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<gsSabias que, antiguamente, la gente creia que si
te dormias con la luz de la luna de frente te volvias loco?
De ahi procede la palabra lundtico>

— John Katzenbach, La historia del loco



El universo evolucioné desde el plasma extremo del Big Bang hasta estructurarse en halos
de materia oscura que dieron origen a las primeras galaxias. En el corazén de estas emergio un
componente clave para la arquitectura del cosmos: los agujeros negros supermasivos.

Aunque un agujero negro aislado es invisible, cuando el gas circundante pierde momento angular
y cae hacia él, desata el mecanismo de conversion de masa en energia mas eficiente del universo,
dando vida a las Galaxias de Nucleo Activo (AGN). Desde una regién no mucho mayor que
el Sistema Solar, un AGN puede eclipsar en brillo a gran parte de las estrellas de su galaxia, lo
que nos permite detectarlos en épocas donde el universo tenia menos del 5% de su edad actual.

La estructura de un AGN es un rompecabezas multiescala, el cual su emisién abarca todo el
espectro electromagnético: desde un disco de acrecion en el ultravioleta y coronas de rayos X,
hasta toros de polvo en el infrarrojo y jets relativistas en ondas de radio. Durante décadas, el
Modelo Unificado sugirié que la inmensa variedad de AGN que observamos era solo un efecto de
orientacién. Sin embargo, la evidencia actual demuestra que se trata de un ecosistema mucho mas
dinamico, donde la tasa de acrecion y la evolucion del entorno juegan un papel fundamental. De
hecho, existen sistemas donde el niicleo parece haberse encendido y apagado en escalas de tiempo
infimas comparadas con la vida de su galaxia, dejando huellas visibles en el gas circundante mucho
después del evento: los Voorwerpjes.

El interés central en los AGN radica en su impacto a gran escala y su rol en el universo. Diversos
estudios han demostrado que la masa del Agujero Negro Supermasivo (SMBH) esté correlacionada
con propiedades del bulbo de la galaxia anfitriona, como la dispersion de velocidades estelares
(Msyrpr — o), lo que constituye una de las principales evidencias observacionales de la coevolucion
entre galaxias y agujeros negros. Esta sincronia se explica a través del feedback: la extrema energia
radiativa y cinética liberada por el AGN calienta y expulsa el gas intergalactico, «apagando» o «re-
activando» la formacion de nuevas estrellas y regulando la coevolucion entre la galaxia y su agujero
negro central.

A pesar de su importancia césmica, los AGN siguen albergando enigmas que motivan el desa-
rrollo de esta tesis. En particular, persisten interrogantes sobre cémo se formaron sus semillas y
lograron alcanzar tamanos colosales tan temprano en el universo; cémo se transfiere fisicamente
la energia de una zona mintscula al medio interestelar a escalas galacticas; y por qué su compor-
tamiento es tan impredecible en escalas de tiempo que la fisica estandar de acrecién ain no logra
explicar. En sintesis, estudiar los AGN es descifrar cémo la fisica gravitacional extrema en la escala

méas pequena coevoluciona con galaxias enteras.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Breve historia de AGN

Las primeras pistas sobre la existencia de nicleos activos de galaxias (o AGN por su sigla en
inglés Active Galactic Nuclei) comenzaron en el anio 1908 cuando se descubrieron fuertes lineas de
emisién, con anchos de hasta ~ 3000 km s™!, en el espectro de la galaxia NGC 1068. Sin embargo,
no fue hasta 1943 que Carl Seyfert realiz6é un analisis sistematico de los nicleos de estas galaxias, a
las que llamé Seyfert. De inmediato, su estudio atrajo la atencion de los astronémos de la época, ya
que presentaban un brillo superficial extremadamente alto y el espectro de su region central estaba
dominado por lineas de emisién de alta excitacién, como por ejemplo [O III], N II y S II en el rango
6ptico. Este ensanchamiento, que llegaba a valores de Av ~ 8500 km s~!, podria ser producido
por efecto Doppler (AXN/A = Av/c'). Por otro lado, al tener una alta energia de excitacién, se
necesitaba que los atomos fueran excitados por fotones mas energéticos que aquellos provenientes
de estrellas jovenes y responsables de la ionizacion de las regiones de formacién estelar, H II.

Posteriormente en 1959, Lodewijk Woltjer noté que el tamano de los ntucleos de las galaxias
Seyfert debia ser extremadamente pequeno, con r < 100 pc. Esta deduccién provino del hecho de
que, en las observaciones de la época, estos niicleos no mostraban estructura espacial y se veian sim-
plemente como objetos puntuales; es decir, su tamano real era menor al limite de resolucion de los
instrumentos. Si se asume que el gas que genera la linea de emision esta ligado gravitacionalmente,
debe cumplirse la relacion

= (1.1)

entre la masa central M (< r), la separacién r del gas desde el centro, y la velocidad del gas
v, donde G es la constante de gravitacion universal. Recordemos que la velocidad se obtiene del
ensanchamiento de la linea: normalmente v ~ 1000 km s~!. Entonces, con 7 < 100 pc, podemos
estimar la masa directamente

M>100(—— )M 1.2
~ <100 pc © ( )

1Se define A\ como la diferencia entre las longitudes de onda observadas (Aobs) ¥ €n 1eposo (Arest), Av es la
velocidad radial que indica si un objeto se desplaza al rojo o al azul del espectro, y ¢ es la velocidad de la luz.



Por lo tanto, o bien r ~ 100 pc lo cual implicaria una enorme cantidad de concentracion de
masa en el centro de estas galaxias, o r es mucho menor que el limite superior estimado lo que
implica una enorme cantidad de densidad de energia al interior de estas galaxias (Schneider 2015).

Anos mas tarde, el 5 de Febrero de 1963, Maarten Schmidt descubrié lo que seria el primer
quasar (quasi-stellar radio source), 3C273%. Schmidt estaba intrigado por este objeto, un objeto que
emite una gran cantidad de radiacién en practicamente todas las frecuencias y que tenia un espectro
inusual: sus lineas de emisién no coincidian con ningtin elemento quimico conocido. Eventualmente
se dio cuenta que, de hecho, el hidrégeno (serie de Balmer) podia explicar el espectro, siempre que
hubiera un redshift muy alto (z 2 0,1 para ese entonces) en las lineas. Esto solo podia significar que
el objeto se encontraba a unos tres mil millones de anos luz de distancia. Para estar tan lejos y ser
tan visible para los astronomos, debia estar brillando con la luz de unos dos billones de estrellas.
Schmidt publicé esta revelacién en la revista Nature el 16 de marzo de 1963 (Schmidt 1963) y
luego el astrofisico Hong-Yee Chiu acuné el término <quasars en un articulo en mayo de 1964 en
Physics Today (Chiu 1964).

Este tipo de galaxias presentan una amplia distribucién de energia espectral (Spectral Energy
Distribution, SED), desde longitudes de onda de radio hasta rayos X e incluso rayos gamma. Como
vimos, esta emisién no puede ser explicada por la formacién estelar y se origina principalmente en
una region central muy pequena de galaxias activas. La interpretacion que cumple con los requi-
sitos observados, es que la emisién se debe a la acrecion de material en torno a un agujero negro
supermasivo (M ~ 1057 My, Bentz & Katz 2015), a lo que hoy llamamos Galaxias de Nicleo
Activo (o AGN, por sus siglas en inglés).

En la siguiente seccion se detalla la estructura y los mecanismos fisicos que componen a un

AGN.

1.2. Produccion de energia

En el paradigma actual de la evolucién galactica, se acepta ampliamente que la mayoria de
las galaxias albergan un Agujero Negro Supermasivo (SMBH) en sus centros (Kormendy & Ho
2013). Durante las fases en las que este agujero negro acreta activamente material de su entorno, el
nucleo galactico emite cantidades masivas de energia a través de todo el espectro electromagnético,
llegando en algunas ocasiones a superar la luminosidad estelar de la galaxia en donde se encuen-
tra (host galary). Estos sistemas, conocidos como AGN, representan uno de los fenémenos mas
energéticos del universo. Sin embargo estos son poco comunes, representando apenas un 10 % de
las galaxias observadas (Ho et al. 1997). Asi pues, la observacién directa del mecanismo central
suele ser un gran desafio debido a su tamano y a las limitaciones observacionales. No obstante, en
2019 el proyecto Event Horizon Telescope (EHT) obtuvo la primera imagen de un agujero negro en
el centro de la galaxia M87 (Fig. 1.1), publicado en ”First M87 Event Horizon Telescope Results.
IV. Imaging the Central Supermassive Black Hole”.

Antes de la colaboracién del EHT, habria sido natural cuestionar que el mecanismo central de
un AGN sea un agujero negro supermasivo acretando material. Por ello, se presentan los siguientes

2Descubierto en radio, de ahi su nombre por el catdlogo Third Cambridge Catalog of Radio Sources, 3C



Figura 1.1: La colaboracion EHT muestra como se ve con luz polarizada el enorme objeto que hay
en el centro de la galaxia M&7. Esta polarizacién es una huella que dejan los campos magnéticos
tan cerca del borde del agujero negro. Créditos: EHT Collaboration.

argumentos y conclusiones que apoyan su existencia:

» La extension de algunas fuentes de radio en AGNs puede alcanzar 2 1 Mpc. A partir de esta
escala de longitud se puede derivar un tiempo de vida minima para la actividad en el nicleo
de estos objetos, ya que incluso si la fuente de radio se expande hacia afuera del nicleo a la
velocidad de la luz, la edad de dicha fuente seria

7~ 107 yr (1.3)

Esto es una estimacion de la actividad del material del disco de acreciéon entorno al agujero
negro central.

» Los quasar alcanzan luminosidades bolométricas de hasta Ly, ~ 107 erg/s (Schneider 2015).
Suponiendo que la luminosidad no cambia sustancialmente durante el tiempo de vida de la
fuente, se puede estimar una energia total a partir de la luminosidad y la edad minima,

E > 10* erg/s x 107yr ~ 3 x 10 erg (1.4)

no obstante, la suposicion de una luminosidad esencialmente constante no estd necesaria-
mente justificada, pero sirve como primera aproximacion.

» La luminosidad de algunos AGN puede variar més de un 50 % en tan solo un dia (Schneider
2015). Sabiendo lo rédpido que ocurre este cambio, podemos calcular el tamano maximo que



tiene el objeto que emite esa luz. Esto se debe a que la informacién no puede viajar mas
rapido que la luz. Para que todo el objeto cambie su brillo al mismo tiempo, sus componentes
deben estar lo suficientemente cerca para <comunicarses entre si de forma casi instantanea
(usualmente llamado contacto causal). Si la fuente fuera demasiado grande, un extremo
tardaria demasiado en enterarse de que el otro lado esta cambiando, y el cambio total de
brillo no seria tan rapido. Por lo tanto, esto nos indica que el tamano maximo de la fuente
central es de

1 lightday ~ 3 x 10" cm (1.5)

Ahora combinaremos las observaciones anteriores y derivaremos de ellas que la produccién
basica de los AGN debe ser de naturaleza gravitacional. Para ello, se observa que el método
<clésico> mas eficiente de produccién de energia es la fusion nuclear, tal como ocurre en las
estrellas. Cabe decir que, si suponemos provicionalmente que la produccién de energia en AGNs
se basa de procesos termonucleares, llegaremos a una contradiccion.

