas altas de formacién estelar circun-
nuclear. De algtin modo, hay cierta relacidn entre estos dos fendmenos, y eso lo abordaremos
mds adelante dentro del presente capitulo.

9.- GALAXIAS IRAS SUPERLUMINOSAS.

Son galaxias extremadamente luminosas en la regién espectral del lejano IR (12 a 100
pm); tales luminosidades son del orden de ~ 10'2L,. Una gran parte de esta radiacién se

cree que es reemisién del polvo calentado por un NAG o un brote de formacién estelar.

Las galaxias espirales rara vez presentan emisién fuerte en radiofrecuencias, mientras
que en las elipticas eso no es raro; de modo que, por lo general, se asocian las galaxias
elipticas con objetos como QSR o BL Lac, donde Pi 4 gy: > 102°W H:z~!. Y asi como
las Seyfert son fuentes radio calladas, se ha considerado de igual forma que los QSO tienen
asociacién con galaxias espirales.

No se sabe ain si existen cuasares con z > 5. Si no se hallaran, podriamos tener algo
de informacién de la época de la formacién de galaxias o podria indicar que el universo se
torna opaco para entonces; en el udltimo caso quizéd observaciones combinadas en rayos X con
IR permitirian su deteccidn.

Para tener mejor nocidn de las diferencias en las lineas espectrales expuestas en la
clasificacién, presentamos en la Fig.1.1 los espectros caracteristicos de algunos grupos de
nicleos activos (Véron-Cetty & Véron, 1993).

§1.1.3 FENOMENOLOGIA Y LA FISICA INVOLUCRADA.

En esta seccién veremos el comportamiento fisico de los NAG, proponiendo al mismo
tiempo los posibles modelos que describan y se ajusten a la fenomenologia observada.

Hemos mencionado ya que algunos espectros de NAG presentan lineas anchas de
emisién, como el caso de los QSR, OVV y las lineas permitidas de las Syl. Dichas lineas se
ha planteado que son emitidas en una regién con una densidad de electrones relativamente
alta (Osterbrock, 1993), en la cual todas las lineas prohibidas que pudieran emitirse se
inhiben por desexcitaciones colisionales. En esta regién de lineas anchas (BLR) el gas debe
tener un amplio rango de velocidades. Por su parte, las lineas angostas (lineas prohibidas de
Sy1l, asi como las permitidas y prohibidas de las Sy2) pueden ser emitidas en una regién de
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Fig-1.1
Espectros de: a) Cuasar, b) Seyfert 1 y c) Seyfert 2.

En d) mostramos una compoesicién de espectros para los cuasares. (Netzer, 19950).

menor densidad electrénica, en la cual las lineas prohibidas no se desexciten colisionalmente
de manera apreciable. El rango de velocidades en esta regién (NLR) debera ser por lo
tanto menor. La baja temperatura de las NLR, junto con la ionizacién observada indican la
posibilidad de que la energia que entra a estas regiones se debe basicamente a fotoionizacién.
Conviene aclarar que las regiones BLR y NLR son solamente los nombres de los extremos
en una distribucién continua de densidades, con diversas condensaciones y fluctuaciones.

Las observaciones que se han hecho sobre las galaxias Sy2 muestran a las fuentes
nucleares mds enrojecidas; ello lleva a considerar la existencia de una gran cantidad de polvo
calentado que reemite en IR una proporcién de la radiacién UV y de rayos X recibida de
regiones mas internas y que produce calentamiento por efecto Compton (Osterbrock, 1991).
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La evidencia de absorcién y dispersién es muy fuerte en las Sy2. En NGC1068 se
observé emisién polarizada con el plano de polarizacién perpendicular al eje de simetria del
nicleo (Antonucci & Miller, 1985). Tal polarizacién indica dispersién, siguiéndose entonces
que debe haber un nicleo 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 nicleo en su plano ecuatorial, que a su vez
esconde a la BLR, permitiendo escapar la radiacién solamente en el eje normal al plano y ser
observada por reflexidén y dispersién. Empero, aiin no ha sido probado que todas las Sy2 sean
Sy 1 con nicleo oculto; tal generalizacidn pierde veracidad en las observaciones de galaxias Sy2
de frente; ademas, practicamente no se han encontrado mas casos semejantes al presentado
por Antonucci & Miller (1985). Existe un planteamiento alternativo, propuesto por Dultzin-
Hacyan (1995), al llamado esquema unificado de nicleos activos donde se considera que
todas las galaxias Sy2 son Syl oscurecidas. Dultzin-Hacyan propone que la radiacién debida
al disco de acrecién decrece, mientras que la contribucién relativa a un brote de formacién
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 mas plausible para la estructura de los
NAG presenta simetria cilindrica; la principal razén la dan las observciones hechas, debido
a la estructura de los jets en radio cercanos al nicleo de varias galaxias activas (Osterbrock,
1993). Sin embargo, en la mayoria de los casos los jets no estdn alineados con el eje principal

de la galaxia.

Muchas RG presentan caracteristicas de jets en ermisién de radio, el cual puede ser
unidireccional o bidireccional. Algunos jets detectados inicialmente como unidireccionales,
al ser observados en un intervalo de frecuencias suficientemente amplio se perciben bidirec-
cionales y con intensificacién de la luminosidad. Esto lo podemos interpretar como causa del
efecto Doppler sobre la materia moviéndose relativisticamente, en la cual el jet que se aprox-
ima al observador estd intensificado, mientras que el que se aleja se ve debilitado. Los efectos
relativistas introducen una fuerte anisotropia, y en consecuencia, el aspecto de la fuente con
un jet depende en mucho del angulo entre el eje y la linea de visién. Cuando se observa
un jet con un pequeiio angulo con la linea de la visién, esperarmos detectar emisién en una
regién muy compacta, con intensidades muy elevadas y rapida variabilidad, surgiendo con
ello la subsecuente clasificacién para blazares en objetos BL Lac y OVV. Aqui practicamente

no son visibles las lineas anchas de emisién, por las mismas razones de geometria.
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Todas las caracterisicas antes mencionadas, asi como la fenomenologia observada de
los NAG desde su descubrimiento ha llevado a plantear diversos modelos que describan tal
comportamiento. El mas aceptado en nuestros dias se le conoce como modelo estdndar y en
éste se propone la existencia de un hoyo negro supermasivo (107 — 10'° M) central rodeado
de un disco de acrecién (Blandford, 1990). A continuacién presentamos dos representaciones

afines de tal modelo de hoyo negro con disco de acrecién, al cual seguiremos refiriéndonos a
lo largo de esta seccidn:

Zonas de¢ choque

: Anillo de gas
—_— ’ . rotante

Fig.1.2 Esquemas de discos de acrecién con hoyo negro para Nicleos Activos.

Un toroide de radio de algunos pc rodea al nicleo. Dentro de este toroide, se en-

cuentran las nubes de lineas anchas (BLR) moviéndose rapidamente; afuera estdn las nubes
lentas de lineas angostas (NLR).

La unica fuente de energia posible que se conoce para explicar la descomunal emisién
de un NAG (~ 10%erg s~ 1) es la conversién de energia de origen gravitatorio. El mecanismo
mads plausible de liberacién de parte de su energia es a través de un disco de acrecién por el
cual el material cae al centro, donde se encuentra un hoyo negro supermasivo. Es entonces
que la generacién de la energia en un niticleo activo tiene su origen bdsicamente en dos
regiones; 7) una mitad de la energia es producida por el disco de acrecién y las nubes de gas
(se produce emisién térmica por las regiones ionizantes). i) La otra mitad de la energia se
produce en la parte mis interna del disco de acrecidn, teniendo éste proceso que ver con la
pérdida de energia de amarre de la “Srbita estable mas préxima” del gas antes de caer hacia
el hoyo negro (el planteamiento de “drbita estable” refiere una “visién cldsica”; recordemos

que el planteamiento formal es mds complejo). Para observar la eficiencia en la conversién
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de energia, a partir de la ecuacién F =
procesos:

mc?, de un hoyo negro, comparemos los siguientes

1) Fusién termonuclear 4 —— He + v == 0.01%
2) Hoyo negro de Schwarszchild (sin momento angular) = 10%
3) Hoyo negro de Kerr (con momento angular) == 40%

4) Aniquilacién particula-antiparticula = 100%

Laluminosidad maxima que puede tener un objeto esférico para mantener el equilibrio
entre la atraccidn gravitatoria dada por su propia masa M y la presién opositiva de la
radiacién, estd dada por la ecuacidon de luminosidad de Eddington

4mrceGrmg M
or

1

L<Lg= erg st (1.1)

= 1.3 x 1034

M
donde my es la masa de un protén y or es la seccién recta de dispersién electrdénica o
de Thompson (es decir, la fuerza que ejerce la radiacién sobre los electrones libres). Una
luminosidad mayor al limite de Eddington provocaria que la presién de radiacién excediese
a la atraccién gravitatoria, llevando a la consecuente destruccién del disco de acrecidn.

La masa calculada para un hoyo negro embebido en un QSO es del orden de 10°M,
mientras que en un nicleo Seyfert puede ser de ~ 108My. Los nicleos de galaxias Syl,

tipicamente tienen valores de L = 10~ 'L g, mientras que para los cuasares L ~ Lg. Esto
nos lleva a pensar en la tasa de masa consumida necesaria para mantener esa luminosidad. Un
cuasar tendria por consiguiente una vida de ~ 107 afios, antes de acabar con su combustible.
Siguiendo con este anilisis podriamos 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 pequefio para entrar en un disco de ac¢recién. Al re-
specto, hay evidencias que enmarcan la posibilidad de un hoyo negro con masa M == 107Mg
en la espiral vecina M31; tal interpretacién proviene de aplicar modelos de dinamica estelar

a la dispersién de velocidades y rotacién medidas (Dressler & Richstone, 1988; Kormendy,
1988).

En algunos nicleos activos se dan lugar otros fenémenos mas, que involucran efectos
relativistas e inclusive son de gran importancia para su estudio y comprensién. Uno de ellos
ya lo mencionamos someramente en la seccién anterior; éste es el del movimiento super-
luminico. En algunos blazares se han detectado estructuras de inhomogeneidades del plasma
eyectadas de la fuente con velocidades aparentes, en su proyeccién sobre el cielo, mayores

que la velocidad de la luz; recibiendo por ello el nombre de expansiones superluminicas.
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Sin embargo, tal expansion es sélo un efecto de la geometria del sistema en una situacién
relativista (con un dngulo 6 entre el eje del jet y la linea de visién muy pequefio). Otros
fendmenos relativistas observados en los blazares son el direccionamiento por efecto Doppler,
y la intensificacion por efecto Doppler. Ambos parten de que la emisién de los blazares esta
dominada por €l jet. La emisién anisotrépica debida al jet, el dngulo formado por este ultimo
con la linea de la visién € — 0, y la velocidad ultrarrelativista (con un factor de Lorentz
v = (1 —v/e)~Y? >> 1) de las estructuras que se encuentren en dicha regién provocan
un efecto relativista de direccionamiento de los fotones siguiendo al vector de movimiento
de tales estructuras. En el caso de la intensificacién por efecto Doppler, el resultado adi-
cional es la amplificacién de la energia en el sistema de referencia del observador (para la

determinacién materndtica y tratamiento formal de estos fendmenos, ver Benitez, 1997).

Regresemos al disco de acrecidén; ya mencionamos que el continuo ionizante proviene
de esta regién. Hemos visto ademds que las lineas de emisién 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 distribucidon 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 emisién térmica de la regidén intermedia del
disco por calentamiento (~ 10°K) debido a commponentes de viscosidad, superponiendo una
curva de cuerpo negro a la distribucién energética de serie de potencias del resto del disco.
La viscosidad del disco Qe acrecién hace que el material vaya reduciendo su radio orbital,
cayendo al hoyo negro y convirtiendo asi parte de su energia gravitatoria en térmica (Rees,
1984; Blandford, 1990). La temperatura efectiva en el disco aumenta conforme se consideren
regiones cada vez mdas préximas al hoyo negro. En tales circunstancias, es posible que en la
regién interna del disco de acrecidn se lleve a cabo la generacién de energia que produzca la
emisién de rayos X. Pero esta radiacién no es la mas energética que se emite en las regiones
centrales de los nicleos activos; se sabe que hay emisidn en rayos + provenientes de particulas
subatdmicas ultrarrelativistas asociadas al pozo de potencial gravitatorio alrededor del hoyo
negro (Von Montigny et al., 1995, encontraron emisién de rayos 7 con energias entre los
30MeV y 5GeV en blazares). Los uUnicos otros procesos astrofisicos que se conoce generen
emisién en rayos < son de las explosiones de supernovas y a través de campos magnéticos en

estrellas de neutrones.

Un cierto niimero de cuasares, en particular de gran corrimiento y luminosidad ele-
vada, emiten mas fotones ionizantes de lo que predicen los modelos de disco de acrecién. Asi
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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distribucién energética de la regién del continuoc ionizante de los miicleos activos esta incre-
mentada en comparacién 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 emisién de la regién
interna del disco) es independiente de la luminosidad. Esto provee una explicacién para la
variabilidad casi sirnultdnea en las bandas del continuo en rayos X, UV y épticas. Variaciones
en UV estan aparentemente correlacionadas con aquellas en la regién de rayos X de 2 keV.
Estas correlaciones pueden sugerir que la radiacién UV y posiblemente también la ionizante

en los nicleos activos es radiacién de rayos X reprocesados por calentamiento y reemisién.

§1.2 VARIABILIDAD.

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 ahos llevé
a considerar las dimensiones compactas de los mismos, donde se excluia de antemano un
origen estelar a tal densidad de luminosidad.

En la escala de anos, la variabilidad ha cambiado la clasificacién de algunos nicleos
activos. Por ejemplo, hay observaciones donde se manifiesta un paso de Syl a Sy2, o inclu-
sive de BLL Lac que al cabo de unos ahos presenta caracteristicas de Syl (ver por ejemplo
Ulrich, 1981). Dado que las radiofuentes tienen tiempos de vida de millones de afos, puede
esperarse que los micleos épticos de un QSR puedan desvanecerse antes que la emisién en
radio disminuya convirtiéndose el objeto en una RG. Ahora bien, el tipo de variaciones que
contemplaremos principalmente no serdn las propias de ideas evolutivas sobre los NAG, sino
aquellas de escalas de tiempo cortos (desde minutos hasta algunos anos), en las que se cree
que hay involucrados procesos fisicos en las regiones internas del NAG o efectos externos
diversos que producen la apariencia de variabilidad.

Algunas variaciones en el brillo de los niicleos activos suceden en escalas de tiempo
muy riapidas, 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 microvari-
abilidad. EIl articulo 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 variacién de brillo y tiempo son muy cortas, con Am ~ 1072 mag y At de
minutos.

Hay dos posibles regiones donde pueden darse los procesos que produzcan variaciones
a corta escala temporal. Una de ellas es el disco de acrecidn, en la cual se plantea la generacién
de inestabilidades en los discos que dan lugar a destellos (Wiita et al., 1991). La otra
estructura de peso en la emisién de fotones que puede dar lugar a variaciones rapidas 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 compresién del campo magnético desencadenando
destellos radiativos (Marscher & Gear, 1985). Cualquier variacién en la intensidad de la
radiacién ionizante central del NAG desencadena cambios en la emisién de lineas anchas
al ser fotoionizadas las regiones BLR. El retraso entre variaciones a diferentes frecuencias
se debera al desplazamiento espacial entre las regiones emisoras de continuo y de lineas
respectivamente. Por ejemplo, el tiempo de retraso entre la aparicién de cada evento en
distintas frecuencias va de horas a dias en el régimen de UV ¥y rayos X, semanas o meses en
el rango éptico, y de meses e inclusive anos en las radiofrecuencias. Como caso particular
tenemos la variabilidad en blazares, pues la emision que recibimos de estos objetos proviene
casi en su totalidad del jet (de acuerdo al esquema unificado de NAG radio-fuertes, el cual
plantea que el jet estda practicamente alineado con la linea de visién entre el observador y el
objeto). Entonces las variaciones de brillo han de atribuirse a esta regién y no tanto al disco
u otras mais extendidas.

La variabilidad de los NAG, en general no es periddica en escalas de tiempo cortas,
mientras que a escalas mayores (afios) se ha confirmado al menos en un caso la existencia de
variaciones cuasi-periédicas; este es el caso del blazar OJ 287. Las regiones de emisién deben
estar influenciadas por evolucién dindmica del nticleo. 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 niicleo a través del jet relativista, suponiendo una orientacién
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. Adn asi, 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 cuasiperiddicos, 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 periédica en niucleos activos
como los blazares (Sillanpiid et al., 1988; Lehto & Valtonen, 1996); en algunos casos, como
el de OJ 287, con resultados satisfactorios. Aun asi, todavia es dificil explicar las variaciones
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rapidas con modelos intrinsecos al NAG. Asi mismo, es dificil decir que las microvariaciones
en los niicleos activos tienen un origen exclusivamente no-térmico.