En el proceso de la quema de hidrégeno en hierro al interior de las estrellas (el nucleo con
la mayor energfa de enlace por nucleén), se liberan 8 MeV /nucledén, o 0,008 m,c* por nucledn,
con my, la masa del protén (Schneider 2015). Entonces, la eficiencia maxima de la fusién nuclear
es € < 0,8%, donde € corresponde a la fraccion de masa o el <«combustible> que se convierte en
energia acorde a

E = emc? (1.6)

Para generar la energia F = 3 x 10°! erg por fusién nuclear, se necesitarfa una masa total de
combustible donde m esta dada por

E
m:E~4x1042g~2><109M@ (1.7)

Asi pues, si la energia de un AGN fuese producida por fusién nuclear debe haber materia
consumida de masa (1 — ¢)m en el nicleo del AGN.

Recordando que el radio de Schwarzschild es aquel donde ni la luz escapa de la influencia
gravitacional de un SMBH, para esta masa este radio corresponde a

2Gm  2GMg m

rs =

c? 2 Mg,
= 3 x 10%cm—" ~ 6 x 10%cm (1.8)
Mg

Es decir, el radio de Schwarzschild de la <ceniza nuclears estd dentro del mismo orden de
magnitud que la estimacién anterior de la extencion de la fuente central. Asi pues, este argumen-
to demuestra que la energia de enlace gravitacional de la ceniza es mucho mayor que la energia
liberada por la combustiéon nuclear. Por lo tanto, los efectos gravitacionales deben desempenar un
papel crucial; puesto que la suposicion de energia termonuclear como fuente de energia primaria
ha sido refutada debido a su baja eficiencia e (Schneider 2015). El tinico mecanismo que produce
una mayor cantidad de energia mediante una mayor eficiencia € es la produccion de energia gravi-



tacional.

Si bien la ecuacién (1.7) da una aproximacién al orden de magnitud de la masa de los SMBH,
hoy en dia existen técnicas para medir indirectamente esta cantidad fisica; en particular el método
Reverberation Mapping (RM) mide la estructura de la Broad Line Region (BLR, véase la seccién
1.3) en el centro de la galaxia activa y entonces permite estimar la masa del agujero negro de una
forma muy precisa. Este método se considera <primario> ya que la masa se mide directamente del
movimiento inducido por la fuerza gravitacional en el gas y toma en cuenta la ley de gravitacién
de Newton que define una relacién directa entre la masa del objeto central y la velocidad de un
objeto mas pequeno en orbita alrededor de una masa central. Entonces, para la materia que orbita
un agujero negro, la masa del agujero negro Mgsypn se relaciona con la expresion

GMsvpn = fReir(AV) (1.9)

donde f es un <factor de formas poco conocido que depende de la forma de la BLR, AV es la
velocidad del gas que se mueve alrededor del SMBH en la BLR y Rgrr es el radio de dicha region.
Mientras que AV puede ser medido directamente mediante espectroscopia, Rprr €s menos sencillo
de determinar. Es aqui donde entra el método RM que aprovecha el hecho de que los fluidos de las
lineas de emisién varian considerablemente en respuesta a los cambios en el continuo, es decir, la
luz del disco de acrecién cerca del agujero negro. En pocas palabras, dado que el gas de la BLR es
ionizado por la radiacion del disco de acrecion, cualquier fluctuacién en el brillo del disco provocara
un cambio proporcional en la intensidad de las lineas de emisién. Sin embargo, como la luz tarda
un tiempo finito en viajar desde el disco hasta la BLR, esta respuesta no es inmediata, sino que
ocurre con un desfase temporal. Al medir este retraso y asumir que se debe exclusivamente al
tiempo de viaje de la luz, podemos calcular directamente la distancia recorrida (c- At), obteniendo
asi el radio de la BLR.

1.2.1. El Principio de la Acrecién

El gas que cae sobre un objeto compacto pierde energia potencial en el proceso, la cual es
convertida en energia cinética. Si no se impide la caida, el gas caerd al agujero negro sin haber
irradiado esta energia. En general, se espera que el gas tenga momento angular no cero. Por lo
tanto, no puede caer directamente sobre el objeto compacto, ya que se ve impedido por la conser-
vacion de esta cantidad. Debido a la friccién con otras particulas de gas y a la transferencia de
momento angular, el gas se agrupard en un disco orientado perpendicularmente a la direccién del
vector momento angular. Se espera que las fuerzas viscosas en el gas sean mucho menores que la
fuerza gravitacional. Por lo tanto, el disco rotara localmente con una velocidad kepleriana, apro-
ximadamente. Dado que un disco kepleriano rota diferencialmente, y en este sentido la velocidad
kepleriana depende del radio, el gas en el disco se calentard por fricciéon interna. Ademas, esta
misma friccion provoca una ligera desaceleracion de la velocidad rotacional, por lo que el gas se
movera lentamente hacia adentro. La fuente de energia para calentar el gas en el disco la propor-
ciona este gas en movimiento hacia adentro, es decir, la conversiéon de energia potencial en energia
cinética, la cual se convierte en energia interna (calor) por friccién.



1.2.2. Luminosidad de Eddington

Tal como mencionamos antes, la acreciéon sobre objetos masivos y la liberacion de energia gra-
vitacional son las fuentes de radiaciéon mas importantes en la astrofisica. Este proceso es geome-
tricamente dependiente y puede desarrollarse mediante varios factores. En particular, los sistemas
esféricos y no esféricos pueden comportarse de maneras muy diferentes. Existen dos cantidades
fundamentales que estan relacionadas a tales procesos, los cuales son la Luminosidad de Eddington
y la Tasa de acrecion de Eddington.

Supongamos una fuente puntual central de masa M, luminosidad total L, y luminosidad mono-
cromatica L,. Supongamos también un gas completamente ionizado a una distancia r de la fuente.
La fuerza de presion de radiacion que actiia sobre una particula de este gas es

N, > N,
fraa = 8 / Ldv =L, (1.10)
0

4mric 4mr2c

donde N, es la densidad del electrén y or es la secciéon eficaz de Thomson. La fuerza gravita-
cional por particula es

GM pm, N,
o= ST

donde p es el peso molecular medio (nimero promedio de protones y neutrones por electroén;
aproximadamente 1,17 para un gas de composicién solar completamente ionizado). La acrecién
esférica de un gas completamente ionizado sobre el objeto central puede proceder siempre que
se cumpla que f; > faq. Entonces, el requisito limite para la acrecién, f; = fraq, conduce a la
definicién de la luminosidad de Eddington

(1.11)

4meGM pm,

~ 1,5 x 10°%(M /M) erg s! (1.12)
or

Lgaa =

donde el factor 1,5 x 10%® depende del valor exacto de u v fue calculada para un gas de metalici-

dad solar. Para un gas de hidrégeno puro, este factor es de 1,28 x 108, El valor de Lgqq definido de

esta manera representa la maxima luminosidad permitida para objetos <alimentados>, durante un

largo periodo de tiempo, por una acreciéon en estado estacionario. Por supuesto que la luminosidad
puede exceder este limite para una corta duracién: e.g., inmediatamente después de un outburst.

Dada la definicién de Lgqq, v la tasa de acrecién M = L/nc?, donde 7 es la eficiencia de
conversion Masa-Luminosidad, podemos definir otras cantidades tutiles. La primera es la tasa de
acrecion de Eddington, Mipad, que es la tasa de acrecion requerida para producir una luminosidad
total de LEdd7

MEdd =

L
o |

-1
n _
e —} My y™! (1.13)

0,1

donde Mg = M/108M,,. El segundo es el tiempo de Eddington, tgqq, lo que proporciona el
tiempo tipico asociado a esta tasa de acrecion



M
tpaa = —— ~ 4 x 10% yr (1.14)
Edd

La terminologia anterior nos permite expresar la tasa de acrecion relativa, que es la tasa de
acrecion por unidad de masa del agujero negro, dada por

L M M
X — X — (1.15)
LEdd MEdd M

Luego, la tasa de acrecién de Eddington normalizada es:

oM N gare
M Edd LEdd/ 7762 LEdd
la cual, ocasionalmente, es utilizada para definir una relacién libre de escala que involucre la
luminosidad de Eddington. En la préctica, normalmente se utiliza la cantidad medible L/Lgqq

como sustituto de la tasa de acrecién normalizada. Obviamente esto no es una medicién directa
de la acrecién ya que involucra 7.

m

(1.16)

Es importante recalcar que que la cantidad M se refiere a la tasa de masa que entra (inflow)
al agujero negro, y entonces corresponde a la tasa de acrecién de caida (infall accretion rate). La
tasa de crecimiento del BH es M(1 —n).

1.3. Estructura de los AGN y Modelo Unificado

La Figura 1.2 presenta las distintas componentes en la estructura de un AGN, las cuales se
definen a continuacion:

» Disco de acrecién (107* — 1072 pc): Flujo de acrecién sub-pc dominado por rotacién. Los
discos 6pticamente gruesos pueden ser geométricamente delgado (thin accretion disk) o grueso
(slim or thick accretion disk). Los discos de acrecién 6pticamente delgados ocasionalmente
estan dominados por la adveccién. Estas estructuras se denominan flujo de acrecion ineficiente
en radiacién (RIAF), o flujo de acrecién dominado por adveccién (ADAF)(Narayan 2005).

» Corona (~ 107° pc): Generalmente se representa como una atmdsfera sobre el disco de
acrecion interno, aunque se desconoce su geometeria exacta. Se cree que la emisién intrinseca
de rayos X de los AGN se debe a la dispersion Compton inversa de los fotones de la corona
del disco de acrecién (Padovani et al. 2017).

» Broad Line Region (BLR) (107® — 107! pc): Nubes de gas de alta densidad (n ~
10 ¢cm™3) y libres de polvo que se mueven a velocidades, aproximadamente, keplerianas
(v ~ 10% km s71). En el espectro, producen ensanchamiento de Doppler en las lineas de
emision.

» Toro de polvo (0,1—10 pc): Una estructura polvorienta axisimétrica con dimensiones depen-
dientes de la luminosidad. Su geometria y propiedades seran discutidas de forma exhaustiva
en la Seccién 1.6.5.
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Figura 1.2: Modelo unificado de AGN adaptado de Urry & Padovani (1995). Las flechas gruesas
representan diferentes angulos de visién y el objeto observado resultante. Nétese la asimetria del
diagrama; esto sirve para ilustrar las dos posibilidades de emisién de radio intensa/suave y no
representa un unico objeto.

» Narrow Line Region (NLR) (10®> — 10® pc): Gas ionizado de menor densidad (n ~
10375 em™3) y menor velocidad (v ~ 10? km s7!) que se extiende desde justo fuera del
toro desde cientos e incluso miles de parsecs a lo largo de la direccién general de la abertura
del toro («conos de ionizaciéns). La mayor parte de este gas contiene polvo, excepto en las
zonas muy cercanas, en una region conocida como la <regién de lineas coronaless.

= Jet: Chorro de particulas relativistas ocasionalmente asociado con la emisién de rayos gam-
ma. Se observan en escalas que van desde unidades astronémicas (AU) hasta megaparsecs
(Mpc) y desde longitudes de onda métricas hasta energias de TeV.

Estas componentes se han tratado ampliamente en numerosos libros y articulos de revision
(Robson 1996, Peterson 1997, Krolik 1999, Blandford et al. 1990, Osterbrock & Ferland 2006,
Netzer 2013).

Ademas, podemos ver en la figura que segun la linea de visién al centro de la galaxia, tendremos
distintas clasificaciones de AGN, que pueden ser interpretadas como un mismo objeto segin el
modelo unificado (Antonucci 1993, Urry & Padovani 1995).

La idea detras de este modelo, es que la gran diversidad de propiedades observadas en los AGN
puede explicarse mediante un numero reducido de parametros fisicos. El modelo representa un
intento de combinar la creciente cantidad de subgrupos dentro de un panorama general basado en
dos pardametros (Figura 1.2): la inclinacién del toro con respecto a la linea de visién (LOS, por
sus siglas en inglés) y la luminosidad de la fuente. Este esquema es quizas la forma més simple
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posible de caracterizar el hecho conocido de que el continuo nuclear y la radiacion de las lineas
de emisién de los AGN pueden sufrir dispersién (scattering), absorcién y reflexién dependientes
de la longitud de onda en su trayectoria de escape. Estos tltimos pueden tener lugar en el toro,
en el disco de la galaxia anfitriona, en los outflows estelares y nucleares, y dentro de la propia BLR.

Recientemente se sugirié que la actividad de los AGN puede dividirse en dos grandes grupos:
AGN en «modo radiativos y en <modo jets> (Heckman & Best 2014). La mayor parte de la energia
liberada en los AGN en modo radiativo se presenta en forma de radiacion electromagnética, y es
el resultado directo de la acrecién de materia a través de un disco de acrecién central 6pticamente
grueso. En la literatura, a este grupo se le conoce como galaxias Seyfert. Los AGN en modo
radiativo son acretores muy eficientes con Lagn/Lgaqa > 0,01.

Una denominacién alternativa, son los AGN en modo jet que corresponde a la energia cinética
a gran escala (bulk kinetic energy) transportada en jets bilaterales. Su razén de Eddington tipica
es mucho menor y lo mds probable es que los jets estén alimentados por un RIAF (Radiatively
Inefficient Accretion Flow). Los miembros de este grupo son radiogalaxias de baja luminosidad
y LINERs (Low-Ionization Nuclear Emision-line Region), siendo una definicién espectroscépica
alternativa la de <AGN de baja ionizacién>. En el universo local, la masa media del agujero negro
en los objetos del segundo grupo es mayor.

1.4. Emision Multi-banda de los AGN

Hasta ahora hemos hablando de AGN de forma general, pero como muestra la Figura 1.3,
este muestra caracteristicas fisicas y procesos que emiten en todo el espectro electromagnético.
A continuacién se presentan los mecanismos fisicos que dominan en cada régimen y que son los
responsable de la distribucién espectral de energia caracteristica de los AGN (ver 1.3).

1.4.1. AGN en Radio

Las frecuencias de observaciones tipicas en el rango de radio oscilan alrededor de los 10 MHz
(A ~ 30 m) hasta unas pocas decenas de GHz (e.g., 30 GHz, A ~ 1 cm).

El proceso de emisién dominante en la banda de radio es la emisién de sincrotron, es decir,
la radiacion producida por particulas cargadas que giran a velocidades relativistas a través de
campos magnéticos. Al ser de origen no térmico, esta emisién se suele parametrizar mediante una
ley de potencias de la forma S, o« v~ donde S, es la densidad de flujo (expresada en Jy, mlJy,
etc.) a la frecuencia v, y « es el indice espectral. A nivel macroscépico, esta radiaciéon no térmica
se manifiesta en inmensas estructuras de plasma, principalmente en forma de jets y 16bulos que se
extienden mucho més alla de la galaxia anfitriona.

Radiogalaxias: Fanaroff & Riley (1974) diferenciaron las radiogalaxias (RG) en los tipos I
y II basdndose en el cociente entre la separacién de las regiones de mayor brillo superficial en
los lados opuestos de la galaxia central, y la extension de la fuente medida desde el contorno
de menor brillo superficial. Comtinmente en la literatura se hace referencia a estas clases como
radiogalaxias FR I (cociente < 0,5) y FR II (cociente > 0,5), donde las primeras suelen describirse
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Figura 1.3: Representacién esquemética de la SED de un AGN no oscurecido (curva negra), sepa-
rada en sus principales componentes fisicas (indicadas por las curvas de colores) y comparada con
la SED de una galaxia SF (curva gris claro). Figura de Harrison (2014).

como mas brillantes en el nicleo, y las segundas més brillante en los bordes. También se separan en
el plano de la luminosidad en radio frente a la luminosidad 6ptica de la galaxia anfitriona (Ledlow
& Owen 1996; véase también la Fig. 11 en Buttiglione et al. 2010). Luego, Baldi et al. (2015)
(véase también Baldi & Capetti 2010) sugirieron una tercera clase, FR 0, que incluye radiogalaxias
que comparten las propiedades de las FR I pero que carecen de una emisién de radio extendida
prominente, estando dominadas por el nicleo en un factor de ~ 30. Una de las clasificaciones
mas utilizadas de radio AGN es la division entre Radio Quiet (RQ) y Radio Loud (RL). Padovani
(2016)(véase también Padovani et al. 2017) ha argumentado que la distincién entre estos dos tipos
de AGN no es simplemente una cuestion de semantica, sino que mas bien las dos clases representan
objetos intrinsecamente diferentes, en los que los AGN RL emiten una gran fracciéon de su energia
de forma no térmica y en asociacion con potentes jets relativistas, mientras que la emisién en
multiples longitudes de onda de los AGN RQ estd dominada por la emisién térmica, relacionada
directa o indirectamente con el disco de acrecién. Ademads, senalé que las clasificaciones de <radio-
loud/radio-quiet> no son muy precisas. Dado que la principal diferencia fisica entre estas dos
clases es la presencia o ausencia de potentes jets relativistas, lo cual también implica que ambas
clases alcanzan energias méaximas de fotones muy diferentes, es comun apropiar los términos <con
jets> (jetted) y <sin jetss> (non-jetted) en lugar de AGN RL y RQ.
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1.4.2. AGN en Infrarrojo

Los estudios en infrarrojo (IR) han tenido un fuerte impacto en la comprensién de la estruc-
tura de los AGN. El IR se divide en tres regimenes de longitud de onda: infrarrojo cercano (NIR,
0.75-5 pm), infrarrojo medio (MIR, 5-30 pum) e infrarrojo lejano (FIR,30-1000 pm) (Ver Figura 1.5).

A pesar de sus numerosos inconvenientes (e.g. changing-look AGNs), el paradigma del toro de
polvo ha tenido bastante éxito explicando la apariencia de una amplia variedad de AGNs. La base
de este paradigma, es la presencia de una estructura toroidal polvorienta que rodea el disco de
acrecion en escalas mayores que la de la BLR, con un limite interno establecido por la temperatura
de sublimacién de los granos de polvo (Barvainis 1987). Este polvo reprocesa la emision del disco
de acrecion en el IR y domina la SED del AGN desde longitudes de onda mayores a ~ 1 um hasta
unas pocas decenas de micras.

En el MIR, el polvo calentado por el disco de acrecion reemite la energia generando un continuo
caracteristico en forma de ley de potencias. Observacionalmente, esto permite identificar los AGN
utilizando criterios de color especificos (e.g., Stern et al. 2004; Donley et al. 2012) que los distinguen
de galaxias con formacion estelar y estrellas. Esta identificacion en el MIR es considerablemente
menos sensible al oscurecimiento del mecanismo central por parte del polvo en comparacién con
la seleccion 6ptica, ya que la opacidad del polvo es menor a longitudes de onda mas largas. Por lo
tanto, resulta ser una herramienta superior para encontrar AGN oscurecidos, aunque su sensibili-
dad disminuye al aumentar el redshift debido a la correccién K (e.g., Assef et al. 2011). Este efecto
ocurre porque, a medida que la galaxia se aleja, su espectro se desplaza hacia longitudes de onda
observadas més largas; en consecuencia, las bandas fijas de los instrumentos (como las del MIR)
comienzan a medir partes distintas de la distribucién de energia del AGN, alterando los colores
observados.

En la seccion 1.6.5 se detalla y profundiza este régimen ya que es el rango espectral en el que
se encuentran las observaciones usadas en esta tesis.

1.4.3. AGN en C)ptico

En el espectro 6ptico de los AGN (3800 — 7500;1), las lineas de emisién m&s prominentes in-
cluyen tanto transiciones permitidas como prohibidas, las cuales son cruciales para diagnosticar la
fisica del gas. Entre las mas intensas destacan las lineas de recombinacion del hidrégeno, particular-
mente Ha y HB, que pueden exhibir perfiles muy anchos o estrechos dependiendo del tipo de AGN
(Figura 1.4) y la visibilidad del nicleo. Asimismo, el espectro suele estar dominado por las lineas
prohibidas originadas en la NLR, siendo [O III] (especialmente en A\5007A) habitualmente la mas
fuerte. A esta se suman los caracterfsticos dobletes de lineas prohibidas de [N II] (a \6548,084 y
A6583,45A), [S IT] (a A6717A y A6732A) y [O 1] (a X\6300,31A), cuyas relaciones de flujo respecto a
las lineas de Balmer (utilizadas clasicamente en los diagramas BPT) permiten distinguir de forma
inequivoca la actividad del AGN de la emision producida por regiones de formacion estelar.

Se cree que los AGN estan alimentados por la acrecién hacia un SMBH lo que da lugar a

altas luminosidades desde rayos X a éptico, a un continuo caracteristico de ley de potencias en el
UV /6ptico en el marco en reposo (muy distinto del continuo de las galaxias no activas), asi como
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el llamado <big blue bumps>, y a una caida de este continuo a ~ A1000A. Se han desarrollado
muchos modelos, asumiendo generalmente el modelo estandar de disco de acrecién geométricamente
delgado y épticamente grueso de Shakura & Sunyaev (Shakura & Sunyaev, 1973), con el fin de
explicar esta emisién en el régimen 6ptico-UV (e.g., Sun & Malkan 1989; Laor & Netzer 1989;
Hubeny et al. 2001, y referencias alli citadas). Los AGN cuya linea de visién hacia el mecanismo
central no esta oscurecida muestran lineas de emisiéon anchas con velocidades de gas tipicas de unos
pocos miles de km s™!, que abarcan un amplio rango de intensidades y perfiles, cuyas propiedades
se correlacionan con la luminosidad del AGN (e.g., Baldwin 1977), como la BLR y la NLR.