Existen también algunas explicaciones alternativas para la variabilidad rdpida; en
ellas se presupone que la variabilidad no proviene del micleo activo, sino de fenémenos fuera
de él. A tal tipo de variacién la conocemos como extrinseca. Dos explicaciones dentro de tal
categoria son: los efectos de microlentes gravitatorias (Qque abordaremos con detalle en los
siguientes capitulos), y refraccién interestelar en radiofrecuencias. El problema con la tltima
es que la dependencia en A\ del centelleo excluye cualquier variacién en frecuencias épticas;
de modo que las variaciones no podran deberse a dispersién, dada la aparente correlacién
entre el radio y 6ptico (que en ocasiones se observa y otras no).
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“Todos los humanos estamos hechos

de la sustancia con la que se trenzan los suerios.”

‘W. Shakespeare.
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Capitulo 2: LENTES GRAVITATORIAS.

§2.1 ;QUE ES UNA LENTE GRAVITATORIA?

Conviene remitirnos a la Teoria General de la Relatividad enunciada por A. Einstein,
para dar respuesta a la pregunta con la que iniciamos el capitulo. Acorde a dicha teoria, el
campo gravitatorio de un pozo de potencial dado, distorsiona la geometria espacio-temporal
de sus alrededores ocasionando entre otras cosas, la desviacién de las trayectorias de haces

luminosos al propagarse por la vecindad del mismo.

La fenomenologia producida por esta desviacidn de la luz, es en extremo interesante,
a la cual se le han encontrado consecuencias y aplicaciones importantes en el campo de la
astrofisica y la cosmologia observacional. Algunas posibilidades de estudio e investigacién que
podemos mencionar, y que surgen de tal fenomenologia, son la determinacién del pardmetro
de Hubble Hj, el cdlculo de masas de galaxias y ctimnulos galdcticos, asi como la posibilidad
de entender la naturaleza de la materia oscura y su distribucién en el universo, ademads de

arrojar estimaciones sobre el tamafio y estructura de cuasares.

Las concentraciones masivas en el universo, que pueden ir desde estrellas y galaxias
aisladas hasta ciimulos galicticos, actiian 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 1. Do not Bodies act upon Light at a distance, and by their action bend
its Rays. and is not this action (caeteris paribus) strongest at the
least distance?”

Newton; Optics.

Tal como nos indica la cita del inicio de esta seccién, ya desde 1704, en la primera
edicién de su libro “Optica”, y considerando a la luz compuesta por constituyentes elemen-
tales, I. Newton se cuestiond si el campo gravitatorio de un objeto masivo podria curvar los
rayos luminosos, al actuar sobre ellos tal y como lo hace sobre las trayectorias de particulas
materiales. Para 1783, J. Michell indicé la posibilidad de que un objeto con masa de cientos
de veces la solar, provocaria que cualquier rayo luminoso emergente de dicho objeto retornara
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debido a efectos gravitatorios; tal objeto “negro” seria detectable 1tinicamente por la inter-
accién con sus alrededores. En estas mismas fechas, P.S. Laplace apunté que un objeto

podria llegar a ser tan masivo que ni la luz saliera de €l

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

tener una velocidad inicial v9 mayor que la velocidad de escape, ie., vg > v. = MTM Al
reducir R, vg crece, hasta el limite donde vg = ¢; en el cual se define el radio de Schwarzschild
2GM
. = G,., . (2.1)
2

Un hoyo negro estatico tiene un horizonte de eventos dentro del cual ninguna sefial

puede viajar hacia afuera, inclusive la luz.

Un siglo después al trabajo de Newton, J. Soldner publicé un articulo en el cual
investigd el error en la determinacién de las posiciones angulares de estrellas debido a la

desviacién de la luz; todo ello a partir del desarrollo de la mecédnica newtoniana.

Durante la elaboracién de la Teoria General de la Relatividad, Einstein predijo que un
objeto masivo curva el espacio-tiempo en su vecindad y que cualquier particula (incluyendo a
los fotones) se movera sobre las geodésicas definidas en el espacio curvado. En 1907, discute
por primera vez la desviaciéon de un rayo de luz al hablar de las influencias de la gravitacién
sobre fenédmenos Spticos (Einstein, 1907). Para 1911 retoma el tema en un anilisis para la
determinacién del dngulo de desviacién, empleando resultados de su naciente Teoria General
de la Relatividad (como el que la velocidad de la luz en un campo gravitatorio es funcién
de la posicién) y un tratamiento bdsicamente de cinemdtica Newtoniana (Einstein, 1911);
el resultado, aunque con enfoques novedosos entonces, no difirié todavia mucho del caso
clasico. Es en 1916 que obtuvo la expresién para el Angulo de desviacién de un haz luminoso
que pasa cerca de un atractor gravitatorio, ya en términos puramente de la Teoria General
de la Relatividad (Einstein, 1916):

4G M 2R.
5 = —_—_— = —. 2.2
a(r) = 50 =22 (2:2)
Al realizar el cdlculo para un rayo de luz proveniente de alguna estrella lejana que
pasara en las proximidades del Sol, predijo que el dangulo de desviacién resultaba ser de
1.7”, a diferencia de la determinacién Newtoniana que arrojaba un valor de 0.87”. Dicha
prediccién se corroboré durante un eclipse total de Sol en 1919 (Eddington, 1920).
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Unos afios mds tarde, A.S. Eddington (1920) fué el primero en proponer la posible
formacién de imagenes miiltiples de una estrella de fondo debido a los efectos gravitatorios
producidos por otra estrella mas préoxima. Posteriormente, ©O. Chwolson sugirié que para
el caso de una alineacién perfecta entre el observador, una estrella-lente y otra estrella de
fondo, se tendria una imagen de la dltima 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
planteé la posibilidad de poder encontrar imdgenes producidas por lentes gravitatorias a
partir de los objetos extragaldcticos, mas que de estrellas como hasta entonces se pensaba.
Considersé desde entonces, que el descubrimiento de tales sistemas daria, entre otras cosas:
i) una prueba adicional de la Teoria General de la Relatividad; ii) la posibilidad de ver fuentes
extragaldcticas (“extragalactic nebulae”) a distancias mayores de las que se obtendrian 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 iltimo, un método alternativo
para medir la masa de las galaxias (Zwicky, 1937a y b).

Las investigaciones al respecto perdieron interés por varios afios, hasta que en 1963
Schmidt descubre los cuasares y revive la teoria 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 Q09574561 A & B. Los descubridores fueron Walsh, Carswell y Wey-
mann (1979). Desde entonces el desarrollo de esta rama de estudio ha arrojado informacién

astrofisica y cosmolégica de gran valia, que en muchos casos no habria podido obtenerse por
otros métodos.
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§2.1.2 BASES FISICAS. *

§2.1.2.1 UNA IDEA PRELIMINAR: LENTES ATMOSFERICAS.

Antes de abordar la situacidn fisica de las lentes gravitatorias, consideramos 1itil e in-
teresante revisar el paralelismo que se ha encontradeo con los efectos de refraccién producidos
en las capas mds bajas de la atmdsfera, llevando a la desviacién 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 (situacién comiin en desier-
tos); sometiendo de tal forma a la luz a considerables desviaciones en su trayectoria. Las
variaciones de temperatura y densidad de las capas de aire pueden verse como variables que
implican un indice de refraccién dependiente de la altura, n(z), tal como observamos en las
Fig.2.1 a) y b) (Refsdal & Surdej, 1994).

- n(z)
aire frio

observador

Fig.2.1 b)

Fig.2.1 a)

Fig.2.1 a) Formacidén de espejismos atmosféricos.

Fig.2.1 b) Distribucién de 7{z) respecto a la altura.

* Actualmente puede accederse a informacién sobre Lentes Gravitatorias y tépicos relativos (MACHO,
OGLE, EROS) desde pidginas de internet:

http://vela.astro.ulg.ac.be/gravlens/grav_lens.html
http://www.astro.princeton.edu/~ ogle/
http://wwwmacho.mcmaster.ca/
http://darkstar.astro.washington.edu/
http://www.lal.in2p3.fr/EROS/
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Al estar la superficie del suelo mds caliente que el aire ambiental, la refraccién del
aire lleva a la luz a curvarse hacia las regiones de aire mas frio, produciendose una ima-
gen invertida y deformada, por debajo de la fuente. Bajo circunstancias especiales de las
condiciones atmosféricas, pueden llegar a producirse imagenes mltiples 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 opticas). Se sigue
entonces, que la intensificacién de un espejismo luminoso estd dada por la razén del angulo
sélido de la imagen observada (por efecto lente) a la de la fuente (sin el efecto lente); situacién

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

§2.1.2.2 ECUACIONES BASICAS.

El conjunto de ecuaciones que determinan los sistemas de lentes gravitatorias tal como
se manejan en la actualidad fué derivado inicialmente por Refsdal (1964a). En la presente
tesis usaremos la notacién planteada por Schneider et al. (1992), que es equivalente a la de
Refsdal y estd ampliamente difundida dentro de la teoria 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 D, y D, del
observador O, respectivamente. Esta configuracién plantea un caso general y simplificado a
la geometria euclideana. Ademas, se considera a los sistemas-lente como estiticos; lo dltimo
tiene su razdén en las escalas de tiempo que intervienen, de acuerdo a las velocidades transver-
sales relativas. Definimos a la linea de la visién como la recta que conecta al observador con
la masa deflectora. La separacién, proyectada sobre dicha linea, entre la fuente y la masa
deflectora le llamaremos Dg,. 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 linea de la visién; mismos que
relacionaremos como plano-fuente, plano-lente y el plano del observador. Inclusive, en caso
de que la masa deflectora tenga una seccién recta significativa (como el caso de un ciimulo de
galaxias), supondremos su distribucién de masa proyectada al plano-lente, para los efectos
del presente andlisis.

La separacién angular real de la fuente con respecto a la linea de la visién es 3,
misma que se observaria si no estuviera influenciada por el campo gravitatorio de L; sin

embargo, dada la desviacién de los rayos, la linea SO no es una trayectoria fisica del haz de
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Ds

Fig.2.2 Geometria general de lente gravitatoria.

luz. Otras trayectorias si 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 pardmetro de impacto, &, de la lente se deflecta un
dngulo & (€ se puede ver como parametro de impacto en similitud a un andlisis de colisiones
entre particulas). La nueva trayectoria del rayo luminoso produce para el observador una
imagen 7/ de la fuente S, pero en una posicién angular € respecto a la linea de la visién.
En términos de £ = (e, 71), como vector angular en el plano-lente (¢, 7 son coordenadas en el
plano perpendicular a la linea de visién y que tienen como centro a la lente), el dngulo de

desviacidén (ec. 2.2) se reescribe como
a(€) = —FJ— = —. (2.3a)

Si la masa deflectora no pudiera considerarse puntual, es posible descomponer la
distribucién de materia en sus elementos m; y hacer uso del principio de superposicién, de
modo que tengamos, para un caso de distribuciones discretas (Schneider et al., 1992)

a@® = m s

{ (2.3b)

ddnde,g'descﬁbe la posicién del rayo de luz en el plano-lente, y &; la posicién de la masa m;.
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Llevando la ecuacién anterior al caso de una distribucién continua de masa, donde d2&
corresponde a un elemento de superficie en el plano-lente, y E(E) es la. densidad superficial
de masa en la posicién € que resulta al proyectar la distribucién volumétrica real a un plano;

tenemos entonces

“® =32 [, @ Fgz e (2.30)

Si queremos 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 dngulo de desviacién sea pequefio; asi mismo, la distribucién de

materia de la lente debe ser casi estacionaria (Ve << c).

La densidad superficial de masa E(E) puede modelarse para diversas distribuciones;
como una masa puntual, una distribucién esférica isotérmica, o bien un disco que simule una
galaxia espiral. La densidad de masa superficial promedio de la lente, evaluada dentro del

pardmetro de impacto, debe ser mayor que la densidad critica superficial de masa

=D
= _—_— .
T = 4nGD. D’ (2.4)

donde esta densidad superficial de masa es una condicién para la generacién de imdgenes
multiples. X, es mayor para corrimientos al rojo pequefos. Esto nos lleva a considerar
que para un modelo de lente dado, con cierta densidad superficial de masa g, la densidad
adimensional de masa central kg = X,/Z. se vuelve menor a corrimientos chicos, y las

imdgenes miiltiples son posibles cuando x¢ > 1.

Como vimos previamente, debido a la desviacién de la luz, la trayectoria 5O no
conecta fisicamente a la fuente con el observador. Sin embargo, es posible tener una trayec-
toria que si logre la conexién. En particular tomemos SPO; dicha trayectoria estard deter-
minada como sigue: en el plano de visién del observador, la separacién angular de la imagen
I respecto a la masa-lente sera ¢, y la correspondiente para la fuente es 3. De aqui podemos

calcular la relacién
B=0—uw,

donde w es la separacién angular entre la fuente y su imagen. De la geometria del problema,
los dngulos involucrados aqui son muy pequefios, y podemos hacer aproximaciones de las
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relaciones trigonométricas tales que resulten en 8 = £/D,, y apoyandonos de la ley de los

senos, también w = 2 &(£), para obtener la ecuacidn

_ £ Da, . 5 Das 1
B=p-— Frale) =0 —2R. 555 (2.5a)

La segunda igualdad, nos lleva a reescribir la ecuacién de forma mas evidente en
términos de la separacién angular de las imdAgenes observadas, respecto a la masa-lente,
como

92 - B8 —af =0 (2.5b)

donde definimos un dngulo caracterzstico, &g, en el plano-lente

iGAM Du, Daw
= = R,——— 3 .6
@o \/ & DlD. \/2 “DBaD. ° (2.6)

vy las soluciones a (2.5b)

612 = 3(B = \/4a3 + 5°) (2.7)

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

De la ecuacidn (2.7) podemos determinar la separacién angular entre las imagenes A8
(remarcamos el hecho de que nuestro eje de referencia es la linea de la visién, para entender
entonces porqué la suma de las separaciones angulares es la resta algebraica):

A6 =6; — 02 = \[402 + B2 > 200 ; (2.8a)

asi mismo, la separacién angular 8 puede determinarse en términos de las posiciones angu-

lares 6, ¥ 63:
B =61+ 0, . (2.8b)

i Nuevamente, considerando la aproximacién a los planos normales a la linea de visién,
tomamos E en el plano-lente, asf como 6 v & en el plano del observador; que junto con el
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vector angular definido para el plano-fuente 77 = D,G, llevan a la obtencidn de las ecuaciones

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

F=6— —g—'*:a(‘), (2.9a)
(2.95)

7= PrE— Dua(®),

Notemos de la ec. (2.7), que si & = 0, entonces 6;» = € = ag y en lugar de tener
sélo un numero discreto de imégenes, la geometria del sistema hace evidente una situacién
de simetria rotacional, produciendo un anillo-imagen alrededor de la linea de la visién. El
dngulo caracteristico podemos identificarlo entonces con la mitad del dngulo del anillo de
Einstein subtendido por la imagen de una fuente desviada por una lente gravitatoria en
alineacién perfecta. Esto nos lleva a definir otros pardmetros, como la longitud caracteristica
en el plano-lente, &, ¥ en el plano-fuente, 7p, de acuerdo al plano donde describan el radio

del anillo de Einstein:

§o = agDa = 2332%% (2.10a)

D.D,,
70 = gD, = 23,4& R (2.108)
D,

Una pregunta inmediata que podemos hacernos es si al perder la alineacidn, el anillo
de Einstein se fragmentaria en dos arcos, o se tendria tan sélo el caso de dos imédgenes. Con la
minima desviacién axial del anillo de Einstein se tendria un arco y, opuesto a él, una imagen
“normal” (puntual). Tal desviacién hace que el segundo arco se transforme en la imagen
“normal” . que pudiera ser dificil de detectar. Los arcos luminosos generalmente no se ven en
pares. Por otro lado, atin cuando el sistema esté en alineacién perfecta, si la simetria de la
misma lente estd rota (debido a posibles perturbaciones no axisimétricas, como vimos en el
capitulo anterior), el anillo se divide en cuatro imdgenes, 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”, asi como la Fig.2.3 para ejemplos de

imagenes miultiples y arcos).
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a)

c)

Fig.2.3 Arcos e imigenes miltiples producidas por cuasares afectados por lentes
gravitatorias. De arriba a abajo: a) Abell 2218, b) ‘‘Cruz de Einstein’? (2237+035);

Y en la linea inferior, de izquierda a derecha: <c) Q 0957+561 A & B, y d) B 1938+666.

A continuacidén revisaremos el fenédmeno de la intensificacién 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; mas
adelante introduciremos la situacién donde algunas regiones particulares de la fuente pueden
ser afectadas por lentes gravitatorias.