El mayor vacio en la seleccion de AGN mediante fotometria éptica es, sin duda, el de los AGN
oscurecidos (o de tipo 2). No importa si el oscurecimiento éptico es producido por un toro smooth o
por uno clumpy: el modelo tradicional de AGN tiene una regién donde la mayor parte de la emision
6ptica queda oscurecida. La aparente contradiccion radica en que una gran fraccién de los AGN
de tipo 2 conocidos se siguen seleccionando en el éptico (Zakamska et al. 2003; Reyes et al. 2008;
Alexandroff et al. 2013; Yuan et al. 2016). Este resultado se debe a una combinacién de efectos:
la galaxia anfitriona no estd (siempre) oscurecida y tanto las lineas de emisién intensas como la
dispersién pueden dar lugar a un flujo éptico nada despreciable que produce colores inusuales (o
incluso similares a los de un AGN), lo que puede hacer que sean identificados como posibles fuentes
de tipo 1 a pesar de ser de tipo 2.

1.4.4. AGN en Rayos X

En el espectro de rayos X (0,1 — 200 keV) de los AGN, la caracteristica de emisién mds pro-
minente es la linea de fluorescencia del hierro Ka (Fe Ka) a 6,4 keV. Esta linea se origina al
iluminarse el disco de acrecién, y su perfil ensanchado permite estudiar los efectos relativistas
cerca del agujero negro.

En esta banda se utiliza convencionalmente la energia en keV en lugar de la longitud de onda
porque los detectores de rayos X miden directamente la energia depositada por cada foton indivi-
dual. Ademas, resulta mucho més practico e intuitivo para describir los fenémenos de alta energia
involucrados, evitando trabajar con longitudes de onda mintsculas (1 keV ~ 12.4 A).

Las observaciones en rayos X proporcionan una selecciéon casi completa de AGN con una baja
contaminacién por parte de sistemas no-AGN. Las principales razones de esto son: (1) la emisién
de rayos X de los AGN parece ser (casi) universal; (2) los rayos X son capaces de penetrar grandes
densidades de columna de gas y polvo (particularmente a altas energias de rayos X); y (3) la
emisién de rayos X proveniente de los procesos de la galaxia anfitriona es tipicamente débil en
comparacién con la del AGN (ver también la Sec. 1.1 de Brandt & Alexander 2015).

La emision intrinseca de rayos X de los AGN se debe a procesos relacionados con el disco de
acrecién (véase Mushotzky et al. 1993; Done 2010; Gilfanov & Merloni 2014 para revisiones). Se
cree que el proceso principal es la dispersion Compton inverso de los fotones de altas energias
provenientes del mecanismo central y los electrones relativistas en la <coronas. Posteriormente,
la emision de rayos X se ve modificada debido a la interaccion con la materia en la regién nuclear
(e.g., reflexién, dispersion y absorcién fotoeléctrica de fotones provenientes del disco de acrecion
y/o del toro oscurecedor del AGN).
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1.4.5. AGN en Rayos v

La banda de rayos « se divide convencionalmente en la banda de alta energia (HE), entre 100
MeV y ~100 GeV, y la banda de muy alta energia (VHE), que abarca el rango de ~50 GeV a ~10
TeV.

La banda de rayos v es la parte mas energética del espectro electromagnético y, por lo tanto,
estd fuera del alcance de la mayoria de las fuentes astronomicas. Esto también se aplica a la mayoria
de los objetos extragaldcticos, incluidos los AGN sin jets, detectados en gran nimero en estudios
infrarrojos, 6pticos y de rayos X gracias a la radiacién resultante de la acrecién sobre el SMBH.

Los blézares, a pesar de ser intrinsecamente muy raros (6rdenes de magnitud menos abundantes
que los AGN sin jets de la misma magnitud 6ptica), dominan el cielo extragaldctico en rayos 7,
que también incluye algunos otros AGN, principalmente RG cercanas. No se han detectado AGN
sin jet en rayos 7 (Ackermann et al. 2012). La potencia emitida por los bldzares abarca todo el
espectro electromagnético y estd dominada por radiaciéon no térmica, desplazada al azul y poten-
ciada por el efecto Doppler, que surge en un jet relativista dirigido hacia el observador (e.g., Urry
& Padovani 1995). Es debido a esta intensa emisién no térmica y a las condiciones geométricas
tan particulares que los blazares alcanzan las partes mas extremas del espectro electromagnético
con flujos muy superiores a la sensibilidad de los instrumentos que operan actualmente.

1.5. Clasificacién de los AGN y Esquemas de Unificacion

El término <esquemas de unificacion> engloba dos esquemas distintos pero complementarios
que intentan explicar la diversidad de los AGN mediante efectos de orientacion.

Por un lado, la unificacién basada en el oscurecimiento (evidenciada en las bandas infra-
rroja, Optica, UV y rayos X) postula la existencia de un toro de polvo opaco alrededor del disco
der acrecién. Segun este esquema, propuesto a finales de la década de 1980, las diferenciales fun-
damentales entre los AGN de tipo 1 y tipo 2 se deben puramente al angulo de visiéon como vimos
en la Secciéon 1.3.

Por otro lado, la unificacién de radio se aplica al ~ 10% de la poblacién de AGN que
emite intensamente en esta banda. Este esquema anade a la estructura del toro la presencia de
potentes jets relativistas lanzados perpendicularmente al disco, como vimos en la Secciéon 1.4.1.
Esta unificacion explica las profundas diferencias morfolégicas y espectrales observadas entre las
radiogalaxias extendidas (vistas de lado) y los bldzares o cudsares compactos en radio (cuyos jets
apuntan directamente hacia el observador).

Observaciones recientes de grandes muestras de AGN y una informacion méas detallada sobre
fuentes especificas llevan a la conclusién de que el antiguo esquema de unificacion requiere tres
modificaciones importantes. La primera se relaciona con la fisica y la estructura del nicleo central
oscurecedor (que pasa de ser un toro estdtico a un medio dindmico y grumoso). La segunda es
la constatacion de que existen diferencias intrinsecas entre los distintos subgrupos, mas alla de la
dependencia de la luminosidad y el angulo de vision. Estas diferencias responden a cambios en
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el régimen fisico de acrecién, como la transicién a un flujo radiativamente ineficiente (RIAF, por
sus siglas en inglés) a bajas tasas de acrecién (e.g., Ho 2008; Yuan & Narayan 2014; Heckman &
Best 2014). Este cambio de estado explica por qué algunos AGN carecen intrinsecamente de uno
o mas de los componentes clasicos, como el propio toro de polvo o la BLR. La tercera modifica-
cién es la incorporacion de una perspectiva temporal mediante la <unificacién evolutivas. Segin
este paradigma (e.g., Hopkins et al. 2008; Hickox & Alexander 2018), las fases oscurecidas y no
oscurecidas representan distintas etapas en el ciclo de vida de la galaxia. Un evento como una
fusion galactica canaliza enormes cantidades de gas y polvo hacia el centro, alimentando una fase
de crecimiento fuertemente oscurecida. Posteriormente, la presién de radiacion y los vientos del
propio AGN (feedback) expulsan el material circundante, revelando un cudsar no oscurecido que,
finalmente, se apaga al agotar su combustible.

= Seyfert: Estas galaxias se separan en dos categorias segtn la linea de visiéon, como muestra
el modelo unificado.

Tipo 1: Fuentes que muestran lineas de emisién permitidas y semiprohibidas anchas (1000—
20000 km s™!) y una fuente puntual central brillante no estelar visible en todas las longi-
tudes de onda que no estan contaminadas por luz estelar. Casi todos los AGN de tipo 1
de luminosidad baja a intermedia muestran lineas de emisién estrechas, fuertes y de alta
ionizacion, muchas de las cuales son lineas prohibidas. La mayoria de los papers se refieren
a estas fuentes como galaxias Seyfert 1 (Khachikian & Weedman, 1974). En los espectros
de muchos AGN de tipo 1 de alta luminosidad carecen de lineas de emisién estrechas. A
menudo en la literatura se encuentran varios subgrupos de AGN tipo 1, como el tipo 1.5, 1.8
o 1.9 (ver Figura 1.4). Esta subclasificacién, introducida por Osterbrock (1981), se refiere a
la intensidad relativa de las componentes anchas y estrechas de las lineas de Balmer, siendo
el tipo 1.9 el que presenta la componente estrecha mucho més fuerte en relacién con una
componente ancha apenas visible en Ha.

Tipo 2: Fuentes que contienen lineas de emisiéon NIR-6ptico-UV intensas y estrechas
(300 — 1000 km s™!) que son algo mas anchas que las observadas en galaxias con lineas
de emision similares. Estas lineas muestran un claro indicio de fotoionizacion por una fuente
no estelar (Baldwin et al., 1981a; Osterbrock & Ferland, 2006). Las lineas mds intensas son
[O IIIJA5007A, [N II]A6584A, [O T[JA3727A, [O IV]A25,9um, [Ne V]A3426A4, C IV A1549A
junto con las lineas de hidrégeno de Balmer y Lyman. Al igual que los AGN de tipo 1,
también muestran una fuente puntual de rayos X. Los avances en la espectroscopia del in-
frarrojo medio permitieron clasificar y diagnosticar la naturaleza de estos objetos utilizando
dos indicadores clave en sus espectros. Por un lado, se utiliza la caracteristica de los granos
de polvo de silicato a 9,7um, cuya intensidad refleja la geometria del oscurecimiento: en los
AGN de tipo 2 esta banda se observa fuertemente en absorcién debido a la gruesa columna
de polvo frio en la linea de vision, mientras que en los de tipo 1 suele aparecer en emision.
Por otro lado, se utiliza el ancho equivalente (EW) de las bandas de emisién de hidrocarburos
arométicos policiclicos (PAH, por ejemplo, a 6,2um) para cuantificar la contribucién de la
formacion estelar (SF) en la galaxia anfitriona frente a la radiacién del propio AGN (Hao
et al. 2007; Spoon et al. 2006).
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» Cuéasar (QSO): Un cudsar es un tipo de AGN extremadamente activo y luminoso. Si bien
todos los cuasares son AGN, no todos los AGN son cuésares. Histéricamente, este tipo se
diferencia de las galaxias Seyfert no por su distancia, sino mediante un limite empirico de
luminosidad: se clasifican como cuasares aquellos nicleos con una magnitud absoluta en la
banda B de Mp < —23 (Schmidt & Green (1983)). En este régimen, el brillo del motor
central es tan intenso que eclipsa visualmente a su galaxia anfitriona.

= Radiogalaxias: Este tipo de AGN es extremadamente luminoso en el régimen de radio,
alcanzando luminosidades de hasta 10%" erg s=! en el rango de frecuencias entre 10 MHz y
100 GHz. Esta potente emisién no es térmica, sino que se debe principalmente a la radiacion
de sincrotrén generada por electrones relativistas acelerados en los jets del nicleo (Hardcastle

& Croston (2020)).

» Blazars: Este grupo representa una subclase de AGN radio-loud caracterizada por una
variabilidad extrema en escalas de tiempo muy cortas, un alto grado de polarizaciéon en
longitudes de onda épticas y de radio, y una fuerte emisiéon continua no térmica. Estas
propiedades observacionales se deben a efectos de amplificacion Doppler relativista (beaming),
causados por la orientaciéon del jet de plasma, el cual apunta casi directamente hacia la linea
de visién del observador (Urry & Padovani (1995)).

» LINERs: AGN que se caracteriza por su baja ionizaciéon y lineas de emisién estrechas
provenientes de gas ionizado por una fuente no estelar. Las lineas de emision intensas tipicas
en este grupo son [N II|A6548 A, [N TIJA6584A v [S TI]A6731A, y las lineas de Balmer. LINERs
también se dividen en tipo 1 (lineas de emisién anchas) y tipo 2 (solo lineas de emisién
estrechas). Algunos LINERSs, pero no todos, muestran fuentes puntuales de rayos X y UV y
variabilidad espectral de rayos X y UV (Maoz (2007), Herndndez-Garcia, L. et al. (2013)).

Tipo 1

Tipo 1.5

NLR

(Cono de |onizacién)

Tipo 1.8 / 1.9

Tipo 2

SMBH

Disco de Acrecién

Figura 1.4: Esquema de clasificacién entre los AGN de tipo 1, 1.5, 1.8, 1.9 y 2. Se determina en
funcién de la inclinacién de la linea de visién del observador respecto al toroide de polvo ecuatorial.
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Es pobile clasificar AGN de tipo 1 a partir de un espectro 6ptico, excepto en aquellos casos
donde la BLR estd fuertemente enrojecida por polvo en la linea de vision. Identificar y clasificar
los AGN de lineas estrechas es un desafio mayor, especialmente cuando no se dispone de datos en
rayos X duros (14 keV — 195 keV), en parte porque las galaxias de formacion estelar (SF) pura
(también conocidas como galaxias H II), que son mas numerosas que los AGN, pueden también
presentar algunas de las lineas de emision estrechas e intensas. Una forma eficiente de separar los
grupos es utilizar <diagramas de diagndsticos (véase Baldwin et al. (1981b); Veilleux & Oster-
brock (1987); Kauffmann et al. (2003); Kewley et al. (2006)) que comparan diversos cocientes de
lineas que varian segin la naturaleza del continuo ionizante (estelar o no estelar). Los cocientes
de lineas maés ttiles son [O III] A5007/H, [N II] A6584/Ha y [O I] A6300/Ha. Los diagramas de
diagnéstico muestran varias regiones bien definidas: una que incluye los AGN de alta ionizacion,
otra que incluye principalmente a los LINERs, y una ocupada por galaxias SF. La region ubi-
cada entre los sistemas SF puros y los AGN estd ocupada por <fuentes compuestas>, las cuales
presentan propiedades espectrales intermedias. La mayoria de los AGN conocidos hasta la fecha
fueron descubiertos en grandes cartografiados (surveys), como el Sloan Digital Sky Survey (SDSS),
mediante observaciones espectroscépicas con aperturas relativamente grandes (e.g., 3 arcosegun-
dos en el SDSS). Si bien una fraccién importante de los AGN se encuentra en galaxias con niveles
significativos de formacion estelar (Rosario et al. 2012; Rosario et al. 2013), sus anfitrionas abarcan
un amplio rango de propiedades, extendiéndose desde sistemas starburst hasta galaxias masivas y
pasivas, dependiendo fuertemente de la luminosidad del nicleo y la masa estelar del sistema.

Podemos estimar la luminosidad total emitida por formacion estelar, Lsp, y distinguir los
sistemas <«dominados por el AGNs (Lagy > Lsr) de los <dominados por la formacién este-
lars (Lgp > Lagn). La estimacion de Lsg depende fuertemente del método utilizado y de la banda
de observacién. Tipicamente, se calcula mediante el ajuste de la distribucion espectral de energia
(SED) —lo cual es intrinsecamente dependiente de los modelos de polvo y poblaciones estelares
asumidos— o mediante calibradores empiricos. En el régimen infrarrojo, es vital distinguir entre el
MIR y el FIR. Dado que el infrarrojo medio esta fuertemente contaminado por la emisiéon térmica
del toro del AGN, el infrarrojo lejano (FIR) actia como un trazador mucho mas robusto del polvo
frio calentado por formacién estelar. En este contexto, estudios como el de Ichikawa et al. (2019)
utilizan observaciones en el FIR para fijar la SED de la galaxia anfitriona (Lgr); esto permite
aislar de manera precisa la contribucién del AGN a longitudes de onda mas cortas y calcular su
porcentaje real de emision en el MIR. De manera andloga, en el régimen éptico, por ejemplo, en la
muestra espectroscopica de 3 arcosegundos del SDSS, dicha comparacién revela que muchas fuentes
compuestas (clasificadas mediante diagramas de diagnéstico) son galaxias dominadas por la for-
macion estelar. Las dificultades para identificar o separar la contribucion del AGN en estas fuentes
compuestas pueden afectar el censo de los AGN locales de tipo 2, asi como sus funciones de lumino-
sidad y masa (LFs, MFs). El censo de AGN de tipo 1 se basa en otros métodos (como la seleccién
por colores 6pticos y lineas anchas) y no esta sujeto a estas incertidumbres mas alla de un redshift
de aproximadamente 0.1, donde el brillo del niicleo supera ampliamente la luz estelar de la galaxia
anfitriona capturada por las fibras espectroscépicas (Richards et al. 2002; Vanden Berk et al. 2006).
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1.6. La Evidencia Observacional del Toro de Polvo

1.6.1. Absorcién y Reflexion 6ptico-UV

El esquema de unificaciéon original (Antonucci (1993), y referencias alli citadas) incluia una
estructura axisimétrica central de polvo, cuya columna de densidad es lo suficientemente grande
(Ng ~ 10** em™2) como para ocultar completamente la fuente central en algunas direcciones.
Esta estructura se suele denominar <toros central; un nombre algo ambiguo que, sin embargo, se
mantendra aqui. El toro mas simple estda formado por una distribuciéon uniforme de materia. Las
estructuras mas elaboradas, compuestas de ciimulos y material interciimulo, son las preferidas por
las observaciones actuales. El gas en el radio interior del toro estd ionizado por la fuente central.
En las zonas més internas, el toro contiene gas molecular polvoriento.

Es relevante estudiar las consecuencias observacionales de colocar una estructura geométrica
tan simple alrededor del agujero negro central y el disco de acrecion. La primera prediccion es una
dependencia de la columna de oscurecimiento con respecto a la inclinacion de la linea de visién,
donde la inclinacién se mide en relacién con el eje z del sistema (la direccién perpendicular al disco
central). Inclinaciones pequenas, casi frontales, permiten una visién clara de la fuente central, mien-
tras que inclinaciones grandes provocan una gran oscurecimiento en longitudes de onda UV-épticas.

La segunda prediccién se basa en el hecho de que la radiacién electromagnética reflejada por
los granos de polvo y electrones libres esta polarizada, con un angulo y porcentaje de polarizacién
que dependen de la geometria y de la longitud de onda. El trabajo fundamental de Antonucci &
Miller (1985) se encuentra entre los primeros de muchos articulos que muestran cémo detectar
lineas de emisién anchas ocultas mediante espectropolarimetria y cémo inferir la cinematica y la
geometria general de la BLR a partir de dichas observaciones. Estudios polarimétricos posteriores
y més profundos (e.g., Tran (2003)) muestran una gran fracciéon de Seyfert tipo 2 sin indicios de
lineas anchas polarizadas. Esto llevo a sugerir que los objetos que carecen de lineas anchas polari-
zadas no estan oscurecidos, pero carecen de gas en la BLR, como los AGN de tipo 2 reales que no
muestran lineas anchas detectables incluso cuando no estan oscurecidos.

1.6.2. Absorciéon, Reflexiéon y Emisiéon de Rayos X

La siguiente consecuencia inevitable es una absorcion de rayos X dependiente de la columna de
densidad. La suposicién utilizada aqui es la de una fuente central de rayos X que emite de manera
isotrépica, posiblemente a una corona caliente sobre la parte central del disco de acrecién. Para un
toro delgado de Compton, con Ny < 1,25 x 10** ecm~2, la columna de densidad de oscurecimiento
se puede medir modelando el espectro observado siempre que se conozca la SED intrinseca y la
metalicidad del gas.

Existen varias caracteristicas espectrales en rayos X que pueden ayudar a diagnosticar las pro-
piedades del toro. La primera es el Compton hump (<Joroba de Compton>), un exceso de radiacién
en torno a 30 keV debido a la dispersién hacia bajas energias (down scattering) de los fotones de
rayos X duros. Ademas, la linea de Fe Ka a 6,4 keV también es una componente de reflexion entre
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la corona y el disco de acrecion, como vimos en la seccién 1.4.4. Casi todos los AGN de tipo 1
muestran jorobas de Compton en sus espectros.

1.6.3. Conos de Ionizacion

La radiacion ionizante sin obstrucciones de la fuente central llega al gas de la galaxia, provo-
cando calentamiento e ionizacion. Esto resulta en varias lineas de emision estrechas. Una geometria
tipo toroide dard como resultado dos <conos de ionizaciéns (o bicono). Dependiendo de la geo-
metria y de la inclinacién con respecto a la linea de vision, es posible que uno de los conos no se
pueda observar.

1.6.4. El limite polvoriento de la BLR

La temperatura de sublimacién del polvo, Ty, es la temperatura maxima que alcanza un grano
de polvo antes de evaporarse. Esta depende del tamano y la composicion del grano, asi como del
flujo local. Para los granos de grafito tipicos del medio interestelar (ISM), la temperatura méxima
de sublimacion es Ty, =~ 1800 K, y para los granos de silicato, Ty, ~ 1400 K. Estos niimeros
pueden usarse para derivar un radio medio de sublimacion, (Rgup), que es el radio minimo donde
un grano de cierto tamano puede sobrevivir al campo de radiacién local. Promediando sobre los
tamanos de grano del tipo ISM, se obtienen las siguientes distancias medias de sublimacion para
los granos de grafito (C) y silicato (Si) (e.g., Barvainis (1987)):

1800\ *°
<Rsub,C> x~ 075L111é2 <T b ) f(@) pc

1500\ >
(Runs) = 1,3Lig" (T b) f(8) pe

donde Ly = Lagn/10% erg s7'y f(6) es un término dependiente del 4ngulo que tiene en cuen-
ta la anisotropia de la radiacién de la fuente central (Netzer & Trakhtenbrot (2014)). Para una
fuente isotrépica f(f) = 1, y para un disco delgado con una atmdsfera dispersora de electrones,
f(0) = [cosO(1 + 2cosf)/3]'/? (Netzer (2013)). Los niimeros anteriores estéan calculados para un

tamaino medio de grano de a = 0,5 pum, y la distancia depende aproximadamente de a~2.