Sabemos que la desviacién diferencial de la Iuz en un campo gravitatorio altera la
seccién recta de un haz de rayos luminosos. Asimismo, el nimero de fotones se conserva,
a(é‘) es independiente de la emisién o absorcidn, y la intensidad especifica I, es constante a

lo largo del rayo.
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Consideremos una fuente con brillo superficial I,,, l1a cual, en ausencia de la desviacién
gravitatoria, subtiende un angulo sélido dw, = A,/D? sobre el cielo, tal como vemos en la
Fig.2.4. El flujo de dicha fuente es entonces

S,, = Idw,. (2.11a)

Al someter al haz luminoso a la desviacién gravitatoria, habrd un cambio del angulo
sélido dwr = A;/D?%. Como la desviacién de la luz no altera ni la frecuencia de la onda ni
su intensidad, el flujo observado para la imagen es

S., = ILdwy , (2.110)

Fig.2.4 Deformacién del angulo sélido subtendido por una fuente.

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

Sy,  dwy
B=g =g (2.12)

mismo que se entiende como la razén de areas cubiertas. La intensificacién es independiente
de la frecuencia de radiacién deflectada.

Inclusive, es posible demostrar que entre las imagenes producidas por una lente gra-
vitacional, al menos una de ellas tendra p > 1 (Schneider, 1984; Blandford & Narayan, 1986).
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Esto, aparentemente contradictorio con la ley de conservacién de la energia, se resuelve a
través de modelos cosmolégicos. En esencia, la deformacidn espacio-temporal que produce

lIa masa deflectora debe considerarse al calcular la conservacién de flujo.

.Qué tan probable es observar un sistema de lente gravitatoria? Zwicky, (1937b)
presentd desde entonces un primer andlisis para determinar esta probabilidad. En aquella
ocasién, encontré que sélo un ~ 1% de una muestra de candidatos extragaldcticos llevarian
a un sistema real. Asi mismo, la posibilidad de que se obtengan tales sistemas para lentes de
nuestra propia galaxia (estrellas u objetos compactos dentro de la Via Lictea) es mas remota.
Aun cuando los modelos se han hecho mas 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 cuasar en la posicién S, y éste envia 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 consideracién
es la densidad 72 de lentes gravitatorias que habrai; y eso estd directamente relacionado a la
distribucioén espacial que planteemos. Supondremos una densidad cosmolégica 2 constante
tal como la expresan Press & Gunn (1973) ¥ Turner et al. (1984), de acuerdo a la cosmologia
estindar de Friedmann. Es evidente entonces, que la probabilidad que se obtenga serd

dependiente del modelo cosmolégico que se adopte.

No basta con pensar cudntos objetos se han de interponer en la trayectoria de la luz,
sino que también hay que considerar la seccién recta de tal trayectoria que podra producir
efectos gravitatorios significativos para la desviacién; ésto involucra directamente a la pro-
babilidad buscada para eventos de lentes. Tal seccidn recta es funcién del radio del anillo
de Einstein en el plano-lente, como veremos un poco mias adelante. En la teoria de lentes
gravitatorias, la probabilidad total de tener efectos significativos de lentes se le llama pro-
fundidad Jptica, misma que designamos con la letra . También podemos identificar 7 con

la fraccién de dngulo sdlido cubierto por los anillos de Einstein de los objetos-lente.

Tomemos la diferencial de la probabilidad de que un rayo luminoso sufra un evento

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

d
LA nLo—— (2.13)
o

donde cdt es la diferencial de distancia recorrida por la luz; y conservamos la misma notacién
de subindices para la lente y la fuente (z4 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 seccidn recta sera

o = ma? , (2.14)

definiendo a, como la longitud que caracteriza al tamafio radial de la lente

a, = &(1 + za)*2. (2.15)

El factor (1 + z,) se introduce en ésta y otras relaciones, para considerar la correccién
relativista a la escala de distancia para z; (Weedman, 1986) (7 designa a la fuente o la lente,

segin sea el caso).

Definimos z = 1+ z4, ¥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 estitico, tenemos

ng(z) = n(0)z3. (2.16)

Sustituyendo los correspondientes pardmetros en (2.13), e integrando sobre la linea
de la visién hasta la fuente, Turner et al. (1984) obtienen que la profundidad &ptica total

para eventos de lentes gravitatorias se expresa de la forma:

1o (y—1)° — o). -
T =50 pypras (2 = 0); (2.17a)
y -
3 y32 41 4
T = gQL [(;m—_l In(y) — s (26 = 1). (2.17d)

En las dltimas ecuaciones hemos replanteado la densidad de deflectores gravitatorios,
quedando como una densidad local de lentes, 21, en unidades de la densidad critica p.. para
un universo dominado por materia, de modo que £2.(0) = (pr/pr)o; ademais, se consideraron
dos situaciones cosmoldgicas tipicas, de acuerdo a la densidad cosmolégica Q¢ = 0o/ o €n el
universo actual. Para corrimientos no muy grandes (z, << 1), las ecs. (2.17) muestran una
dependencia cuadritica (Turner, 1980; Turner et al. 1984; Refsdal & Surdej, 1994),
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Qr
aRth

¥

T =

a

(2.18)

Para z, mayores, la probabilidad total se aproxima a 0.6{In(z,) — 0.8]Q2.

Del andlisis presentado previamente, también es posible ubicar una distribucién de
probabilidades para sistemass de lentes gravitatorias, de acuerdo a las posiciones de las
fuentes y las lentes. Esto es, podemos encontrar la posicién z4,,, donde un objeto-lente
tendrd un maximo de probabilidad para deflectar luz de una fuente en la linea de la visién:

14 za,.. = (1+=2,)Y2, (QL = 0); (2.19q)

1 5/2 5r1/2 52y 127°
1+ zan,. = {FIA +230°2 + 9P = @+ ¥}, (2 = 1) (2.196)

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

mente, para corrimientos pequefos éstas llevan a un valor z4 = z,/2. Ademads, 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 €2, e independiente de las masas de los

objetos-lente individuales.

Paczynski (1996) hace por su parte un planteamiento simple para manejar la profun-
didad Sptica de eventos lentes, llegando a una ecuacidén equivalente del tipo de (2.18). Para
la profundidad JSptica debida a todos los lentes entre la fuente y el observador, este autor
obtiene

4 2. pDyDa,
T = Tf;f pDaDas i, (2.20)

c2 [} D,

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

Nuevamente, notemos que 7 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 aproximacidén plana del espacio-
tiempo Dg, = D, — D4, tenemos entonces una dependencia de 7 similar a (2.18) respecto a
la distancia a la fuente:



Lentes Gravitatorias. 45

= 2?”%‘3) Dz . (2.21)

Cuando se tienen imdgenes muiltiples, los caminos Spticos 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-
multianeamente de la fuente, trasmitiendo la misma informacién, puedan llegar en tiempos
distintos al observador; es decir que habrd un desfase temporal de las sefiales. Al arribo de
la informacién por la trayectoria mas rapida, seguird un tiempo de retraso para que llegue
la sefial por la otra trayectoria (suponiendo el caso de dos imagenes de una fuente). Si se

corrige por ese factor de desfase temporal, tendremos reproducida la misma informacién para
las dos sefniales luminosas.

La geometria del sistema puede ser tal, que en el caso simétrico (i.e., los tres elementos
del sistema se encuentran colineales, y entonces G = 0) los tiempos de recorrido sean iguales
y por tanto no haya retraso. Pero en el caso general, los tiempos de recorrido &ptico seran
distintos. La propagacién de la luz por las geodésicas del espacio tiempo obedece al Principio
de Fermat, en el cual la trayectoria que sigue la luz para ir de un punto a otro correponde
a un extremo en el tiempo de propagacién (generalmente podemos considerar este extremo
como un minimo, aunque matematicamente el planteamiento formal incluye tanto los casos

de maximo como de minimo), es decir (Refsdal, 1964a,b; Blandford & Narayan, 1986; Refsdal
& Surdej, 1994),

s [/; %ds] =0. (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 lineas de rayos entre el objeto y el observador en la Fig.2.1), y v es la
velocidad de la luz en un medio determinado (en general v = ¢/n, donde n es el indice de
refraccén del medio en consideracién. Si la propagacién es en el vacio, n = 1 y por tanto
v = c).
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Considerando a la masa-lente contenida en un plano, y la geometria hasta ahora

planteada (Fig.2.2), podemos expresar el tiempo de retraso como sigue (Refsdal, 1964a):

At = L D“/ Aodp = LePa / Vs + B2d3 (2.23)

Dy Dy.c
integrando,
2D.D,
~ : ; 2.24
At Doac ol ( )
y en términos de la masa de la lente,
8G B
At = T\"—ZEM . (2.25)

De hecho, en forma mas general, el tiempo de retraso debids a una trayectoria dada
es producido por dos situaciones: la contribucién geométrica es entendible por la desviacién
de la propia trayectoria, y la contribucién gravitatoria implica un tiempo de retraso por la
presencia de la misma masa-lente (Blandford & Narayan, 1986). La Teoria General de la
Relatividad predice a su vez, que un observador lejos de un potencial gravitatorio fuerte
verd que el tiempo en el cual transcurren eventos muy cercanos al pozo de potencial tendera
asintdticamente a un valor constante, sin llegar nunca a él. Es decir, el tiempo fluye mas
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 medira el transcurso del tiempo
sin el comportamiento asintético: 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 cimulos galdcticos interpuestos a cuasares), tenemos por supuesto que
los sistemas son casi estacionarios. De tal modo que no notamos una evolucién temporal. Sin
embargo, en la seccidn siguiente y mds profundamente en la seccién 2.2.2.1, se relajara esta
restriccién, 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
llevari a definir una escala de tiempo caracteristica de los eventos-lente.
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§2.1.2.3 DE INTENSIFICACION Y OTRAS COSAS...

La probabilidad de que un cuasar sea afectado por lentes gravitatorias se incrementa
conforme éste se encuentre mas alejado de nosotros (simplemente hay mds masa cerca de la
linea de la visién). De tal modo, los cuasares con mayores corrimientos al rojo son los mejores
candidatos para presentar imdgenes miiltiples. Hay varias dificultades observacionales que
se plantean como obstdculos para determinar sistemas de lentes gravitatorias. Una primera
limitacién es la debilidad del brillo aparente de los cuasares mas lejanos. Al respecto de lo
anterior, el efecto de intensificacién juega un papel muy importante, pues a pesar de que
el brillo aparente ya estd en muchos casos en los limites de deteccién de los telescopios, la
intensificacién por lentes gravitatorias hace posible observar objetos que no hubieran sido
detectados de otra forma (Zwicky 1937a). Otro obstdculo observacional es la separacién
angular de las imdgenes. El requerimiento de “compactacién” indica que una masa-lente M
debe encontrarse contenida en su propio anillo de Einstein de radio &; de ahi que objetos
compactos sirven mas 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 tipica para separacién de imagenes para una galaxia masiva
(M ~ 1022M;) es del orden de segundos de arco; por tanto, se espera encontrar imégenes
miltiples con separaciones en el limite de resolucidn de los telescopios épticos terrestres. No
olvidemos considerar que, en cuanto a la muestra de cbjetos posibles, la fraccién de cuasares
entre las fuentes estelares de magnitud ~ 17 es del orden de ~ 10~% (el resto son estrellas;
ver Schneider et al., 1992).

Conviene ejernplificar en este momento cdmo se relacionan las caracteristicas de masa
¥y extensién de los objetos-lentes, con las fuentes que serdan afectadas para una mejor vi-
sualizacién de los efectos de lentes gravitatorias a distintas escalas. Esto va acompaifiado
de la idea fisica del pardmetro 7)o definido anteriormente (ec. 2.10b). Consideremos una
fuente hipotética a un corrimiento z, = 2, compuesta de tres componentes con las siguientes
extensiones espaciales: R; ~ 10%%cm, R, ~ 10%cm y R3 ~ 102?cm. Tales componentes
describen las diferentes regiones de emisién de los cuasares. R, corresponde a la regidn del
continuo ionizante, R; es la regién de lineas anchas y R3 es la galaxia donde suponemos esta
el nicleo activo. Si un objeto compacto de masa M, localizado a ~ 10 Mpc (la distancia
de las galaxias vecinas) actiia gravitatoriamente sobre la luz emitida de nuestra hipotética
fuente, la regién R; serid intensificada significativamente, atin con M ~ 10~% Mg; para
intensificar una regién como A2, se requieren masas del orden de 10 A, mientras que para
R3 sélo podria ser intensificada significativamente si M > 10%-° M (Schneider et al., 1992).
De todo lo anterior, podemos concluir que atn objetos del tipo de Jipiter pueden influir en
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el brillo aparente de la regién 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 ctimulos galac-
ticos interpuestos en la linea de la visién al cuasar), es una prueba significativa a favor del
origen cosmoldgico, debido a la expansién del universo, del corrimiento al rojo detectado en

la mayoria de los cuasares. Es importante tener presente que ain en nuestros dias existe

la controversia respecto al origen del corrimiento al rojo. Y ésto basicamente debido a
la. observacién de grupos de objetos extragaldcticos en los que se encuentra algiin tipo de
conexién por interaccién, en los cuales se les ha detectado corrimientos muy dispares (tal
es el caso del famoso “Quinteto de Stephan”: sistema de galaxias en interaccién en el cual
hay una con corrimiento al rojo muy distinto (Moles, Sulentic & Marquez, 1997); otro caso

controvertido es el de la “conexién™ entre la galaxia NGC 4319 y el cuasar Mark 205. Ver
Arp, 1987).

Debido a que las imagenes producidas por lentes gravitatorias son intensificadas, surge
un sesgo que debe considerarse respecto a la luminosidad intrinseca de las fuentes; en este
caso un numero apreciable de cuasares, originalmente mds débiles en el umbral de deteccién
de los telescopios, son incluidos. El efecto neto es que la frecuencia de imdgenes miailtiples

resulta mayor en muestras de cuasares limitados por flujo, que en aquellas limitadas en
volumen.

Le Févre et al. (1988) proponen la intensificacién gravitatoria por galaxias o ciimulos
de ellas interpuestas en la linea de la visién, para dar una interpretacién plausible a las
morfologias encontradas en una muestra de fuentes con elevado corrimiento al rojo. Tales

morfologias pudieran ser alteraciones producidas por efectos gravitatorios de las galaxias en
primer plano.

Una situacién semejante es presentada por Ostriker & Vietri (1985), donde a partir
de las caracteristicas de variabilidad y ausencia de lineas de emisién de los objetos BL
Lacertae, proponen que una fracciédn de estos objetos son en realidad OVV a distancias
cosmolégicas (z grandes). Estos pudieron haber sido alterados, ademds de la galaxia-lente,
por componentes de la misma, a los que les llamaron minilentes gravitatorias por ser objetos
masivos puntuales que funcionan como lentes gravitatorias, pero a pequefia escala. Tales
componentes pudieran ser remanentes estelares como estrellas de neutrones y agujeros negros.
El efecto de 1as minilentes sobre los OVV es la intensificacién en la emisién de la regién del
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continuo ionizante. El resultado es que el observador detecta al OVV como una fuente con
las caracteristicas de un objeto tipo BL Lac. Las regiones de lineas de emisién de los OVV
son demasiado grandes para ser afectadas por las minilentes. La interpretacién de Ostriker &
Vietri fué motivada en parte por que la distribucién de corrimientos al rojo de los BL. Lacertae
es dificil de entender sin considerar el probable efecto de dichas lentes gravitatorias; a menos
que existiese un maximo local espacial de estos objetos.

La intensificacién 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 mas préximas, pueden pro-
ducir microvariaciones muy ripidas de las fuentes (Paczynski, 1996); sin embargo, también
debemos contemplar en tales casos que la fraccién 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 ultimos parrafos,
y que Ostriker & Vietri llamaron minilentes gravitatorias (Ostriker & Vietri, 1985), hablare-
mos con detalle mas adelante; de hecho, a partir de aqui adoptaremos el término dado por
Paczyrisky de microlentes gravitatorias (Paczynski, 1986).

§2.2.1 EN LAS TEORIAS COSMOLOGICAS Y ASTROFISICAS.

Aqui mencionaremos tres puntos importantes en el Ambito de la cosmologia obser-
vacional y la astrofisica extragaldctica, que se aplican a las lentes gravitatorias. El primero
trata sobre la determinacién del parametro de Hubble; el segundo, de algunas formas de

estimar la masa de los objetos deflectores; y la tercera aplicacién lleva a encontrar un limite
a la constante cosmoldgica A.

i) Determinacion de Ho:

Las lentes gravitatorias pueden, en principio, darnos los elementos para la determi-
nacién del pardmetro de Hubble, Hg = a/ag; donde a = a(t) es el factor de escala del
universo, y ap = a(tp) es el factor de escala en nuestros dias. Una forma de hacerlo es me-
diante la medicién de los tiempos de retraso entre las curvas de luz observadas de imdgenes
muiiltiples de cuasares (Refsdal, 1964b; Refsdal & Surdej, 1994). Para corrimientos pequenos,
las distancias estdn dadas por la ley de Hubble:

Dy = czaHg?t, D, = cz,Hy? (2.26)
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Si utilizamos las ecuaciones (2.8b) en (2.24), para a su vez introducirlas en (2.26),
puede determinarse Hp a través de la ecuacidn resultante:

2z,z900(01 + 62)
Ho o= —2—¢ =2 2.27
° Atzg, ( )
Para corrimientos grandes, la ley de Hubble debe modificarse por un factor depen-

diente del modelo cosmolégico.