El polvo puede competir eficazmente con la ionizacién del gas debido a sus grandes secciones
eficaces de absorcién en todas las longitudes de onda mayores que unos 0,02 pm. Para un gas
altamente ionizado, Naust/Ngo X Ngas/Npo < Up, donde Nayst, Ngas, Npo son la densidad del pol-
vo, gas e hidrégeno neutro respectivamente, y Uy es el pardmetro de ionizacién definido sobre el
continuo de Lyman del hidrégeno (Netzer (2013)). En niveles altos de ionizacién, el polvo absorbe
una fraccion mayor de los fotones capaces de ionizar el hidrégeno y el helio. Esto reduce el tamano
de la parte ionizada de la nube y disminuye la intensidad de la mayoria de las lineas de emision.
Los fotones de las lineas de emision producidos lejos de la superficie de una nube de gas ionizado
y polvoriento sufren una atenuacién adicional en su camino de salida debido a la absorciéon por
el polvo. Esto es mas notable en lineas con gran profundidad éptica, donde el gran ntmero de
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dispersiones de los fotones de la linea aumenta considerablemente la longitud del camino recorrido.
Por lo tanto, una prediccién clara del escenario del toro es que el gas a alta velocidad cerca del
agujero negro se dividird en dos regiones distintas: gas libre de polvo con fuerte emision de lineas
y gas polvoriento con débil emisién de lineas (Netzer & Laor (1993)).

1.6.5. Emision del Toro de polvo

El presente trabajo tiene como objetivo estudiar el régimen IR y vincularlo con datos en Radio.
Por ello, resulta pertinente profundizar un poco maés en la fisica de estos rangos del espectro.

Como vimos, la emisién del toro de polvo es muy prominente en el MIR tanto para los AGN de
tipo 1 como de tipo 2. La emision de polvo de la SF puede rivalizar en luminosidad con la del AGN,
pero con temperaturas tipicamente mucho mas frias ( < 40 K) (e.g., Magnelli et al. (2012)). Dado
que la actividad de formacion estelar es significativa y se produce regularmente en las galaxias
anfitrionas de muchos AGN, es mds probable que domine el FIR (e.g., Hatziminaoglou et al.
(2010)). En longitudes de onda del NIR en el sistema de referencia de la galaxia, donde la emisién
del AGN presenta un minimo local en el punto de transicion entre la emisién descendente del disco
de acrecion y la emision ascendente de polvo, el pico estelar de 1,6 um puede dificultar gravemente
la identificacion del AGN. A medida que la emision estelar disminuye bruscamente hacia longitudes
de onda mayores que el pico de 1,6 pum, la contaminacién estelar es menos susceptible a sesgos en
el MIR. Por lo tanto, las longitudes de onda MIR son las longitudes de onda IR 6ptimas para la
identificacién de AGN.

Infrared Microwaves = Radio waves

0.75pm 5pum 30pm 1000pm

NIR MIR FIR

Figura 1.5: Espectro electromagnético resaltando las bandas del infrarrojo (NIR, MIR, FIR).

Espectroscopia MIR: La identificacion mediante espectroscopia en el MIR es muy poderosa,
lo que permite detectar componentes oscurecidas de AGN incluso cuando el MIR esta dominado
por la galaxia anfitriona. Se han desarrollado varios diagramas de clasificacién para determinar
la contribucion del AGN a un espectro observado basandose en ciertas caracteristicas espectrales,
tales como las lineas de emisién de alta ionizacién (IP > 100 eV) como [Ne V] A14,3pum, 24,3 um,
[Ne II] A12,8um y [O IV]A25,9um, el EW de las bandas de PAH y la intensidad de la banda de sili-
catos a 9,7 um (véase e.g., Spoon et al. (2006); Armus et al. (2007); Veilleux & Osterbrock (1987);
Hernan-Caballero & Hatziminaoglou (2011)). Asimismo, se ha desarrollado una serie de técnicas
para modelar los espectros observados en el MIR y delimitar las contribuciones del AGN y de
los starburst. Entre estos enfoques destacan la descomposicion espectral mediante la combinacién
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lineal de plantillas empiricas (e.g., Nardini et al. (2008)), el modelado fisico de la transferencia
radiativa a través del polvo del toro (e.g., Schweitzer et al. (2008); Feltre et al. (2016)), y el uso
de diagramas de diagndstico basados en la medicién de caracteristicas especificas, como el ancho
equivalente de las bandas de emision de PAHs y la fuerza de los silicatos (e.g., Deo et al. (2009)).

Silicatos y PAH: Las caracteristicas espectrales mas prominentes del polvo en el MIR son las
bandas de silicatos y las emisiones de moléculas complejas conocidas como PAH (Hidrocarburos
Policiclicos Aromaticos). Los granos de polvo ricos en silicatos, presentes en el toro y en la gala-
xia anfitriona, producen transiciones vibracionales pronunciadas a 9,7 ym (estiramiento del enlace
Si-O) y a 18 pum (flexién del enlace O-Si-O). Estas resonancias permiten sondear componentes a
diferentes temperaturas y profundidades opticas; mientras que la banda de 9,7 ym estd dominada
por polvo calido (T ~ 250 — 400 K) situado en las regiones més internas e irradiadas, la carac-
teristica a 18 pum se origina en una componente significativamente mas fria (7" ~ 100 — 200 K),
representativa de las regiones més externas y extendidas. En el marco del modelo unificado, la
apariencia de estas bandas depende fuertemente del angulo de vision: los AGN de tipo 1 suelen
mostrar la banda de 9,7 um en emision, ya que se observa directamente la superficie caliente y
6pticamente delgada del embudo interior del toro. Por el contrario, en los AGN de tipo 2, la linea
de vision atraviesa las gruesas y frias nubes de polvo externas, por lo que la caracteristica de sili-
catos se observa tipicamente en profunda absorcién (Xie et al. (2017)). Es importante notar que
modelos de toro clumpy demuestran que la distribucién geométrica de estas nubes puede producir
variaciones en esta dicotomia, permitiendo cierta emisiéon de silicatos en algunos tipo 2 o absorcion
en tipo 1.

Por otro lado, los PAH producen fuertes bandas de emision, destacando particularmente la ca-
racteristica a 6,2 um, ademas de los complejos a 7,7, 8,6 y 11,3 um. Estas moléculas son excitadas
por fotones UV suaves provenientes de estrellas jévenes y masivas, por lo que su EW es uno de los
trazadores mas robustos de actividad reciente de formacion estelar. Sin embargo, en la vecindad
inmediata del mecanismo central, el intenso y duro campo de radiacién de rayos X y UV extremo
del AGN tiende a destruir estas moléculas (Diamond-Stanic & Rieke (2010)). Esto genera una
marcada dicotomia espacial y espectral en el infrarrojo medio, ya que mientras la supervivencia y
emision de los PAH mapean los brotes de formacion estelar circunnucleares, el continuo infrarrojo
dominado por el calentamiento del polvo traza la estructura central del AGN. Precisamente para
desenredar esta mezcla, observaciones recientes con alta resolucién espacial y espectral, como las
obtenidas con el instrumento MIRI (Mid-Infrared Instrument) a bordo del Telescopio Espacial
James Webb JWST, han sido fundamentales; estas han permitido aislar con una precisién sin pre-
cedentes la contribucion térmica pura del toro frente a la emisién de PAH de la galaxia anfitriona
(Garcia-Bernete, . et al. (2022a)).

En la emision de radio se encuentra el rango milimétrico y submilimétrico donde se pueden
estudiar los siguientes componentes del ISM:

Gas Molecular Frio: Esta informacion constituye un elemento clave para los estudios sobre la
evolucion de las galaxias, ya que es a partir de este gas la galaxia puede formar estrellas. La mayor
parte del gas molecular en el ISM existe en forma de hidrégeno molecular (Hs). Sin embargo, en
las ventanas Opticas o de radio del espectro electromagnético, cominmente utilizadas, el Hy no
presenta lineas de emision ni de absorcién a las bajas temperaturas tipicas del ISM, lo que hace
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necesario utilizar otras moléculas como trazadores en la mayoria de los casos. La alta abundancia
de mondxido de carbono (CO) lo convierte en uno de los trazadores mas populares (Kakkad et al.
(2017)).

Recientemente, las observaciones del Atacama Large Millimeter /submillimeter Array (ALMA)
del polvo frio en galaxias Seyfert han resuelto espacialmente la contraparte submilimétrica del toro
(e.g. Gallimore et al. (2016)). Garcia-Burillo et al. (2021) hallaron que la mayor parte de la emisién
nuclear de polvo frio en galaxias Seyfert es ecuatorial, con un didmetro medio de aproximadamente
42 pc. Estos toros moleculares polvorientos también se han detectado en observaciones de gas mo-
lecular de galaxias Seyfert y AGN de baja luminosidad (e.g., Alonso-Herrero et al. (2018)). Estos
resultados sugieren una naturaleza multifdsica para la estructura del toro (Garcia-Bernete, 1. et al.
(2022b)).

= Observaciones del Toro: El gran niimero de misiones espaciales en el infrarrojo exitosas
de los tdltimos 20 anos, las misiones actuales y exitosas de rayos X, y las mejoras significativas
en la interferometria terrestre, han revolucionado el estudio de los toros de los AGN. Estas
misiones proporcionan enormes conjuntos de datos que pueden utilizarse para obtener SED
fiables en el IR, permiten estudios en miltiples longitudes de onda de muchos miles de AGN,
y han hecho posible sondear regiones con un tamano de 1 pc cerca del agujero negro.

La luminosidad variable de la fuente central produce un calentamiento e ionizacién depen-
dientes del tiempo del gas y el polvo circundantes, lo que puede utilizarse para obtener
informacion valiosa sobre la geometria y las condiciones fisicas de estas regiones. El mapeo
de reverberacién se ha utilizado durante anos para mapear la distribucién de las lineas de
emisién del gas, principalmente Hj, en la BLR (" line RM”, véase Kaspi et al. (2000), Bentz
et al. (2013) y referencias alli citadas).

SED fitting: Los distintos modelos de toro hacen predicciones especificas sobre la SED
emitida que puede compararse con las observaciones en NIR-MIR (Figura 1.3). Esta ha sido
un area de investigaciéon activa debido a varias misiones espaciales exitosas, principalmente
el telescopio espacial Spitzer y el explorador de sondeo infrarrojo de campo amplio ( WISE).
Los datos satelitales se complementan con observaciones terrestres en las bandas J, K, H,
L y N, con una longitud de onda inferior pero una resolucién espacial mucho mayor. Las
caracteristicas espectroscépicas del toro que permiten distinguir los SED de tipo 1 de los de
tipo 2 son las caracteristicas de silicato a 9,7 y 18 um y la pendiente del continuo de 1 a 8
(i

La resolucion espacial de las observaciones IR es de gran importancia debido a la emisiéon a
escala galactica, que diluye la senal caracteristica del toro. La emision estelar puede contribuir
a la senal observada en el NIR, y la emisién de polvo de las regiones SF puede diluir la senal
del toro entre 10 y 30 um (basicamente el MIR). En particular, las intensas caracteristicas de
los PAH, pueden contribuir significativamente a la emisién en el MIR y diluir las observacio-
nes fotométricas de banda ancha. Ademas, la emisién de polvo de la NLR puede contribuir
significativamente al continuo de 10 a 30 um (Schweitzer et al. (2008); Mor et al. (2009);
Mor & Netzer (2012)). Por ello, se prefieren las observaciones espectroscopicas de pequena
apertura. Lamentablemente, las aperturas espectroscopicas del Spitzer son de varios arcose-
gundos e incluyen una contribucion significativa de la galaxia anfitriona en los AGN de baja
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luminosidad (véase una amplia recopilacién de estos datos en Buchanan et al. (2006)). Una
comparacion detallada de las observaciones espectroscépicas de apertura grande y pequena
se presenta en Alonso-Herrero et al. (2011) y Lira et al. (2013).

3 Muchos AGNs deben contener una estructura mucho més grande, en forma de disco, de 1
a 100 pc de tamano, que conecta el disco interno con la galaxia anfitriona. La parte interna
de esta estructura puede tener una geometria gruesa, en cuyo caso se convierte en el toro
interno. Toda la estructura, que puede extenderse mas alla del toro, se denomina <disco
central>. Este iltimo contiene una gran cantidad de gas molecular que, con una columna
de densidad suficientemente alta, experimenta formacion estelar asociada a explosiones de
supernovas (SN), al crecimiento de un cimulo estelar nuclear, etc. Algunos de estos procesos
dan lugar a una viscosidad efectiva local que puede convertir toda la estructura en un gran
disco de acrecion, donde el gas pierde su momento angular y se desplaza hacia el centro.

= Modelamiento del Toro:

Una prediccién clara de cualquier modelo de toro es una amplia distribucion de energia
espectral en el IR, con una luminosidad total que depende casi por completo de la fraccion
de radiacién de la fuente central absorbida por el polvo en el toro (una combinacién de la
profundidad éptica y el factor de cobertura). La radiacién puede emitirse de manera isotrépica
o anisotrépica, dependiendo de la profundidad 6ptica y la geometria exacta. Se predice que
la SED mostraréd varias caracteristicas de silicatos centradas en torno a 9.7 y 18 pum, ya sea
en absorcion o en emision, dependiendo de la geometria exacta y de la profundidad éptica en
la linea de visién. Esto dard como resultado un flujo incidente dependiente del tiempo sobre
las paredes internas del toro, asi como una emisién dependiente del tiempo en el infrarrojo
cercano y medio por parte del polvo.

1. Modelos Generales: Se han considerado dos tipos (generales) de discos centrales y
toros centrales. El primero son modelos tedricos (e.g., Krolik & Begelman (1988); Collin
& Zahn (1999); Emmering et al. (1992); Schartmann et al. (2005); Beckert & Duschl
(2004); Honig & Beckert (2007); Krolik (2007); Elitzur & Shlosman (2006); Vollmer
et al. (2008); Wada et al. (2009)) que fueron desarrollados para explorar aspectos es-
pecificos como la formacion, estabilidad, forma y evolucién de la estructura central. El
segundo tipo son los modelos fenomenoldgicos, modelos ad hoc que hacen suposicio-
nes sobre el tamano, la composicion y la geometria del toro en un intento de explicar
las observaciones, principalmente las imagenes resueltas espacialmente y la SED en
el NIR-MIR (e.g., Pier & Krolik (1992); Fritz et al. (2006); Nenkova et al. (2008a);
Honig et al. (2010); Stalevski et al. (2012)). Un toro gaseoso no puede mantener una
gran relacién altura/radio con rotacién pura. Mantener una estructura gaseosa gruesa
requiere un movimiento turbulento de alta velocidad, o un movimiento de outflow, y
parece funcionar mejor en un medio clumpy donde hay colisiones frecuentes entre nubes.

3Para entender mejor al toro de polvo, es necesario aclarar que el término disco de acrecién interno se refiere al
flujo de acrecién dentro del radio de sublimacién, donde el gas acretado estd perdiendo momento angular a través
de fuentes de viscosidad moleculares, magnéticas u otras
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2. Modelos Fenomenolégicos del Toro: El nombre elegido aqui para los modelos de
toro fenomenolégicos se refiere a los modelos ad hoc que se construyen para permi-
tir un tratamiento més preciso de la transferencia radiativa y una mejor modelizacion
de la SED emitida y las imagenes del toro a diferentes longitudes de onda. Existen
tres tipos genéricos de modelos fenomenolégicos de toro: modelos de distribucién de
gas continua (smooth) (e.g., Pier & Krolik (1992); Granato et al. (1997); Efstathiou &
Rowan-Robinson (1995); Dullemond & van Bemmel (2005); Fritz et al. (2006)), modelos
de toro grumoso (clumpy torus) (e.g., Dullemond & van Bemmel (2005), Nenkova et al.
(2008a,b), Honig et al. (2010)), y modelos compuestos (una combinacién de clumpy y
smooth, Stalevski et al. (2012)). Todos los modelos fenomenolégicos son axisimétricos
y se asume que las paredes internas del toro se encuentran en el radio de sublimacion
del polvo (Rgup)-

Para ilustrar esta evolucién en la comprension geométrica del oscurecedor central, la
Figura 1.6 contrasta el clasico modelo clumpy ecuatorial (basado en Nenkova et al.
(2008a)) contra uno smooth (Fritz et al. (2006)). Asi también, la Figura 1.7 muestra un
modelo més reciente que incorporan un viento polar polvoriento (Honig & Kishimoto
(2017)), reflejando el cambio de paradigma sugerido por las observaciones en el infrarrojo
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Figura 1.6: Representacion esquematica de los modelos fenomenoldgicos clasicos para la distribu-
ciéon de polvo circumnuclear. Izquierda: Modelo de distribucién smooth, caracterizado por un
gradiente de densidad continuo. Derecha: Modelo de distribucion clumpy, representativo del for-
malismo de Nenkova et al. (2008a), donde el medio 6pticamente grueso se concentra en nubes
discretas separadas por regiones vacias. Los parametros fisicos del modelo son descritos en la Sec-
cién 3.3. Las tablas superiores detallan la mezcla de granos del medio interestelar (ISM) y sus
temperaturas de sublimacién (T},,) asumidas para estas configuraciones. Adaptado de Garcia-
Bernete et al. (2022).

Los parametros importantes de los modelos fenomenoldgicos continuos son los radios
interno y externo del toro, el perfil de densidad y el angulo de apertura. Los parametros
adicionales de los modelos de toros clumpy son la densidad de columna de los grumos
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Figura 1.7: Esquema del modelo geométrico multifasico que incorpora un toro ecuatorial clumpy
junto a un componente de viento polar polvoriento (polar outflow), representativo del formalismo de
Honig & Kishimoto (2017). Esta visualizacién refleja el cambio de paradigma geométrico motivado
por observaciones de alta resolucién espacial. Los parametros fisicos del modelo son descritos en
la Seccion 3.3. La tabla de la izquierda detalla la estratificacién quimica y de tamanos de grano
asumida en este modelo compuesto; destaca la inclusiéon de una poblacién dominada por grafito
puro en las zonas mas expuestas a la radiacion, capaz de sobrevivir a temperaturas de sublimacién
extremas (Typ = 1900 K). Adaptado de Garcia-Bernete, 1. et al. (2022b).

individuales, la distribucién radial de los grumos (esto reemplaza la variacién de la den-
sidad del gas en el modelo smooth), el factor de llenado y la distribucién de densidad
de los grumos.

La transferencia radiativa es manejable en toros de polvo smooth, pero no ocurre lo
mismo en toros clumpy. Diferentes estudios adoptan distintos enfoques para resolver es-
te problema. Los célculos analiticos unidimensionales de Nenkova et al. (2008a) tienen
limitaciones para tratar geometrias complejas, pero pueden abarcar un amplio espacio
de parametros con diferentes tamanos de grumos, angulos de apertura del toro y distri-
bucién de los grumos. Los calculos tridimensionales de Honig et al. (2010) y Stalevski
et al. (2012) son ejemplos de modelos que utilizan una técnica de transferencia de Monte
Carlo (MC), combinada con trazado de rayos (ray-tracing), que permite obtener solu-
ciones mas precisas y, en principio, puede manejar diferentes tamanos y composiciones
de grano. Sin embargo, estos calculos son computacionalmente intensivos y el espacio
de parametros explorado es mas limitado.

Hay dos razones fundamentales para las diferentes SED de los modelos de toro clumpy.
Primero, los lados iluminados y posteriores de los grumos individuales irradian a tem-
peraturas muy diferentes. Esto permite que una cierta ubicacién en el toro tenga un
amplio rango de temperaturas en lugar de la temperatura tnica tipica de los modelos
smooth. Segundo, y més importante, los gaps entre los grumos permiten una linea de
visién libre y no atenuada desde el centro hasta las profundidades del toro. Un grumo
a varios Rg,, puede emitir a la temperatura local del polvo dependiente de la distancia,
extendiendo las regiones de alta temperatura sobre partes mas grandes del toro. Hay
dos consecuencias importantes: la intensidad de la caracteristica de absorcién a 9,7 um
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es muy inferior a su intensidad predicha en los casos de distribucién continua, y la an-
isotropia de la radiacion emitida es menor.

Cada uno de los modelos discutidos anteriormente tiene su propio factor de cobertura
efectivo. Para los modelos de toro continuo, esto es simplemente una cuestion de geo-
metria y de las profundidades épticas dependientes de la longitud de onda. Para los
modelos clumpy, depende del niimero de nubes y de su distribucién en 3D. La constata-
cién de una dispersion significativa en el factor de cobertura (f¢) para una luminosidad
dada sugiere que este es un segundo parametro de unificacién (Elitzur (2012)).