Rhee et al. (1996) derivaron un mapeo de masa de un ciamulo de galaxias que actia
como lente sobre el cuasar multiple 0957 +561, a partir de distorsiones en las imdgenes de
fondo, para mejorar la precisiédn de la localizacién del centro de masa de dicho cimulo y
plantear asi, con la ayuda de los tiempos de retraso medidos para este sistema de imdagenes
miiltiples, un nuevo limite sobre la constante de Hubble. Esto les llevé a eliminar todos los

escenarios cosmolégicos que no contemplaran un valor de Hy < 70 &m s~ Afpct.

i) Determinacidén de masas:

Conociendo las separaciones entre las imdgenes multiples, podemos calcular la masa
de la galaxia-lente o del ctimulo de galaxias que estan deflectando la luz de la fuente, ya sea
mediante el uso de las ecuaciones de la seccidn 2.1.2.2 (ver el Apéndice); o bien, si queremos
que la medicién no sea dependiente de Hy, a través de la medicién directa de los tiempos de
retraso entre las imdgenes (mismos que se relacionan con las geodésicas de las trayectorias

luminosas, deformadas por la masa-lente), apoyandonos de las ec. (2.25) y (2.8b):

Atape® Atagc®

8GB ~ 8G(6; + 62) (2-28)

M =

Siguiendo €l mismo razonamiento de la determinacién de masas, cuando se trata de
arcos-imagen deflectados por ctimulos galdcticos, la medicién de la masa involucra considerar
a la materia oscura como constituyente import.a.nte (de acuerdo al articulo presentado por
Refsdal & Surdej, 1994, el radio angular tipico de un arco es de =~ 207, correspondiendo
a masas del orden de ~ 10 Af,, que lleva a un cociente M/L ~ 100). Mas atin, de la
intensificacién 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 informacién importante acerca de la funcidén de masa de la
galaxia-lente y una cota minima para tal funcién (Surpi et al., 1996).
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i7i) Litnite a la constante cosmoldgica A:
La ecuaciédn que determina la expansién del universo
2 (a@®)\® _8rG k A
H™ = (a(t) =3 P aEn T3 (2-29)

puede contemplar A 7% 0. Los otros términos en esta ecuacién en la cosmologia son: p,, =
densidad de materia del universo, G = constante gravitatoria, k
del universo en métrica de Robertson-Walker, y a(t) ya vimos que

expansién del universo (Peebles, 1993; Ohanian & Ruffini, 1994).

= término de curvatura
es el factor de escala de

Esta constante, inicialmente introducida por Einstein para contemplar fuerzas que
a gran escala fueran repulsivas y asi obtener un modelo de universo estacionario (p,, # O,
A # 0), no se considerd importante por muchos aifios, ya que los modelos que involucran un
universo en expansién han sido mejor aceptados. Sin embargo, al surgir el conflicto entre
la determinacién de la edad de ctimulos globulares (> 1.5 x 10'° afios) y la estimacién de
la constante de Hubble (Hg == 65 km s~! Mpc™?!) se presenta su replanteamiento, pues tal

conflicto llevaria a calcular una edad del universo menor que la de algunos ciimulos globulares
en cosmologias donde se contempla Q5 = 0 (Recordemos que definimos Q2 = p,./p. 2l
plantear las ec.(2.17); y ahora, Qs = 3%+ se obtiene de desarrollar (2.29) de acuerdo a las
definiciones de H, y ). Dicho conflicto no existe en un modelo para un universo plano con

Q =03y Qx = 0.7 (2 = Lunateria + Loacio)-

La estadistica de sistemas de lentes gravitatorias puede proveer de pruebas iitiles para
la determinacion de 25, y por ende, influye en la aceptacién de algin modelo cosmoldgico
determinado. Rix (1996) plantea un limite de Q4 < 0.7 (con un 90% de confianza) de acuerdo

a las estadisticas sobre bisquedas de fuentes distantes en busca de imAgenes miiltiples por
efecto de lentes gravitatorias.
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§2.2.2 MICROLENTES GRAVITATORIAS.

Ademads del efecto de lentes gravitatorias producido por galaxias interpuestas en la
linea de la visién 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 microlente
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
estd dada por la expresién g = %,G (Harwit, 1988). Los candidatos idéneos 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,
ain cuando se hablen de masas en intervalos desde fracciones de la solar, hasta de varias
unidades de la misma (Chang & Refsdal, 1979; Gott, 1981; Paczyriski, 1986; Griest, 1991).

Microimagenes

.f < Microlentes
Y

Fuente Obs.

Imagen

Fig.2.5 Efecto de Microlentes Gravitatorias.

Las microlentes gravitatorias desvian la luz de la fuente produciendo la multiplicacién

de “microimdgenes” (Fig.2.5), con separaciones angulares que no pueden resolverse a través
de los telescopios actuales. Sin embargo, si puede ser observable la alteracién en la lumi-

nosidad, debido a la superposicién de todas las microimdgenes sobre la macroimagen dada.
Al cambiar las posiciones relativas del cuasar, microlente y observador, variard la intensidad
luminosa aparente en escalas de tiempo cortas (de minutos a dias).
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Iremos viendo en adelante cémo pueden afectar los microlentes al espectro y el brillo

de un cuasar, previamente alterado por lentes gravitatorias. Ademais de justificar la riapida
variabilidad de brillo observada en los blazares.

El estudio de los microlentes cobra fuerte importancia cuando se piensa en la de-
terminacién de la masa de algunas estructuras del universo. Pensemos por ejemplo en la
materia oscura; su naturaleza y distribucién en los halos galdcticos es incierta. Existen dos
propuestas para tal materia: i) los Objetos Masivos Compactos del Halo (MACHOs), que
incluyen cuerpos con masas por debajo del umbral de ignicién termonuclear de ~ 0.1 Mg,
tales como las enanas cafés {o marrones) y los remanentes estelares como enanas blancas,
estrellas de neutrones y hoyos negros. Por otra parte estdn z) las Particulas Masivas de In-
teraccidn Débil (WIMP’s), como los neutrinos y axiones. Comeo vimos ya, la materia oscura
del tipo de MACHO puede ser detectada por microlentes gravitatorias (Paczyriski, 1986;
Griest, 1991. De hecho, Griest propuso las siglas de MACHO), y eso llevé a Surpi et al.
(1996) a estudiar el caso del objeto tipo BL Lac PKS 0537-441, ¥ proponer la intensificacién
gravitatoria como método para detectar objetos con masas entre 10~? a 1 M pertenecientes
a una galaxia interpuesta sobre la linea de la visién con el objeto BL Lac.

§2.2.2.1 Y LA CLASIFICACION DE NUCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS.

Los efectos de microlentes podrian cambiar la clasificacién de los NAG. Ostriker &
Vietri (1985 y 1990), usan esta idea para un modelo alternativo de los objetos tipo BL Lac.
Plantean que una proporcién de objetos BL Lac podrian ser cuasares cuyo continuo haya
sido intensificado al menos por un factor de 10. Dicha intensificacién se da como resultado
de la combinacién 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 cdlculos
estadisticos realizados por estos autores predicen que en toda la béveda celeste s6lo habran de
observarse del orden de ~ 100 BL Lac. Asi mismo, el corrimiento al rojo promedio atribuido
a los objetos BL Lac, cuya distribucién en z es comparativamente diferente a la de los
cuasares (ZpLLa- < ZQsr), Podria ser el de la galaxia-lente. Las estrellas que se encuentran
sobre la linea de visién pueden enfocar e intensificar la radiacién del continuo ionizante y
de altas energias, debido a que dichas regiones del nicleo activo se encuentran dentro de la
longitud caracteristica 770 (del cual ya hablamos en § 2.1.2.2 ¥ § 2.1.2.3). Por su parte, las
regiones donde hay lineas de emisién son demasiado extensas para ser afectadas, de modo
que los objetos intensificados presenten un debilitamieno de lineas. Ademds, las imdgenes

inteusificadas, al verse en proyeccidn contra las galaxias-lente, presentan las propiedades que
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comunmente se asocian a los objetos tipo BL Lac, junto con la variabilidad intrinseca de los
OVV, la cual no es en este caso del todo causa de microlentes. Resaltemos de lo anterior
que el fenémeno de microlentes no es alternativo al de intensificacidn y direccionamiento por
efecto Doppler del jet producido por el niicleo activo (que planteamos en el Capitulo 1); de
hecho, la fenomenologia de muchos nicleos activos, en especial los blazares, es producida
por un conjunto de factores (entre ellos la intensificacién por efecto Doppler, ¥ en ocasiones

el de microlentes también).

Sin embargo, es necesario considerar también que hay diferencias en la informacién
conocida de los objetos tipo BL Lac y lo que predice la interpretacién planteada por Ostriker
& Vietri (1985 y 1990), tales como la estructura en radio y propiedades de polarizacién
que no quedan tan claramente explicadas con modelos de microlentes. Incluso, Merrifield
(1992) argumentd 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
imdgenes multiples; dado que ésta Gltima es una caracteristica fundamental de los lentes
gravitatorias. Las observaciones de estos objetos no han mostrado la presencia de imagenes
muiltiples; por el contrario, la tendencia es que se encuentren aislados. Algunas razones que
explican este comportamiento se basan en el sesgo de intensificacién producido. Se plantea
que los objetos BL Lac son un caso particular donde la imdgen de la fuente se intensifica en
mucha mayor proporcién que las producidas por el efecto-lente, y posiblernente éstas tengan
una magnitud de brillo por debajo del Iimite de deteccién actual de los telescopios. Usando
el hecho de que los objetos BL Lac no presentan imagenes miiltiples como resultado de
lentes gravitatorias, Narayan & Schneider (1990) proponen restricciones sobre parametros,
comeo el radio central, que rigen a las galaxias de primer plano. Un escenario alternativo de
gran intensificacidn sin la necesidad de producir imdgenes miiltiples brillantes que puedan
resolverse lo da Merrifield (1992), haciendo uso de la posibilidad de que se fusionen dos de

las imdgenes.
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§2.2.2.2 EN LA MICROVARIABILIDAD.

Ciertos tipos de nicleos activos presentan una variabilidad temporal del flujo muy
grande (de varias magnitudes) en escalas de tiempo diversas. Como se menciond en el
capitulo 1, tales objetos se han agrupado como 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 caracteristicos de acuerdo a la posible regién donde
se producen los cambios. Por otra parte, hay varjaciones 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 mas detalles: Benitez, 1997). En lo que sigue
nos ocuparemos de la microvariabilidad; que como ya vimos en el primer capitulo, involucra

variaciones en escalas de tiempo de minutos a horas y pequenia 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 primer capitulo
como intrinsecos a la fuente, y los producidos por una fenomenologia extrinseca. Los primeros
tienen que ver con inestabilidades en los discos de acrecién o en los jets. Para apegarse a las
observaciones, se modelan las inestabilidades del disco calculando el flujo adicional debido a
destellos distribuidos estocdsticamente (e.g. Wiita et al., 1991; sobre los estudios relativos a
choques en los jets, ver también Marsher & Gear, 1985: Camenzind & Krockenberger, 1992;
Yy Schramm et al., 1993). EIl otro modelo que se ha planteado, por fenémenos extrinsecos a
la regién emisora principal, considera un origen alternativo para la microvariabilidad. Tal

fenémeno es la alteracién 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, tardarda mds tiempo el desplazamiento relativo y su efecto
de intensificacidn serd menor; las variaciones de luz causadas por microlentes son mayores y
mas ripidas en el caso de fuentes pequeifias que en las extendidas (Kayser et al., 1986). Asi
mismo, solamente las regiones de las fuentes que sean menores que 75 {(ec. 2.10b) pueden ser
afectadas por microlentes. Podemos identificar a este parametro como la escala de longitud
caracteristica para dar lugar al efecto de microlentes. Por otra parte, la escala de longitud
asociada a las microlentes, £, tiende a ser de varios ordenes de magnitud menor que la escala
en la que la densidad de la galaxia-lente varie significativamente. Esto lleva a considerar a
la distribucién estelar localmente homogénea.

Los efectos producidos por lentes gravitatorias son bdsicamente acromadticos, es decir
que se deberian ver igual en cualquier banda Sptica (ver § 2.1.2.2 y las ecuaciones relacionadas
al factor de intensificacién u); sin embargo, la forma e intensidad de los eventos de microlentes




Capitulo 2:

56
dependen del tamafio del cuasar, produciendeo con ello efectos cromadticos indirectos. La
dependencia cromitica se plantea a partir de que el tamafio de la fuente depende de la
longitud de onda; de acuerdo con los modelos de niicleos activos, las regiones internas del
disco de acrecién estdn a mayores temperaturas que las regiones mads externas, implicando
un gradiente en el color de la emisién relacionado con el gradiente de temperaturas. El color
del cuasar debera entonces cambiar durante un evento de microlentes en forma predecible, de
modo que tal efecto pudiera ser sefial de microlentes gravitatorias. El cuantificar los efectos
de cromaticidad podria ser una herramienta ttil para distinguir cambios intrinsecos de los

producidos por microlentes, sin embargo ésto no se ha hecho aun.

Si bien acabamos de mencionar que es posible tener efectos cromadticos indirectos por
microlentes, no excluimos con ello la variabilidad acromitica propia de la fenomenologia
de lentes y microlentes gravitatorias. Cudndo se produce un efecto y en qué momento el
otro, depende de las regiones involucradas del miicleo activo y del objeto-lente. Para escalas
pequeiias, como las regiones del continuo Sptico 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 acromaticas; dado que la intensificacién por si sola es independiente
de la longitud de onda. Al respecto, Treves y colaboradores (1996) discuten la posibilidad
de que variaciones rapidas y acromadticas en el objeto tipo BL Lac PKS 2155-304 se deban
a microlentes dentro de una galaxia enana (no resuelta fotométricamente todavia), 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 habria un movimiento propio relativo expresado por la ecuacién

v
— 2.
T D, (2.30)

donde v es la velocidad transversal relativa de la microlente. Se sigue de aqui 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

caracteristica de tiempo para el fenédmeno de microlentes (Paczyriski, 1996):

[=%
to = =2 = o (2.31)
T v
Al tiempo que la microlente se mueve con respecto a la fuente, las dos imdgenes van
cambiando de posicién en el plano del observador, variando asi 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 posicién especificada en la Fig.2.6a, y la fuente pasa por trayectorias a diferentes
separaciones de la masa-lente A/ (en la Fig.2.6a, las trayectorias son las flechas de linea
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 parametro de impacto
adimensional p; el cual correspondera a la minima distancia angular, en unidades del radio

del anillo de Einstein, entre la fuente y la microlente.

Trayectorias fuente-microlente Curvas de luz
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Fig. 2.6 a)

Fig.2.6a Geometria de eventos de microlentes gravitatorias.

Fig.2.6b Variacisén temporal de la intensificacién (Paczylski, 1996).

Si uno grafica el cambio de intensificacién 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 (Am = 2.5log ¥, donde § es la intensificacién experimentada) para
valores escogidos del parametro de impacto p (p € [0.1,1.1]). La unidad de tp esti definida

omo 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,
1a forma de la curva de luz se determina por los parametros conocidos de lentes gravitatorias
(ver seccién 2.1.2.2) ademas de la velocidad transversal relativa, v; el perfil obtenido tendri
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un maximo y su inflexién sera 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 perturbacién
por la presencia de los elementos del conjunto. A diferencia de una lente aislada, donde en
la alineacién perfecta se observa el anillo de Einstein, la perturbacién del conjunto rompe
el anillo, produciendo cuatro imédgenes (0 microimigenes en el caso de microlentes). Una
representacién bidimensional de la intensificacién por microlentes se obtiene a través de su
patrén, el cual indica la intensificacién como funcién de la posicién. Para determinar curvas
de luz posibles para conjuntos de microlentes, se realizan simulaciones de estos patrones con
campos aleatorios de estrellas. El patrén de intensificacidn presenta curvas cerradas (por lo
general en forma de diamante), llamadas cdusticas, que corresponden a un maximo espacial
en la intensificacién. Cuando se presupone una profundidad Sptica baja, las ciausticas no se
intersectan y son claramente diferenciables; entonces al paso de la fuente por ellas (conforme
las posiciones relativas varian) se produce una curva de luz caracteristica en forma de “U” o
“M?” (Ver Fig.2.7; como veremos en el capitulo 4, algunos autores han llegado a considerar
que pueden haber componentes de efectos de microlentes superpuestos a otros fenémenos
de variabilidad, dadas las curvas de luz histéricas de 3C 345 y 3C 446). Sin embargo, los
patrones pueden tornarse sumamente complejos conforme la profundidad éptica aumenta,
siendo dificil de identificar cualquier caracteristica estandar (o patrén) en las curvas de luz.

Las curvas de luz observadas de microvariabilidad aun no se han podido descifrar
completamente con los diversos modelos. A la fecha, es complicado comparar las curvas
modeladas con las observadas; v ésto se debe a que se tiene sdlo una muestra muy reducida
de fuentes cubierta, y con coberturas temporales insuficientes. En el caso de fuentes indi-
viduales, sin imdigenes miltiples, se hace mas dificil distinguir microvariabilidad producida
por microlentes. Aiin asi, algunos objetos altamente variables a los que se les ha realizado
un muestreo de observacidén extensivo y han mostrado curvas de luz con patrones parecidos
a los modelados (como 3C 345) son fuertes candidatos para mostrar efectos de microlentes
gravitatorias.

A pesar de que inicialmente se planteaba por demas dificil y poco probable la bisqueda
de eventos de microlentes producidos sobre objetos extragaldcticos por objetos compactos
en nuestra galaxia, o bien del Grupo Local, en los iltimos afios se han obtenido resultados
interesantes al respecto. Tal es el caso del presentado por Paczyriski en 1996, que hace una
revisién sobre ~ 100 posibles eventos de microlentes. Ademas de los eventos atribuibles a
MACHOs, algunos de los eventos que menciona son producidos por sistemas de estrellas
binarias, un tipo de microlentes que puede llegar a ser comin 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 modeladas para un cuasar

afectado por microlentes gravitatorias (Wambsganss, 1993).

estructura galdctica y sobre los sistemas binarios por si mismos. El planteamiento nuevo

en los modelos de lentes gravitatorias es agregado por las estrellas binarias: los patrones
de intensificacién, y por ende las causticas de los mismos, se complican por los efectos de

astigmatismo que ahora se incluyen.

. Cémo detectar efectos de microlentes gravitatorias? En caso de que la galaxia-lente
produzca varias imagenes de la fuente, una forma evidente de distinguir microvariabilidad
producida por microlentes respecto de la intrinseca, es a través de los efectos sobre el brillo
aparente de las imdgenes multiples. Si la variablilidad es intrinseca a la fuente, las variaciones
deben aparecer en todas las imagenes con el mismo patrén (aunque con retrasos temporales
debido a diferencias de caminos Spticos); en cambio, si las variaciones son observadas con
patrones diferentes en cada imagen (o en algunas de ellas no hay variacién), entonces se tiene
una sefal clara del efecto de microlentes. En caso de que no hayan imdgenes muiiltiples, se
buscan formas caracteristicas 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
para muestreos extensos de eventos observados (monitoreos continuos y de larga duracién)
pueden hacerse comparaciones estadisticas 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 microlente por la linea de visién con
el cuasar). Si la fuente ha sido monitoreada por largas temporadas, en principio es posible
descartar variaciones intrinsecamente asimétricas. Si conocemos una galaxia cercana que
actie como lente sobre una fuente lejana, ésta serd un candidato favorable para producir
efectos de microlentes. Por ejemplo, los movimientos aparentes de las estrellas contenidas en
la galaxia-lente serdan mas riapidos para una galaxia préxima, haciendo que las variaciones
de brillo de las imdgenes sean de menor escala temporal. También, el tamafio angular del
anillo de Einstein de una estrella serd mayor, permitiendo asi que fuentes mas extendidas del
fondo muestren efectos significativos por microlentes. Un buen ejemplo del efecto-lente y de
microlentes gravitatorias es el del cuasar cuddruple 2237 40305 (al cual nos referimos en el
Apéndice, y vimos en la Fig.2.3), conocido como “Cruz de Einstein” o “Lente de Huchra”.
Debido a la proximidad de la lente y el arreglo simétrico de las imdgenes, el tiempo de
retraso entre las sefiales recibidas es del orden de un dia. De ecllo fué posible distinguir, por
primera vez, variaciones producidas por microlentes de las intrinsecas al cuasar, siguiendo los
tiempos de retraso de las variaciones observadas en cada una de las imdgenes multiples (Irwin
et al., 1989). Por otro lado, tengamos en cuenta que el habernos referido a que se esperen
simetrias en las curvas de microlentes no implica el que también se suponga la aparicién de
periodicidades en tales curvas de luz; por ¢l contrario, considerando que los microlentes estan

distribuidos aleatoriamente sobre la galaxia-lente, no deberiamos esperar periodicidad.

Ya vimos cuando nos referimos a la intensificacién (§ 2.1.2.3) y las escalas carac-
teristicas de longitud para el efecto de microlentes, cdmo se restringen las dimensiones de
la fuente, de modo que sean menores que el radio de su propio anillo de Einstein (7)0), para
que sean afectadas por microlentes gravitatorias. Estas mismas restricciones implican que la
region de lineas anchas de emisién de los NAG no puede ser intensificada significativarmente.
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 lineas de emisién para diversas estructuras cinemdticas de la BLR. Esto le lleva
a explicar algunas asimetrias en los espectros observados como consecuencia de incrementos
de la porcién central y amplificacién de las “alas™ de diversas lineas de emisién. 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 informacién estructural y
dindmica de dichas regiones de los niicleos activos, asi como obtener datos sobre la masa,
densidad numérica (en niimero de microlentes por unidad angular) y dindmica de la lente

involucrada, a partir de los efectos de distorsién gravitatoria de los espectros de las BLR
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aplicados a los modelos de cinemadtica de estas regiones. En términos de la biisqueda de can-
didatos y la identificacién de posibles sistemas donde intervengan microlentes gravitatorias,
Nemiroff introduce una forma de determinacién nueva; por un lado, pueden compararse los
candidatos a lentes gravitatorias de los que no lo son observando las diferencias en sus lineas
de emisién 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 imdagenes miiltiples. Y por iltimo, en términos de la variabilidad de los blazares, uno
podria caracterizar escenarios de eventos de microlentes buscando ademads de las variaciones

en el brillo de la fuente los cambios en los perfiles espectrales.

El fenémeno de microlentes gravitatorias ha sido confirmado cualitativamente, pero
el pequefioc nimero de observaciones dista mucho de generar conclusiones cuantitativas. Y
ésto lleva a la necesidad de un mayor seguimiento para poder plantear la fisica de una
manera mas cuantitativa. Sin embargo, queremos enfatizar que el modelo de lentes y mi-
crolentes gravitatorias permite mas que la pura descripcién fenomenolégica de los sistemas.
Su tratamiento matematico 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 stempre deja la sombra vencida.”

Miguel Hernandez.
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Capitulo 3: FOTOMETRIA.

§3.1 SU DESARROLLO A TRAVES DEL TIEMPO.

Al medir de una forma directa la energia proveniente de una fuente luminosa se
entrega informacién que permite identificar y modelar los fenémenos fisicos que se dan lugar
en los mas diversos objetos del cosmos. Es posible determinar estructuras, temperaturas y
tarnafios de los objetos, asi como la distancia a la que nos encontramos de ellos. En algunos
casos, el estudiar las variaciones en el flujo luminoso que recibimos de un objeto especifico

nos permite plantear modelos fisicos que determinen su comportamiento y estructura.

De forma natural, el hombre tiende a comparar y discernir entre caracteristicas par-
ticulares las diferencias existentes en objetos de un mismo tipo. Al asomar a las estrellas,
la mas evidente divisién que puede hacerse es a partir del brillo que éstas presenten. Hace
ya mas de 2000 arfios, el griego Hiparco realizé un catdlogo de estrellas de acuerdo al brillo,
definiendo seis magnitudes donde adjudicé magnitud=1 para las estrellas mi4s brillantes, y
magnitud=6 para las mas debiles.

Para 1856, N.R. Pogson confirmé 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 relacién cuantitativa para los flujos y magnitudes de dos estrellas,
misma que puede expresarse de la forma (Henden & Kaitchuck, 1990)

my — 2 = —2.5log [%] . (3.1)

Con la idea de no alterar el sistema de referencia dado por la definicién antigua, hubo
que escalar las nuevas magnitudes, fijando el valor de 1.0 para las estrellas Aldebaran y
Altair.

Los primeros fotémetros desarrollados fueron mecdnicos, 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 la mitad de este siglo, tuvo
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lugar el desarrollo de la fotometria fotogrdfica, teniendo entre sus ventajas la de almacenar
informacién en forma casi permanenete, un amplio campo observado en cada impresién y
hasta un error de 0.02 magnitudes, en el rango donde la pelicula tenia una respuesta lineal.
Sin embargo, tal tipo de fotometria presentaba dificultades inherentes, como la saturacién y
pérdida de la linearidad en la respuesta, llevando al desarrollo de la fotometria fotoeléctrica en
nuestro siglo. Las investigaciones en este Ambito generaron desde las celdas fotoconductivas
y tubos fotomultiplicadores hasta los arreglos matriciales de fotomultiplicadores, conocidos
hoy como CCDs (del inglés: Charged Coupled Device).

En la fotometria fotoeléctrica la energia cinética de los electrones liberados depende
de la frecuencia de la luz incidente, mis no de su brillo. Y una vez que se sobrepasa la
frecuencia umbral de respuesta del detector, el miimero de fotones liberados si es directamente

proporcional al brillo.

§3.2 QUE HACER CON LA LUZ DE LAS ESTRELLAS.

Una vez que los fotones son captados por la éptica del telescopio, son dirigidos al
fotémetro, pasando primero por un diafragma (D) que reduce la componente de luz de
cielo, para entonces atravesar un filtro (F) que genera una “ventana” para delimitar el
rango del espectro electromagnético a considerar. A continuacién se encuentra un lente
Fabry (L.F), que permite que la luz sea proyectada sobre la misma regién del detector y
no se altere por movimientos de la fuente o del guiado. Finalmente se tiene la parte mads
importante del fotdmetro, es decir, el detector (Det.). A partir de aqui, la sefial de salida
requiere amplificarse nuevamente antes de cualquier medicién o guardado. La Fig.3.1 nos
muestra un esquema simplificado de un arreglo general de deteccién, después de la Sptica

del telescopio.
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Tel R Medidor
ctescopio o grabador.

Amplificador.

Fuente
A. V.

Fig.3.1 Esquema general de un fotémetro tipico.

Podemos mencionar al menos dos tipos de analisis fotométricos: la fotometria de
apertura, que implica la medicién del flujo de energia del objeto a partir de una apertura

dada, y aplicable principalmente a morfologias casi puntuales. La otra posibilidad es la
fotometria de distribucidn espacial de brillo, en la cual nos interesa méas como se distribuye

la emisién de energia de forma espacial, concentrando nuestro andlisis en objetos extendidos.

Luego de determinar el anilisis fotométrico que haya de llevarse a cabo, entre la

fotometria de apertura y la de distribucién espacial de brillo, nos encontramos con dos

técnicas para hacer fotometria. La mds simple es la fotometria diferencial, muy 1itil para

medir pequeiias variaciones de brillo. En esta técnica, una segunda estrella cercana y similar

en color y brillo es usada como estrella de comparacién. La necesidad de su cercania es

garantizar que las condiciones en la deteccién sean lo mdas parecidas posible; en particular,
que el cielo de fondo que haya que restar posterirmente y el tiempo de exposicién 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 sirnilares, tanto el objeto de interés como la estrella de comparacion
pueden captarse en una misma imagen, garantizando en gran medida las condiciones requeri-
das. Otra técnica mas general, requiere de la medicién 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 parametro fijo el
filtro usado.
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§3.2.1 MAGNITUDES, COLORES Y CORRECCIONES.

Para la determinacién de magnitudes de un objeto al cual se le desconoce su brillo,
se utiliza la ec. (3.1) auxiliAndonos de los valores ya conocidos de otra estrella, generalmente
una estdndar fotomsétrica. Sin embargo, en la practica 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,. Relacionamos entonces la medicién anterior del detector con nuestra

ec. (3.1) para poder finalmente tener una magnitud instrumental.

El indice de color de una estrella se define como la diferencia de magnitudes entre dos

regiones espectrales distintas. Matemadticamente ésto nos lleva a la expresién

d
ma, — M, = qa, , — 2.510g (dA) , (3.2)

Az

donde g., , es una constante y las magnitudes en cuestidén siguen siendo en el sistema del

instrumento.

Ahora bien, la luz proveniente de las estrellas y otros objetos astrofisicos no llega sin
alteraciones a nosotros. Por ejemplo, puede resentir cualquiera (e incluso ambas) de las dos
formas de absorcién mas importantes: la absorcién por polvo interestelar y la absorcién 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 atmdésferas de estrellas de tipo espectral tardio (K, M),
por la condensacidn de gas y el subsecuente desprendimiento hacia el medio interestelar,
debido a la presién de radiacién. Los granos también pueden formarse en conexién con la
formacién y muerte estelar; inclusive, es probable que lleguen a formarse por aglutinacién
directa de dtomos y moléculas en las nubes moleculares. Un efecto inmediato de la absorcién
del polvo interestelar es que debido a su reemisién en longitudes de onda mayores a las
absorbidas (infrarrojo principalmente), la luz recibida estara enrojecida respecto a la emitida.
No solo el polvo causa enrojecimiento; también hay una absorcién selectiva en la intensidad
Iuminosa, de modo que por ejemplo para una observacién en el rango visible de objetos de
nuestra galaxia, la absorcién en magnitudes por parsec de reco-rrido en la trayectoria de los
fotones es de 3.20mag/pc. La razdn en el cardicter selectivo de enrojecimiento y absorcién del
peolvo se encuentra en el tamaifio del mismo; tipicamente menores a 1um, aunque los efectos
mas significativos de dispersién se dan para casos en los que el polvo llega a medir 3um.
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La cantidad de luz perdida en el recorrido por la atmésfera hacia el observador de-
pende de la altura de la estrella sobre horizonte, asi como de la longitud de onda observada
y las condiciones atmosféricas. Las correcciones que se hacen a este respecto son tales que
den una observacidn en el sistema referencial fuera de la atmésfera (o extra-atmeosférico),
aplicando coeficientes dados por la extincién atmosférica y la masa de aire atravesada por la
luz. La magnitud instrumental observada, m,, se incrementari 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 ecuacién

My, = ma — kX, (3-3)

donde k. es el coeficiente de extincién atmosférica. En la presente tesis este coeficiente
es tomado a partir de un valor promediado para el observatorio de San Pedro Martir, en
Baja California Norte (Schuster, 1982), debido a que el ntimero de imdgenes fué muy re-
ducido como para poder determinar el valor experimental del coeficiente en esas noches de
observacidn (ver § 4.2).

La masa de aire puede determinarse de la relacién X = sec Z, si suponemos una
aproximacién plano-paralela de la atmdsfera, donde Z es la distancia cenital de la fuente
observada. Notemos que observando en direccién al cenit, la masa de aire queda definida
como X = 1, siendo la cantidad de aire que hay entre nosotros y la ltima capa atmosférica
(Fig.3.2). La aproximacién tornada es vilida en el rango Z € [0°, 60°], ya que a 60° 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 expansién en serie de potencias.

Fuente *

Cenit -*— Imagen

z
)

Fig.3.2 Determinacién de masa de aire en atmésfera plano-paralela.
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Las magnitudes aparentes, sin embargo, no entregan informacién real de la luminosi-
dad que la fuente emite. Ya vimos que entre las razones de la disminucidén esta la absorcién
por polvo interestelar; ademads, aqui hay que considerar la distancia a la fuente. Para corre-
gir tales efectos y obtener informacién del brillo intrinseco, se calcula la magnitud absoluta,
definida como la magnitud aparente de una fuente localizada a 10pc, agregando a dicha

ecuacién un término para la componente de la absorcién:

ma —M,\=510g[ T ]+A,\. (3.4)

10pc

ara

En este caso , M, es la magnitud absoluta, A, el término de correccién en magnitudes
por efectos de la extincién interestelar, y m.,,, es la magnitud estandarizada, misma que serd

descrita en la siguiente seccién de forma mads completa.

En el caso de objetos extragalacticos, hay que considerar ademds otras componentes
de correccién en los que intervienen parametros cosmolégicos. De hecho, la magnitud ab-
soluta puede quedar determinada, en el caso de cuasares, de la forma siguiente (Véron &
Véron, 1993):

My = ma,,, + 5 —5logD — K + Am(z), (3.5)

donde D = cHg !, K = —2.5log(1+z)1~“ es la correccién para restituir el corrimiento al rojo
cosmolégico de la banda observada, o es el indice espectral ptico definido como S << v~ =,y
z es €l corrimiento al rojo de las lineas de emisién por efectos de la expansién del universo.
Am(z) es la correccién a K tomando en cuenta el hecho de que el espectro de cuasares no
es estrictamente una ley de potencias de la forma § oc v, pero es afectado por lineas de
emisién y Lyman «. A4, la distancia fotométrica para estos casos, estd dada por la ecuacién

A=z{1+ =(1 — g0) °}. (3.6)
\/1+2qoz+1+q5

Las limitaciones técnicas también tienen peso en la determinacién de magnitudes. De
tal modo se hace necesario un proceso de calibracién para unificar resultados. Las estrellas
estindares cubren asi mismo el problema de las diferencias entre distintos telescopios, filtros
¥y detectores, haciendo posible que cada observatorio determine sus propios coeficientes de

transformacidn.
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§3.2.2 SISTEMAS FOTOMETRICOS Y TRANSFORMACIONES.

Un sistema de magnitudes y colores se define por un conjunto de estrellas estdandares
medidas por un detector dado y cierto grupo de filtros. Cuando la magnitud observada
ha sido corregida por extincién atmosférica, debe corregirse a una magnitud estandarizada,

KL W]

ma.,, = mi, + B1C + PC, (3.7)
donde C es el indice de color estandar de la estrella, C = 8cg + ve, Oa €s el coeficiente de color,
PC es la constante del punto cero, y é es el coeficiente de color. Los parametros 35, PC,d y
v se determinan a partir de la observacién de las estrellas estandar. En particular, el punto

cero es igual al valor del sisterna estdndar menos su valor transformado extra-atmosférico.

Los sistemas fotomeétricos pueden dividirse en tres categorias basadas en el tamafio
del intervalo de longitudes de onda usadas por los filtros. En nuestro caso, empleamos
el sistema de Johnson y Alorgan, también conocido como sisterma 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, como el rojo (R) y varios en longitudes del rango
infrarrojo (I,J,K.,L,M). El sistema de Johnson ajusta puntos cero para los indices de color
(B — V) y (U — B), definiéndolos a partir de estrellas de tipo espectral AO V; de modo que
(B—V) = (U~— B) = 0 para dichas estrellas; permitiendo con esto que los colores del sistema
UBYV 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 Astrondémico
Nacional en San Pedro Martir, B.C.N. fue el R del sistema de Cousins, el cual parte de las
mismas estrellas estandares que el sistema de Johnson. Los parametros de caracterizacidn
de dicho filtro son A5 = 6340 A, W,y = 400 A, X = 6400 A, W = 1300 A y T My = 72%;
donde A.; ¥ We.s son la longitud de onda efectiva y el ancho total efectivo a media altura
definidos en el sistema, respectivamente; A es la longitud de onda central, W el ancho total
a media altura y TAfe; la transmitancia porcentual en el maximo. En el capitulo siguiente
abordaremos con mads detalle lo referente al filtro usado y el sistema fotométrico de Cousins.
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§3.2.3 UN POCO DE ESTADISTICA.

Dada la imposibilidad de conocer el valor real de una observacién es necesario recurrir
a la estadistica para que a partir de cdlculos como los promedios (tipicamente expresados

como Z) o medianas podamos conocer una aproximacién a dicho valor real de una serie de
Una vez que tenemos el mejor valor del conjunto de

observaciones del mismo fenémeno.
observaciones, hay que determinar el grado de certeza de tal valor. Es entonces que tenemos
la desviacion estdndar, o.:

o= \[N‘lfi S (2 — 2)2 = J [ﬁ sz,z] — z2. (3.8)

i=1 i=1

La ecuacién anterior de o, nos da la dispersién esperada para cada medicién; cabe
considerar que una sola medicién tendrd mayor desviacién que la del promedio del arreglo.

Por tanto, definimos ahora la desviacién estandar del promedio como

s = —%o’m. (3.9)

La mayoria de los experimentos y observaciones que aquf nos competen, responden a
una distribucién de probabilidades gaussiana o normal, misma que es simétrica respecto al
promedio y el ancho del pico depende de o. Al representar los datos con tal distribucién, un
99.7% de ellos se encuentra dentro de un intervalo de dispersién con radio 30 del promedio;
lo cual nos lleva a que si un dato cae mds lejos de ese radio, hay un 99.7% de probabilidades

de que sea fallido.

Hay un punto importante en la estadistica y andlisis de las observaciones e imdgenes;
éste es la razon de serial a ruido, S/N. Esta razdén nos da el tamaifo relativo de la sefial
deseada respecto al ruido de fondo; definiendo aqui al ruido como la desviacién estidndar de

una medicién simple respecto al promedio de todas las mediciones,

Cuando se realiza fotometria bidimensional de apertura, es importante tener un
cdlculo correcto de la razén S//V, pues ello nos puede ayudar a determinar la mejor apertura
cuando se hace la reduccién de datos (Howell, 1989).

En el caso de conteo de la incidencia de fotones, la fluctuacién estadistica del ruido se
representa por la distribucién de Poisson. Si el sistema del dispositivo y el ruido de fondo del

cielo son despreciables, la razdén sefial a ruido puede ser aproximada con buenos resultados

por la ecuacién S/N = +/N,, donde NN, es el ntimero total de cuentas de la fuente; tal
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aproximacién es vdlida dado que la vinica causa de ruido viene del propio ingreso de fotones
de la fuente al dispositivo de deteccién. Sin embargo, cuando hay otras causas de ruido que
sean significativas, deben considerarse en la determinacién del error. En el caso de un CCD,

la ecuacidn general queda ahora

s NN ) (3.10)
N N H np (N + Na+ NE)

donde nuevamente /V, son las cuentas totales de la fuente (con cielo sustraido), 7,:, es el
ntimero de pixeles dentro de la apertura, /N, son las cuentas totales por pixel debido al cielo,
N4 corresponde a la corriente oscura en cuentas por pixel, ¥y /V, 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 razén S//N alcanza un mdximo para radios de apertura cercanos al del valor del

ancho a media altura (FWHM) del perfil de intensidad del objeto, tal como indica Howell
en su articulo. Asi mismo, argumenta que para radios menores del maximo hay pocos
pixeles con informacidn de la fuente, mientras que para radios mayores hay una contribucién
significativa de pixeles con elementos de ruido, mds que de elementos propios de la fuente.
En la presente tesis se hizo un analisis similar al de Howell, incluyendo la determinacién de
curvas de crecimiento del niimmero de cuentas contra apertura, observando el comportamiento

asintStico de las mismas en la vecindad de la apertura Sptima.

§3.2.4 REDUCCION DE DATOS.

Tal como discutimos en la seccién anterior, podemos entender como ruido a cualquier
senal de salida que no sea resultado de la incidencia de luz proveniente de la fuente hacia
El cielo de fondo en derredor de las estrellas no es del todo oscuro, teniendo
incluyendo la luz proveniente de zonas vecinas al observatorio refle~
atmésfera. Esta componente de ruido por el cielo debe sustraerse

el detector.
contribuciones diversas;

jada en las capas de la
de las imdAgenes para su andlisis subsecuente, siendo un pardmetro a considerar junto con

los relativos al tiempo de exposicién dados a la imagen, las condiciones atmosféricas, limites

intrinsecos de los dispositivos de deteccién y amplificacién, 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 1itiles para los propdsitos astrondémicos,

otras no. Tenemos primero la que motiva su utilizacién, la llamada emision secundaria,
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misma que surge debido a la transferencia de energia cinética de las particulas que se im-
pactan contra las paredes de las placas; sin embargo no es la vinica posibilidad, y las otras
causan cierto nivel de ruido. En la emisidn térmica, €l desprendimiento electrénico es resul-

tado del calentamiento del metal; mientras que en la emisidn de campo el removimiento es

mediante la aplicacién de un campo eléctrico fuerte. Si se somete al fotomultiplicador a la

oscuridad completa con voltaje de operacién, obtenemos una sefial espirea conocida como
corriente oscura (misma que ya vimos considerada en el cdlculo de la sefial a ruido), la cual

es el resultado de la liberacién de electrones por emisidén 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 andlisis y
preparar el momento de estandarizar los resultados a un referencial comin. En las secciones
anteriores mencionamos algunos puntos de la adquisicion de los datos, asi como un poco de
lo que hay que considerar en la reduccién de los mismos. Ahora retomaremos éstos Gltimos
mas profundamente para que en el préximo capitulo se planteen las situaciones particulares
a nuestro trabajo respecto de este proceso y llevar al consecuente anadlisis.

En rasgos generales, podrian ennumerarse los principales puntos a considerar en la
mayoria de las situaciones de reduccién de datos fotométricos:

1.- Eliminar fuentes de ruido inherentes al detector y calibrar la respuesta instrumental

para cada una de las imdgenes. Las contribuciones ajenas a la sefial de la fuente

son el de lectura (bias o zero), y la corriente oscura (dark); la respuesta instrumental
se calibra ademadas considerando la sensibilidad de cada pixel y las diferencias en la
iluminacién sobre el detector(flat-field).

Para la obtencién de un bias, se realiza una exposicién a tiempo cero y obturador
cerrado. Con ello captamos el nivel base del potencial del detector.

El dark es la contribucién de carga espontdnea del detector por emisién térmica.
Para su obtencién se toma una imagen con el obturador cerrado y el mismo tiempo
de exposicidén que el de las imdigenes de los objetos a estudiar.

Un flat-field, o campo plano es una imagen tomada con el detector iluminado lo mas
uniformermente posible durante un cierto tiempo de exposicidn; 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 estadistica y que el crecimiento de errores sea menor).
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2.- Sustraer el cielo de fondo de cada medicién o imdagen para quitar la contribucién
luminosa del cielo, ademas de eliminar alteraciones en la respuesta de ciertos pixeles,

ya sean aleatorias debido a rayos cédsmicos, o sistemdticas como pixeles malos; todo

lo anterior antes de cualquier conversién o andlisis.

3.- Calcular las magnitudes instrumentales, ¥ en caso de haber tomado imdgenes en varios
filtros, calcular colores. Al mismo tiempo, determinar los coeficientes de extincién y

aplicar la correccién correspondiente.

4.- Emplear las estrellas estindares para obtener las constantes de punto cero y los
coeficientes de transformacién. De lo cual puede entonces transformarse el sistema

del instrumento a uno estandar.

5.- Estimar la calidad de la noche a partir de los valores de la estrella estdndar medidos

¥ los reportados en la bibliografia.

Para la presente tesis, la fotometria se realizé apoyandonos en el programa de cémputo
IRAF (Image Reduction and Analysis Facility). Las imdgenes observadas fueron asi mismo
analizadas de acuerdo a la fotornetria de apertura expuesta en la seccién 3.2, misma que
consiste en sumar el flujo observado dentro de un radio dado del centro del objeto, para
luego sustraer la contribucién del cielo dentro de la misma regidén, dejando solamente el flujo
del objeto para el cdlculo de su magnitud instrumental. Las aperturas que empleamos para
las imAgenes tuvieron un radio entre 1.82” y 2.6” de arco (de acuerdo a la escala de placa

calculada en el siguiente capitulo).

Durante las primeras etapas de reduccién de las imagenes, trabajamos con las rutinas
del paquete noao.imred.ccdred, de modo que pudieran obtenerse de las imdgenes biasy flats
correspondientes las combinaciones y operaciones que tomaron efecto en la tarea ccdproc
para reduccién sobre los objetos; también pudieron desarrollarse procedimientos como la
eliminacién de pixeles malos y rayos césmicos (rutinas cosmicrays e imedit), asi como el
corte de los bordes de la matriz de pixeles para optimizar las estadisticas (ya que la respuesta
no es homogénea en todo el arreglo, y tiende a caer significativamente en las regiones mas
externas). Las imdgenes reducidas de los objetos estudiados las mostramos en el siguiente
capitulo.

El trabajo de la obtencién de magnitudes instrumentales y flujos para las aperturas
dadas se realizé con el paquete noao.digiphot.apphot. Finalmente, se realizé el calculo de

las transformaciones de magnitudes instrumentales a estandares.
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“No puedo hallar reposo

tenngo sed de infinito.”

E. Niermann.
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Capitulo 4: ANALISIS FOTOMETRICO

EN CUASARES.
ESTA_TESIS MO DEBE

SALIR DE (A BIBUDTECR

La variabilidad nos puede proveer de informacién directa sobre la regidén central de los
cuasares. En la regién éptica del espectro, ésta fue establecida desde principios de la década
de los sesentas por autores como Mathews & Sandage (1963), Sharov & Efremov (1964), entre
otros. Estos ualtimos estudiaron inclusive datos histdricos de placas fotogrificas de 1896 a
1963. Los estudios para comprender cualitativa y cuantitativamente la fisica relacionada
con la variabilidad, se encaminan por dos tendencias basicas; por un lado, se investigan
estadisticamente grandes muestras de objetos, buscando correlaciones entre variabilidad y

pardmetros fisicos tales como el corrimiento al rojo, la luminosidad absoluta, polarizacién y
propiedades de radio. Por otro lado, las curvas de luz de objetos individuales se estudian
en detalle para caracterizar estadisticamente el fendmeno. Sin embargo, la naturaleza tan

errdatica de los cuasares del tipo de los OVV, hace en extremo dificil su entendimiento.

Como vimos en el capitulo 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 afios.
Nuestra atencidn se centrard en estudiar la variabilidad con un enfoque especifico; para ello
requeriremos presentar nuestros objetos escogidos y explicar la razén de nuestra eleccidn.
La muestra fue tomada de los nicleos activos que se conocen como OVV, ya definidos en
el capitulo 1, mismos que presentan propiedades comunes como la alta polarizacidén en su
flujo, variabilidad rdpida y de gran amplitud, emisién del continuo e infrarrojo con una
pronunciada ley de potencias, muy fuerte y compleja emisién en radio, y una estructura

compacta en esta regién del espectro (Moore & Stockman, 1981).

§4.1 LOS CANDIDATOS.

Se escogieron tres cuasares (observables a la latitud de San Pedro Mairtir), los cuales
se sabe que son OVV o han sido identificados mediante su espectro éptico como objetos tipo
BL Lac, de modo que puede ser presupuesta la variabilidad violenta. La intencién primaria es
realizar una inspeccién fotométrica inicial, con miras a un seguimiento exhaustivo posterior.
Los objetos escogidos son: 3C 345, 3C 446 y 4C 56.27. Las preguntas basicas que nos
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planteamos inmediatamente son ja qué se debe la variabilidad en éstos objetos? y jpuede
explicarse con microlentes gravitatorias cierta parte del comportamiento observado en sus
curvas de luz? Aunque la bisqueda de respuestas a éstas y otras preguntas ha sido un
proceso de varios afios, intentaremos dar la mejor aproximacién a las ideas mds aceptadas
en nuestros dias de lo que sabemos de los objetos.

La informacién obtenida en la bibliografia de nuestros cuasares los hace buenos can-
didatos de ser influenciados por microlentes gravitatorias (Schneider et al., 1992; Schramm
et al., 1993; Schramm et al., 1994); en 3C 345 y 3C 446, las curvas de luz muestran un
comportarniento similar en ciertas partes a las curvas calculadas por los modelos de micro-
lentes. Ademas de lo que en adelante mostraremos, es posible tener mas informacidn de éstos
objetos del compendio realizado por Burbidge & Hewitt, (1991).

Vearnos 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 éptico (basicamente en
filtro B) para 3C 345, asi 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 simultdneamente se determind el caricter variable en la banda
6ptica de este cuasar (Goldsmith & Kinman, 1965).

Entre 1965 y 1986 se observaron cuatro fases de actividad a gran escala de tiempo
(cada 5-10 afios) con rifagas menores (con amplitudes de 0.5 a 1.0 mag) superpuestas a
escalas temporales pequefias, que fluctiian desde meses hasta dias (Webb et al., 1988).
En este intervalo de tiempo, el valor minimo detectado fue de B=17.62 mag* (Kinman
et al., 1968). Posteriormente, en la decada de los ochentas se mantuvo mds brillante que

lo observado en registros anteriores, teniendo un valor maximo de B=14.71 mag en 1982
(Babadzhanyants et al.,, 1985). A partir de 1986, el flujo Sptico mostré un declive casi

monotdnico hasta llegar 2 un minimo de B=18.32 en la primavera de 1989 (Kidger & de

Diego, 1990); las mediciones de fotometria rdpida realizadas revelaron un brusco desvanec-
imiento del brillo (los autores estimaron Am

minutos entre observaciones sucesivas).

= 0.47 en 13 minutos y Am = 0.37 en 6.5

Hasta finales de 1990, el objeto se mostré débil;
pero en 1991/92 se detectaron incrementos de brillo rdpidos; en el viltimo, pasé de su valor

B=18.66 mag en 1990 a un maximo B=15.6 (V=15.0) en abril de 1992, con un incremento

de 3 mag en el brillo. En sus fases activas mostré un enrojecimiento, probablemente debido

* Recordemos que magnitudes mayores implican menores brillos. Ver capitulo anterior.
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a una componente menos variable del continuo (Netzer et al., 1979) que cambié la pendiente
de emisién en esta regién; la curva del continuo mads brillante se mostré méas pronunciada
(i. e. enrojecida) que la del continuo débil. Las lineas de emisién permanecieron constantes
en su intensidad. Los abrillantemientos a gran escala temporal suelen ocurrir de forma si-
multinea tanto en éptico como en la regidén milimétrica del espectro, mas no asi para el
caso del comportamiento a pequeiias escalas (la Fig.4.1 muestra el monitoreo fotométrico
en el filtro B realizado por varios autores desde 1965). De hecho, no se ha encontrado una
correlacién evidente entre el flujo, la polarizacién y el dngulo de posicién durante eventos de
variabilidad, como el declive previo al brote de 1991/92 (Kidger et al., 1993).

1970 1975 1980 1985 - 1980

-1,000 0,000 1,000 2,000 3,000 4,000 5,000 6,000 7,000 3,000
3.D. 2,440,000 +

Fig.4.1 Curva de luz para 3C 345 en banda B,
desde 1965 hasta 1992 (Schramm et al., 1993).

El blazar 3C 345 se ha observado también de forma practicamente continua en su
emisién en radiofrecuencias (Terdsranta et al., 1992; Schramm et al., 1993. Ver Fig.4.2).
La fuerte variacién en radio de la decada de los ochentas y el declive hasta 1989 se ve
fuertemente correlacionada con la curva Sptica de la Fig.4.1. El origen de la variacién
a gran escala temporal puede ser entonces la misma; haciendo considerar que la emisién
Sptica sea esencialmente no-térmica. Aqui conviene tener presente que en el modelo de
nudcleos activos que mencionamos en el primer capitulo, los blazares son fuentes puntuales
cuya emisién predominante es por mucho la proveniente de un jet colineal a nuestra linea
de visién; de modo que hablar de correlaciones éptico-radio nos refiere sobre las regiones del

mismo jet que estin transmitiendo la perturbacién que dié lugar a la variacién en el flujo.
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Fig-4.2 Curva de luz para 3C 345 en 22 y 37 GH=z,
desde 1980 hasta 1992 (Schramm et al., 1993).

Las rdfagas rdpidas en éptico pudieran ser el resultado del direccionamiento y ampli-
ficacién Doppler (también conocido como beaming relativista; ver Blandford & Rees, 1978),
microlentes gravitatorias, o una combinacién de ambas situaciones. Se reporté a principios
de esta década la deteccién de una posible galaxia interpuesta en el camino éptico 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 mpyz = 19 mag, que corresponde a una magnitud absoluta
de My = —25.3 mag (suponiendo un corrimiento z=0.595, constante de Hubble Hy = 50,
parametro de desaceleracién cosmolégica go = 0.5, y correccién por corrimiento Kg = 1.3).

Stickel presenté ademaias diversas estimaciones del corrimiento al rojo para esta galaxia; una
de ellas a partir de la relacién entre brillo y radio Mz — r. para elipticas (pues se ha visto que
la componente extendida que se observa puede representarse por la ley de de Vaucouleurs
con r. = 2.4”), lo cual arroja un valor de zya = 0.4. Otra determinacién del corrimiento,
a partir de lineas de absorcién (MgIl A = 2798) da un intervalo de 0.25 < za5, < 0.59. Sin
embargo, a pesar de la invitacién a pensar en efectos de microlentes gravitatorias que hace
posible la presencia de una galaxia interpuesta a la linea de la visién con el cuasar, Schramm
et al. (1993) no encontraron concordancia entre la escala de tiempo y la frecuencia de las

rifagas con los modelos de microlentes, dados los pardmetros tipicos y los valores de Stickel
(1992) para esta galaxia.

'Varios autores han aplicado a las curvas de luz obtenidas de 3C 345 y 3C 446 un
andlisis de Fourier buscando alguna combinacién de funciones periédicas. El encontrar peri-
odicidad en las variaciones seria una fuerte indicacién sobre el tipo de geometria y mecanis-
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mos involucrados en estos objetos; el sistema inmediato a pensar para variaciones peridédicas
es el de hovos negros binarios, tal como mencionamos en el capitulo 1. Los resultados para
variaciones a gran escala aiin no son satisfactorios y, de hecho, llegan a contradecirse. Webb
et al. (1988), encuentran componentes periédicas de 11.4 y 5.6 afios. En el sistema de ref-
erencia en reposo con respecto al cuasar {al cual llamaremos en adelante sistema local), 1os
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 afios en el cuasar. Sin embargo, Vio et al. (1991) presentan un anilisis de
la curva de luz Sptica en el cual muestran que la luminosidad del cuasar esta regulada por
variaciones aleatorias, sin periodicidades. Asi mismo, los datos recabados por Schramm et
al. (1993) indican que la variabilidad de 3C 345 no es peridédica, aunque puede contemplarse

una apariencia cuasi-periédica en los brotes luminosos de escala de anos.

Es posible producir curvas de luz cuasi-periédicas considerando subestructuras en
movimiento dentro de helicoides en los jets con campos magnéticos (Camenzind & Krock-
enberger, 1992). Si los jets relativistas estan confinados magnéticamente en la vecindad del
hoyo negro, el plasma se encuentra rotando dentro de los jets debido a la conservacién de
momento angular. En tal caso, las rafagas se producen por la rotacién de inhomogeneidades
que cay=ron del disco de acrecidn 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 obtendria una curva de luz periddica; mientras que al
abrirse ligeramente el jet, el periodo de la curva de luz se incrementa. Siguiendo el modelo
presentado por Camenzind & Krockenberger (1992), Schramm et al. (1993) presentan un
modelo que reproduce satisfactoriamente en rasgos generales la curva de luz con los datos
observacionales. Sin embargo, hay atn desviaciones en el comportamiento que indican que
el modelo no es del todo correcto; existen todavia mecanismos adicionales que deben con-

templarse para la descripcién completa.

Se han observado evidencias de que el continuo de los blazares es producido por
radiacién sincrotrénica en un plasma moviéndose a velocidades relativistas a lo largo del
jet. Este se encuentra direccionado muy préximo a la linea de visién del observador, pro-
duciéndose asi la intensificacién y direccionamiento por efecto Doppler relativista. De hecho,
tales caracteristicas del jet de 3C 345 lo llevan a ser una de las radiofuentes conocidas con
expansién superluminica (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/c = 7. Una
extrapolacién del movimiento angular observado, hasta su punto de origen, indicé que el
evento se inicié en 1966, al tiempo en que se dié un incremento en la densidad de flujo
ethit.ido; tal coincidencia sugirié por lo tanto, que los brotes de luminosidad y la expansién
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dentro de un jet relativista (Schramm et al.,

superluminica tienen un origen comiun. Entonces, ésto apoya lo mencionado en el parrafo
anterior de que muchas de las variaciones en flujo, en regiones espectrales del 6ptico al radio,
sean producto de inhomogeneidades propagandose como choques u otras perturbaciones o
inestabilidades del plasma a lo largo del jet (Marscher, 1990). En las radiofrecuencias, tales
inhomogeneidades (de alrededor de un parsec) pudieran aparecer como estructuras super-

Iuminicas.

§4.1.2: 3C 446 (2223-052).

. Ya hay registros fotométricos de este cuasar desde 1964, cuando recién se abrian las
puertas de este nuevo campo de la astronomia extragaldctica (Sandage, 1965). Y también
desde entonces, ya se empieza a conocer su caracteristica de variabilidad rdpida con gran
amphtud de brillo (Sandage, Westphal & Strittmatter, 1966). Miller (1981), reporté obser-
vamones con variaciones Spticas significativas en escalas de tiempo de horas a dias. Ademads,
ette cuala.t se dxstlng'ue por la alta polarizacién de su flujo. En 1977 se encontrd una variacién
muy y‘;plda en la polarizacién y una rotacion en el dngulo de polarizacién de 10 grados en
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Fig.4.4 Mapeos a 43 GHz de 3C 345 en dos épocas: 1988.49 y 1990.48.
La imagen muestra el nicleo D y las componentes superluminicas

Cc7, €C6, C5 y C4 (Krichbaum & Witzel, 19591).

dos horas (Moore & Stockman, 1981). Sin embargo, no se encontré un patrén consistente
entre la variabilidad del grado de polarizacién y el brillo del cuasar; pues para éste el incre-
mento en brillo fue inversamente proporcional al cambio de polarizacién, contrariamente a lo
observado para 3C 345 por los mismos autores (incrementos proporcionales entre polarizacién
y brillo).

En 1983, Barbieri et al. (1985) estudian fotométricamente a 3C 446 durante una
fase activa; en la cual, durante el abrillantamiento, las lineas de emisién se desvanecen y
el cyasar se torna un BL Lac tipico. 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 ridfagas fuertes y
rapidas 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 observd
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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monotdnico (Courvoisier et al., 1986), hasta llegar a su valor mds bajo B=19.1 mag a finales
de 1985. A partir de 1986 la luminosidad comienza a recuperar brillo para llegar a un
valor de B=17.5 a fines de ese afio. La curva de luz presentada por Schramm et al. (1994)
para el intervalo 1989-1993, muestra rapidas variaciones de gran amplitud. La mas ripida y
pronunciada ocurrié a principios del verano de 1989 en la cual el objeto disminuye su brillo
en 1.50 mag en un intervalo de 12 dias.

Iy T T T T

1S - 3C 4yus : -1
16 .

17 |- - L i,

mag B

18 - "t t . [ o B

19 |- : . L

20
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TIEMPO (anos)

Fig.4.5 Curva de 1luz para 3C 446 en banda B, desde 1971 hasta 1985 (Webb et al., 1988).

Al igual que 3C 345, este blazar ha tenido amplia cobertura de monitoreo en ra-
diofrecuencias (Terdsranta et al.,, 1992). En la Fig.4.6 observamos la curva obtenida por
los autores antes mencionados en la emisidén de 22 ¥y 37 GHz.

Baribieri et al. (1985) estudian la periodicidad mediante andlisis de Fourier, tanto
en este objeto como en 3C 345, encontrando una componente de periodicidad de 4.28 anos
en la curva de luz de banda B para 3C 446 (Barbieri et al. 1990). Asi mismo, Webb et al.
(1988) encuentran del correspondiente andlisis tres componentes de periodicidad: a 4.7, 2.4
¥y 1.29 afios; y en el sisterna local del cuasar (z.,, = 1.404), los periodos se ven reducidos a
1.95, 1.0 y 0.54 anios respectivamente. Sin embargo, como ya mencionamos, atin no esta bien
establecido el cardcter periédico en la variabilidad de estos objetos.
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Fig.4.6 Curvas de luz para 3C 446 en 22 y 37 GHz, desde 1980 hasta 1990.

§4.1.3: 4C 56.27 (1823+568).

Poco se ha publicado de este BL Lac. A.M. Cohen et al. (1977) presentaron algunos
datos de identificacién de la contraparte Sptica de la fuente en radio, tales como su magnitud
en bandas de Johnson R = 18.4 mag y B = 19.4. Asi mismo, Burbidge & Hewitt (1991),
agregan otros datos mds (como z.,, = 0.664), junto con nuevas referencias sobre este objeto;
pero en ambos casos la informacién es por demds escasa.

Hasta lo que se sabe a la fecha de publicacién del articulo de Schramm et al. (1994),
no se habian realizado estudios previos en la literatura sobre variabilidad en este objeto.
Los datos presentados en este articulo se encuentran en un intervalo de variacidén 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 rapidos en el brillo > 0.5 mag que ocurrieron en
intervalos de dias.

La eleccidén de este objeto como candidato se basa fuertemente en la suposicién de
que al ser aparentemente del tipo de los BL Lacerta, debera 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 ANALISIS DE DATOS.

En esta seccidén mostraremos las observaciones de fotometria realizadas a los can-
didatos ya presentados; asi 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 catilogo 3CR 6 4C, segiin sea el caso; entre paréntesis su identificacién por

coordenadas truncadas (RA-dec).

2) y 3) Ascencidn recta y declinacién (1950.0) dadas por catdlogo de Véron & Veéron (1993).
4) y 5) Corrimientos al rojo, zem ¥ Zabs, €n caso de existir las mediciénes correspondientes.
6) y 7) Mg (Veron & Veéron, 1993) y My (Schramm et al., 1994).

8) Clasificaciones en la literatura: respecto a los OVV, HPQ y BZR; ver el capitulo 1. El
término de NSO (siglas en inglés de objeto estelar neutral, donde neutral se refiere al color),
fue la clasificacién que le dieron A.M. Cohen et al., (1977); desde entonces, en los otros
articulos donde se refieren al objeto en cuestidn no especifican maés sobre su categoria.

Tabla 1.
Propiedades de los cuasares observados.

Nombre a (1950.0) o (1950.0) Zevn Zabe Mg Ny Clasif.
3C 345 16%41™17.67 39°54'11” 0.594 -1 -26.6 | -27.1 OVV, HPQ
(1641+4-399) BZR
4C 56.27 18723™14.8% 56°49'18" 0.6647 - | -24.7 { -25.0 NSO
(18234+-568)

3C 446 22h23711.0° —5°12'17" 1.404 0.847 | -26.2 -27.1 oVVv, HPQ
(2223-052) BZR
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La temporada de observacién de los objetos comprendidé las noches del 26 y 28 de
septiembre de 1994; la fotometria de apertura en imagen directa se realizé con el CCD-
MIL (1024 x 1024 pixeles) instalado en el telescopio de 2.1m de San Pedro Martir, en Baja
California. Con tal dispositivo de deteccidn se obtuvo un campo para las iméagenes de 4’°26.24”
por lado (puesto que el campo de cielo cubierto por pixel es de 0.26” para el telescopio de

2.1m a la distancia focal f=7.5 y con pixeles de 19um).

El filtro usado durante las observaciones es el R del sistema fotométrico de Cousins
(1976). La eleccién del filtro, de acuerdo a lo planteado en la campana internacional pro-
puesta por K.J. Schramm y en la que participaron Erika Benitez y Deborah Dultzin, fue
determinada por la eficiencia cudntica de los CCDs en esta banda espectral; ademads de que
al realizar observaciones en este filtro podemos buscar también la posible emisién de fuentes
estelares, ya sean de la galaxia subyacente, o de alguna interpuesta en la linea de la visién.
Las magnitudes estiandares de las estrellas de comparacién se obtuvieron de Smith et al.
(1985); las cuales fueron reportadas en el articulo mencionado dentro del mismo sistema de

El coeficiente de extincién por masa de aire se obtuvo interpolando en la curva

Cousins.
de extinciones promedio presentada por Schuster (1982); cuyo valor para la A...era del fitro

rojo de Cousins (Acentrat = 6400 A) es K, = 0.094 % 0.006 mag. Para verificar el rango de
error en la obtencidén de tal coeficiente, se compard otra interpolacién para Aqcnerar = 7000 A
con el valor promedio dado en el mismo articulo (correspondiente a la Aienirar del filtro R de
Johnson), cayendo éste dentro de la incertidumbre de la medicién. La reduccién de datos se
hizo con la paqueteria de cémputo IRAF (ver capitulo 3).

Aoss del filtro, y aplicamos la correccién por

Si tomamos el valor de A_,irar =
corrimiento al rojo cosmolégico que mencionamos en los capitulos anteriores (Weedman,

1986) tenemos que Ag. = A,.(l + z); v entonces la regién espectral emitida que esta-
mos considerando para nuestros objetos estd centrada en los valores Ao, ... = 4015 A,
= 3846 A.

Acmac se = 2662 AL Y Arnic was

En la Tabla 2, se dan las magnitudes instrumentales estandarizadas de nuestros
objetos. Se incluye también la fecha completa de observacién (en tiempo universal, T.U.)
¥ su tiempo de exposicidén. Aparte, en la Tabla 3 se encuentran las magnitudes calibradas
promedio para la noche en la que se observé cada objeto (mostrando su dia juliano, D.J.).
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Tabla 2.
Magnitudes estandarizadas de cuasares.
Fecha ~ Objeto [, magnitud
(T. U.) (seg) calibrada
26/4:55 4C 56.27 180 16.97 = 0.05
26/5:03 n 600 17.01 == 0.05
26/5:17 - 1200 17.02 &= 0.05
i 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 la fecha indicada corresponde
i al inicio de las exposiciones. La tem~——
: . porada de observacién se realizé 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 B 0.07
3C 446 2449621 17.59 =+ 0.12
4C 56.27 2449621 17.00 =+ 0.03

Presentamos asi en la siguiente seccidn, los valores de nuestras observaciones anexados

a las curvas de luz conocidas de los objetos.
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Recapitulemos un poco:

En esta tesis hemos hecho un estudio de la variabilidad en niucleos activos de galaxias
enfocado particularmente al fenémeno de lentes gravitatorias, en una situacién determinada
que explica parte de la variabilidad rdpida y de baja intensidad en los cuasares (restringiendo
asi mismo el grupo de nicleos activos revisados). Estudiamos luego algunos cuasares can-
didatos a presentar microvariabilidad, y un primer acercamiento en su estudio. Finalmente,
realizarmos 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 Astrondémico
Nacional de San Pedro Martir con el telescopio de 2.1 m y el CCD-MIL. Dichas observaciones

se redujeron con rutinas computacionales de IRAF, y se amplié con ello la cobertura en las
curvas de luz “histdéricas™.

Los objetos observados son 3C 345, 3C 446 y 4C 56.27, de los cuales mostramos los
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 ademas dejar
presentes las estrellas de comparacién (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 comparacién en el mismo campo dentro de la bibliografia conocida).
Los campos mostrados son de 315" x 3'02”; dada la escala de placa calculada en § 4.2.

En la Tabla 2 observamos que el objeto 3C 446 presenta un incremento en brillo
Amp = 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 la fecha juliana de observacién. Para el caso de 4C 56.27, no generamos
una curva de luz, pues presenta la complicacién de que la curva mostrada por Schramm et
al. (1994) no indica magnitud de referencia (ver § 4.1.3); asi también, el valor presentado
por A.M. Cohen et al. (1977) no tiene una fecha precisa de observacién, haciendo de nuestra

medicién la primera potencialmente util para estudios de variabilidad a largo plazo en este
objeto.

Los datos de la curva histérica 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 los meses de abril
a septiembre de 1995). Nuestro valor sirve de enlace para las mediciones de la curva de
luz, diandole completez al monitoreo histérico. En cuanto a su relacién 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 rifaga tipo sincrotrén propuesto por Schramm et al. (1993) para este
objeto.

El caso de 3C 446 es asi mismo interesante. Se ha realizado una bisqueda exhaustiva
de datos fotométricos, sin encontrar ninguna medicién entre los datos de Schramm et al.
(1994) y nuestra temporada, asi como tampoco para los afios posteriores a 1994. Los datos
obtenidos por Schramm y sus colaboradores muestran un decrecimiento monoténico de la
magnitud en este objeto durante los primeros afios 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 mas altos, como los de 1989 (o bien en los
primeros afios de la década de los 80’s). Una determinacién de la variacién de magnitud entre
el valor mias bajo (D.J. =2 2448200, R =~ 21.0 mag) y el de la temporada que observamos
(D.J. = 2449621, R =2 17.6 mag) es de Ampgr =~ 3.4 mag. Dicha variacién de brillo ocurre
en un intervalo de afios, de modo que no lo consideramos un comportamiento anémalo del
blazar (como una rafaga), sino que es posiblemente su retorno a una fase brillante (la curva

de luz histérica en banda &ptica muestra tales etapas de actividad brillante y las transiciones
a otras de poca luminosidad; ver Fig.4.5).
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Curva de luz para 3C 446 en banda R para 1989-1994.

A continuacién, nuestro iltimo capitulo presentard los alcances de la presente tesis y
planteara las perspectivas que se siguen de nuestro trabajo.
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“BEl hombre verdadero
no mira de que lado
se vive mejor,

sino de qué lado estd el deber.”

José Marti.
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Capitulo 5: CONCLUSIONES
Y PERSPECTIVAS.

Mads alld de lo recapitulado en la tltima seccién del capitulo anterior, presentamos

aqui las metas obtenidas en la presente tesis, que a su vez plantean de forrma inmediata

diversas perspectivas a futuro:

i.-

.-

Se revisaron los estudios hechos para explicar la variabilidad en cuasares, dentro de
la fenomenologia de los nicleos activos de galaxias. Se concentré la atencién en
las escalas pequefias 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 sisternas lleva a la accidn conjunta de varios mecanismos, e
incluso a considerar la existencia de procesos aiin no bien definidos por los modelos

astrofisicos.

Se hizo una revisién exhaustiva del fenédmeno de lentes gravitatorias, atendiendo a su
formulacién matemadtica y los posibles escenarios que pueden generarse. Se 1nencio-
nan algunas consecuencias y aplicaciones que tales sistemas involucran, mismas que
plantean enorme interés en Areas como la cosmologia y la astrofisica. En particular,
se dirige el andlisis a la fenomenologia 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 extrinseco que
da lugar en algunos casos a la microvariabilidad en cuasares Spticamente
violentos (OVV), ¥ que puede actuar junto con otros mecanismos fisicos para

producir tal fenomenologia.

b) Los elementos que precisan la planeacién de bisquedas de sistemas-lente y
la presentacién de candidatos, tanto en la deteccidén de lentes como en la de
microlentes gravitatorias. Los elementos mencionados surgen de planteamien-
tos estadisticos de los sistemas-lente, y del estudio observacional minucioso de
objetos particulares. Los candidatos presentan asi, una serie de caracteristicas
en base a su variabilidad en el tiempo (tomando curvas de luz), que al cote-
jar con modelos tedricos existentes, se convierten en potenciales fuentes de
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7i.-

comprobacién (a la vez que brindan las restricciones que rigen a los modelos

mismos).
Partiendo de la fundamentacién 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 2 modelos tedricos) se prosiguié con
su estudio de variabilidad, siguiendo los linearnientos planteados para una campaia
internacional de monitoreo de blazares (Schramm et al., 1993; y Schramm et al.,
1994). La presente tesis se centrd 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 la banda R de Cousins, y los valores promediados para

17.18 &+ 0.07, R3¢ 446 = 17.59 42 0.12 y

las noches de observacién son Rjc 345 =
Rac 5627 = 17.00 4= 0.03.

La medicién realizada a 3C 345 enlaza las observaciones realizadas antes de 1994
con las mds recientes encontradas en la bibliografia de 1995. Con ello se mejora la
cobertura de la curva de luz. En el caso de 3C 446, la presencia de nuestra medicién
muestra un cambio significativo en el comportamiento de los iltimos cinco anos del
blazar, que entendemos como la transicién de una fase de baja intensidad de brillo a

una de actividad abrillantada.

Las perspectivas que los incisos anteriores plantean son:
La realizacién de busquedas sistematicas y monitoreos para la deteccidn de sistemas-
lente, de acuerdo a los modelos revisados que describen sus posibilidades y ca-
racteristicas. Esta linea de trabajo podria conducir a la elaboracién de un catalogo
de cuasares candidatos a ser afectados por el efecto de microlentes. El primer nivel
de biusqueda seria en la literatura, por las caracteristicas de luz reportadas. El mo-
nitoreo observacional se puede hacer en el Observatorio Astronémico Nacional de San
Pedro Martir con el telescopio de 1.5 m. Mediante este monitoreo se pueden lograr

dos objetivos:
a) Hacer estudios de microvariabilidad con una buena base temporal para los

objetos que resulten ser los mejores candidatos.
b) Intentar detectar una posible galaxia interpuesta usando un paquete para

restauracién de imagenes débiles: LUCY.
La biisqueda de galaxias interpuestas a los cuasares propuestos a presentar efectos
de microlentes. 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 imdgenes 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 Benitez
et al., 1996). Para ello, serd necesario sumar todas las imagenes de cada objeto y asi

obtener una imagen profunda.

Y por 1iltimo, 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 seria 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 generacién de su curva de luz (hasta
ahora inexistente en términos de magnitudes no relativas a la variabilidad).

.ee)



100




Determinacién de masa en 2237+035. 101

Apéndice.

DETERMINACION DE LA MASA DE LA REGION
CENTRAL (o0<r<s) DE LA GALAXIA 22374035, A
PARTIR DE LA CRUZ DE EINSTEIN.

ANTECEDENTES.

Hace poco mas de diez anos, Huchra y colaboradores (1985) descubrieron un cuasar
proyectado detrias de la regién central de la galaxia 2237+0305, conocida tambien como
“galaria de Zwicky”. La morfologia de la misma es espiral barrada; con un corrimiento
al rojo de =; = 0.0394. EIl corrimiento que pudieron determinar del cuasar fue de z, =
1.695. Dada la resolucién con que contaban de 2”, no encontraron evidencias de imAgenes
miiltiples 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 articulo de Huchra et al. (1985), presenta incluso el valor calculado para la densidad
superficial de masa critica del lente, siendo de £, = 4.6 x 10° h™! Mg arcsec™ (Hp =
100h km s~ ' Afpc™?). Este sistema fue el sexto conocido desde el descubrimiento de Walsh,
Carswell y Weynmann (1979); y a diferencia de los otros cinco, la galaxia-lente se encuentra
muy cerca, permitiendo asi que las constricciones observacionales en la configuracén de
imdagenes ¥ sobre la distribucién luminosa de la galaxia sean mejores que para casi cualquier

otro sistema lente, incluso de los conocidos hoy en dia.

Posteriormente, Tyson (1986) indica que al menos dos imdgenes del cuasar pueden
resolverse, con una separacién entre ellas de aproximadamente 1.2”7. Yee (1988), a su vez,
consiguié obtener la resolucién suficiente para diferenciar cuatro iméagenes del cuasar, visibles
alrededor del nicleo de la galaxia, presentando un patrén de cruz (ver Fig.A1). Ademas,
determiné un limite inferior para la masa interior al anillo de Einstein que define al sistema
lente, estimandolo como Afy => 1.2 x 10!® M. Asi mismo, calculé una razén Afy/Lg >
13 Mg/ Lg. El valor encontrado, aunque ya en el limite superior para galaxias espirales, lo
considera aceptable.

La lente de Huchra, o Cruz de Einstein, como se designé a tal sistema, presenta al
menos cuatro imagenes de un cuasar proyectadas alrededor del centro de una galaxia espiral
barrada; la cual, presenta ademads trazas de un anillo interior, y un reducido bulbo que ha
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sido modelado satisfactoriamente por la ley de de Vacouleurs de /4. Por su parte, el disco

de esta galaxia presenta un comportamiento exponencial en el perfil de brillo. La regidén mas
interna de la galaxia estd dominada por las barras; éstas pueden afectar anisotrépicamente
el potencial gravitatorio. Tal alteracién es importante si pensamos en modelar el efecto de

lentes. La separacidén angular maxima entre las imdgenes de la Cruz de Einstein es de 1.87;

Yy cada una de ellas muestra enrojecimientos por absorsién galactica distintos.

=7 T Y T

Fig.A1l Contormos isofotales mostrande la galaxia 2237+0305 y las cuatro

componentes del cuasar afectado por la lente gravitacional (Yee, 1988).

En 1988 se presentaron modelos que describen la distribucién de masa de la regién
central de la galaxia y buscan reproducir las posiciones de las imdgenes del cuasar con
las observaciones (Schneider et al., 1988; Kent & Falco, 1988). En el modelo de Schnei-
der et al. (1988), se obtiene un cociente masa/luminosidad del lente (supuesto como un
bulbo de de Vacouleurs con masa/luminosidad constante) de My/La = 9.4 == 2.0. (Ho =
100Ah k. s™! Mpc~!). Kent & Falco (1988) encuentran el mismo valor de A; encontrado
por Yee (1988) (aunque no lo presentan como limite 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 posicién de cuasar real se encuentra a menos de 0.1”7 del centro
galictico, los tiempos de retraso debido a los camino épticos de las imdgenes son del orden
de dias, ¥y predicen la existencia de una quinta imagen débil cerca del centro de la galaxia
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(1 — 5% del flujo de la imagen mas brillante: A). A partir de la prediccién de una quinta
imagen del cuasar, se ha intentado observarla, aunque dada su debilidad es dificil discernir
entre componentes estelares del bulbo, y otras fuentes de ruido (Racine, 1991).

Hay un punto en extremo interesante respecto a la distribucién de masa planteada
por los autores citados. La masa contenida en el bulbo que acttia de lente es muy grande;
Schneider et al. (1988) hacen uso de una masa compacta central de mas de 8 x 10° Adg
para reproducir de mejor forma el fenédmeno-lente. Tal masa central, de hasta un 30% de la
masa total del bulbo, es mas eficiente para el efecto de lente que un bulbo actuando solo.
Sin embargo, no hay elementos para aventurar la presencia de un hoyo negro supermasivo
en el centro de 2237+ 0305, aiin cuando la necesidad de un objeto compacto lo haga una
implicacién Idgica.

Asi mismec, el sistema-lente de 223740305 se planted casi desde su descubrimiento
como un excelente candidato para microlensing (Tyson, 1986; Schneider et al., 1988), debido
a la profundidad éptica predicha para las imAagenes, que implican curvas de luz muy activas
por las intensificaciones; ademas, la galaxia-lente se encuentra muy cerca de nosotros, per-
mitiendo obtener con esto informacién 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 estudié cuidadeosamente al sistema, y unos afios después al articulo de Huchra
y colaboradores (1985), pudieron observarse por vez primera eventos de microlentes (Irwin
et al., 1989). La variacién de brillo relacionada con microlentes se observé en la imagen A

Inclusive, dada la escala de tiempo para eventos de microlentes, pudo

(ver Secc.2.2.2.1).
La actividad fo-

determinarse un limite en la masa de dichos objetos de Ad sy < 0.1M .
tométrica medida posteriormente por Racine (1991) para este sistema, lo llevé a considerar
que las variaciones- acromaéaticas observadas en el brillo de las imdgenes eran causadas por

efectos de microlentes gravitacionales.

CALCULO DE LA MASA.

Primero determinameos las distancias propias a partir de la ecuacién (Weedman, 1986):

_ c{goz + [go — 1)[~/TF 2go=z — 1]}
D == 23H0(1+z) o . (A4.1)

= 0.5, Ho =75 km s~ Mpc™?, ¢ =3 x 10°% km s~ 1

Consideraremos en adelante gg
Dado el valor de Hp, algunos resultados diferiran ligeramente de los

para los cdlculos.
reportados en la bibliografia; 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, Du(za) =2 153 Mpc y Dy, =2 2974 Mpc.
Por otro lado, podemos relacionar la distancia angular, medida desde ¢l telescopio,

con la distancia propia en la regién observada:

_ oA+ 2) - V1 +2]
4= 341 = 10— Ho(1 + 2)2 ° (A.2)

Considerando a la separacién angular maxima entre imigenes de 1.8”, obtenemos
que dg =~ 1.28 kpc. Luego, la mitad de esta distancia serid el radio del anillo de Einstein
en el plano-lente, es decir, £ =~ 642 pc. Este valor se aproxima a la cota de distribucién de

masa-lente mostrada por Racine (1991).

Recordemos que en el caso de alineacién perfecta, 8 = ag y Af = 2ag. De modo que
2€p = dp = 2a0D,;. Y empleando la ecuacién (2.9a), encontramos que

dzc® D (A.3)

Me = 166G DaDa,

donde Mg es la masa en la regién interior al anillo de Einstein. Esta masa resulta ser
finalmente Mg ~ 1.48 x 10%° Mg; misma que se aproxima a los 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

Mg
Bobs = = A.4
b wEg (a.4)

y ésto nos da un valor .., =~ 1.146 x 10% My pc~:. El valor de £, que encontramos es,
ademadas, comparable con la densidad critica (ec. 2.4) X, tal como indica Schneider et al.

(1992).

Es interesante observar aqui, cémo podemos encontrar una buena aproximacién de
los parametros que intervienen en el fendmeno de lentes gravitacionales, empleando las ecua-
ciones basicas descritas en la seccién 2.1.2.2; sin requerir, a primera aproximacién, de un

tratamiento complejo de modelaje del sistema.
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“... y para gue 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 st no existe es menester hacer que ezista,
y entonces lo importante no es morir,

es morir en el lado justo...”

Oriana Fallaci.

Notas.
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Anexo: CONCLUSIONES
ALTERNATIVAS.*

Las conclusiones que se presentan a continuacién no forman parte de la tesis, sino
que comprenden una recopilacién de propuestas ingeniosas de varios amigos (y de quienes
me reservo la autoria) a una convocatoria emitida por correo electrénico el 1° de agosto del

afio en curso, mismas que tenian como propdsito agregarse extracurricularmente al presente
trabajo.

Si el lector considera que tal seccién demerita el contenido cientifico de la tesis, y el
ejemplar que tiene en sus manos le pertenece, estd 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
recibi de propuestas (es tan solo una seleccién). De antemano, gracias por dedicar su tiempo
a estas lineas, y que tenga buen dia.

+ Poéticamente, nuestro trabajo es digno de considerarse. Cientificarnente no es posible

concluir nada en claro, por lo que recomendamos al lector volver a leer la dedicatoria.
-+ Ninguna galaxia fue lastimada durante la investigacion.

+ Viéndolo con esta Jptica, las Microlentes Gravitatorias no tienen mucho peso en
nuestras observaciones...

Reconcluyendo, nuestras conclusiones son inconcluyentes...
Con esta Sptica todo es de mucha gravedad...
+ Nada correlaciona.
No me quedaron ganas de saber mas.
La volubilidad de los cuasares es un problema congénito de neurosis.
iy es contagioso! jiYA!!! jjidejen de preguntar!!!

Aborrezco los estupefacientes (por completez).

* Seccién fuera del contenido de interés cientifico y académico de la presente tesis. El autor toma toda

- responsabilidad de su presentacién.

AY
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+

... de un mundo inconcluso, ;qué se puede concluir?

+

Joshua preguntd a su maestro: “Qué es la vida?”

El maestro se puso un zapato en la cabeza, y se fue.

“I like to think that the moon is there even if I am not looking at it.” A. Einstein.
Bien decia mi madre....jdebia ser bombero!

La vida es dura... (T-P, S.: 1997, comunicacién personal).

o+t

“De lo que no se puede hablar es mejor callarse” (invocando a L. Wittgenstein).




	Portada
	Índice
	Resumen
	Capítulo 1. Núcleos Activos de Galaxias
	Capítulo 2. Lentes Gravitatorias
	Capítulo 3. Fotometría
	Capítulo 4. Análisis Fotométrico en Causares
	Capítulo 5. Conclusiones y Perspectivas
	Apéndice
	Referencias
	Notas