La mayoria de los intentos de derivar parametros del toro, como el niimero de ctimulos
a lo largo de una direccién determinada y sus profundidades opticas, arrojan resultados
inconclusos. Lira et al. (2013) realizaron una comparacién detallada entre los modelos de
toro clumpy, bastante diferentes entre si, de Nenkova et al. (2008b) y Stalevski et al. (2012),
y lograron obtener ajustes estadisticamente satisfactorios para ambos. Uno de los pardmetros
del ajuste es el angulo de inclinacion, pero, lamentablemente, no existe correlacién entre los
angulos obtenidos al aplicar ambos modelos. Lira et al. (2013) también hallaron que el ajuste
de la SED de aproximadamente la mitad de sus fuentes de tipo 2 requiere un componente
adicional de polvo muy caliente, con una temperatura de ~ 2000 K, para explicar el flujo
NIR observado. Parece que los espectros NIR-MIR de los AGN de todo tipo no contienen
suficientes caracteristicas espectrales para distinguir un objeto de otro, ni un modelo de toro
clumpy de otro. En otras palabras, los modelos de toro contienen suficientes parametros libres
para ajustarse a casi cualquier distribucion espectral de energia observada.

En resumen, las SED tipicas en NIR-MIR de los AGN de tipo 1y tipo 2 son bastante diferen-
tes. La mayoria de los tipo 1, aunque no todos, muestran una emision significativa de polvo
caliente. Los de tipo 2 muestran una diversidad mucho mayor, con algunos objetos similares
a los de tipo 1 y otros mostrando una fuerte caida desde las longitudes de onda largas a las
cortas. Los modelos de toro clumpy proporcionan ajustes adecuados para muchas SED ob-
servadas, pero parecen ser degenerados con respecto a sus parametros basicos. Debido a esto,
modelos con diferente geometria, distribucion de polvo e incluso inclinacién, pueden producir
ajustes igualmente buenos para los mismos datos. La region interna del toro que contiene
polvo de grafito puro es claramente requerida por las observaciones, pero estd ausente en los
modelos actuales. Dado todo esto, ain no esta claro si los modelos fenomenolégicos actuales
se asemejan bien a los toros reales de los AGN.

Anisotropia y Factor de cobertura: Se han obtenido factores de cobertura para un gran
nimero de AGN de tipo 1 utilizando el método de Lqusi/Lagn (Netzer (2015); Maiolino et al.
(2007); Treister et al. (2008); Mor & Trakhtenbrot (2011); Roseboom et al. (2013); Lusso
et al. (2013)). La calidad de los ajustes de las SED en dichos estudios varia de deficiente
a muy buena, siendo los ajustes basados en espectroscopia los que proporcionan medidas
mas fiables. No todos los estudios incluyen el término de correccién de anisotropia, lo que
resulta en una sobreestimacion del factor de cobertura fo. Todos los estudios muestran una
distribucién amplia de fo para una luminosidad dada, con una media poblacional para los

25



tipo 1 de 0,3 a 0,6. En general, hay una clara indicaciéon de una disminucién del factor de
cobertura medio a medida que aumenta la luminosidad de la fuente.

Aunque complicados efectos de transferencia radiativa pueden dar como resultado inusuales
imagenes modelo (véase Schartmann et al. (2005)), los resultados interferométricos para Cir-
cinus y NGC 3783, y las indicaciones de estructuras similares en otras dos fuentes, sugieren
un posible cambio de paradigma. Es posible que atin se necesite un toro central ecuatorial
con un factor de cobertura pequeno para explicar la emisién del polvo caliente, pero gran
parte del polvo mas frio a 300 K bien podria residir en un componente adicional que tiene
una geometria, tamano y profundidad optica diferentes y, tal vez, una dinamica diferente
(es decir, un componente de viento). Un modelo realista para esta nueva estructura debe
combinar varios elementos diferentes y tener en cuenta el hecho de que el toro interno mas
caliente también debe emitir parte del flujo MIR observado (e.g., el 20 % en el caso de Cir-
cinus). También deberia responder a varias preguntas pendientes sobre el paso despejado
hacia el cono de ionizacion, indicado por fuertes lineas estrechas no enrojecidas, si el flu-
jo es épticamente grueso, o la falta de emisién de silicatos en el espectro de Circinus si es
Opticamente delgado. También se deben descartar las estimaciones del factor de cobertu-
ra que se aplican unicamente a toros axisimétricos simples. En particular, la suposicion de
fo(total) = fo(polvo caliente) + fo(polvo calido) podria no funcionar en este tipo de geo-
metria. Finalmente, es interesante notar que varios modelos hidrodinamicos sugieren outflows
polvorientos polares (Wada (2012)), lo cual podria ayudar a explicar parcialmente las obser-
vaciones.

1.6.6. Misiones en IR y Radio

Dado que este estudio se fundamenta en datos observacionales, a continuacién se describen los
instrumentos utilizados para obtener la muestra analizada.

La resolucion de los objetos de interés de este trabajo demanda observaciones con resolucion
espacial y espectral suficientes para separar con precisién la emision del toro de la contribucién
de la galaxia anfitriona y de las regiones de formacion estelar circumnucleares. Las limitaciones
instrumentales de generaciones previas (en particular las grandes aperturas espectroscépicas del
telescopio Spitzer y la resolucién angular insuficiente para resolver la regién nuclear de la galaxia
anfitriona) impidieron esta separacién de manera sistemdatica (Alonso-Herrero et al. (2011); Lira
et al. (2013)). La disponibilidad actual del instrumento MIRI/MRS a bordo del (JWST), y ALMA,
con lineas de base de hasta 16 km en el régimen milimétrico, supera cualitativamente estas limita-
ciones, brindando la resolucién necesaria para aislar la SED térmica del nicleo. De este modo, se
obtiene una base observacional lo suficientemente robusta como para someter a prueba de forma
rigurosa los modelos en competencia.

1.6.6.1. Telescopio Espacial James Webb

El JWST es el observatorio infrarrojo insignia de la Administraciéon Nacional de Aerondutica
y el Espacio (NASA). Se constituye de una colaboracién internacional entre la NASA| la Agencia
Espacial Europea (ESA) y la Agencia Espacial Canadiense (CSA). Siguiendo el legado técnico y
cientifico de observatorios espaciales opticos e infrarrojos anteriores, como el Hubble, el Spitzer y
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el Herschel, el JWST ofrece mejoras de varios 6rdenes de magnitud en sensibilidad y resolucién
espacial, desde 0,6 hasta 28,8 um, lo que permite una investigacién transformadora en una amplia
gama de areas cientificas, incluyendo el sistema solar, los exoplanetas, la formacién de estrellas y
planetas, la ciencia galactica, la formacion y evolucion de galaxias y la cosmologia.

El telescopio Webb estudia cada fase de la historia de nuestro Universo, desde los primeros
destellos luminosos tras el Big Bang hasta la formacién de sistemas solares capaces de albergar
vida en planetas como la Tierra, pasando por la evoluciéon de nuestro propio Sistema Solar. El
Webb fue lanzado el 25 de diciembre de 2021. A diferencia del telescopio espacial Hubble, no orbita
alrededor de la Tierra, sino que lo hace alrededor del Sol, a 1,5 millones de kilémetros de distancia,
en el segundo punto Lagrangiano (L2).

El instrumento MIRI* del JWST ofrece modos de observacién espectroscépica y de imagen
desde 4,9 hasta 27,9 um, con FOV (Campo de visién, por sus siglas en inglés) de hasta 6,6” x 7,7”
y resolucién espectral (MRS) de R ~ 1500 — 3500. Estas longitudes de onda pueden utilizarse
para estudios que incluyen, pero no se limitan a: la obtencién de iméagenes directas de exoplanetas
jovenes y calidos y la espectroscopia de sus atmosferas; la identificacién y caracterizacién de las
primeras galaxias a redshift z > 7; y el analisis de polvo calido y gas molecular en estrellas jévenes
y discos protoplanetarios.

Capacidades de observacion: MIRI ofrece 4 modos de observacion diferentes, que incluyen
(1) obtencién de imégenes con 9 bandas fotométricas, (2) obtencién de imagenes coronagraficas
con 4 filtros diferentes, (3) espectroscopia de baja resolucién con una configuracién con rendija o
sin rendija, y (4) espectroscopia de resolucién media con 4 IFU (Unidad de campo integral, por sus
siglas en inglés) diferentes. Cada modo tiene su propia plantilla en el Astronomer’s Proposal Tool
(APT). Cabe destacar que MIRI también puede utilizarse de manera eficaz para observaciones en
paralelo con otros instrumentos. La Figura 1.8 muestra el esquema general del sistema MIRI MRS.

En el contexto de la fisica extragalactica y los AGN, la resolucién espacial sin precedentes y
el rango espectral de MIRI son cruciales para separar la potente emision térmica del nicleo de la
galaxia anfitriona. Ademads, permite un modelado robusto del continuo infrarrojo y la identificacion
de trazadores clave, como las caracteristicas de los silicatos y las bandas de emision de moléculas
PAH, fundamentales para estudiar la interaccién entre el campo de radiaciéon del agujero negro y
el medio interestelar circundante.

1.6.6.2. ALMA e Interferometria

ALMA estudia la luz proveniente de algunos de los objetos mas frios del Universo. Esta luz
posee longitudes de onda en torno a un milimetro, situdndose entre el IR y las ondas de radio,
en lo que se conoce como radiacién milimétrica o submilimétrica. ALMA estd compuesto por 66
antenas de alta precisiéon, distribuidas a distancias que pueden alcanzar los 16 km.

Astronomia submilimétrica: La luz en estas longitudes de onda proviene de grandes nubes
frias en el medio interestelar (a temperaturas de solo unas pocas decenas de grados por encima del
cero absoluto) y de algunas de las galaxias mds tempranas y distantes del Universo. Los astréno-
mos pueden utilizar esta luz para estudiar las condiciones quimicas y fisicas dentro de las nubes

4Para més informacién, véase https://jwst-docs.stsci.edu/jwst-mid-infrared-instrument#gsc.tab=0
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Figura 1.8: Izquierda: Campo de vision efectivo de cada uno de los cuatro canales del MRS se
proyecta en el cielo en el sistema de coordenadas de la nave espacial (V2, V3). Los canales 1, 2, 3
y 4 se muestran en azul, verde, amarillo y rojo, respectivamente. A modo de ejemplo, se muestran
las ubicaciones de las doce secciones del canal 4. Medio: Los espectros MRS de los cuatro canales
se dispersan simultdneamente en dos detectores para una sola exposicion. Cada franja codificada
por color representa el espectro de <rendija largas de una sola seccion. Las secciones adyacentes
en el cielo se intercalan en el detector (como se indica en la ilustracién del canal 4). Derecha: El
proceso de calibracion del JWST rectifica los datos de MRS a un formato de cubo 3D muestreado
regularmente y puede combinar informacion de los cuatro canales y tres configuraciones de rejilla
(CORTA, MEDIA y LARGA). Nétese la mayor apertura del canal 4 en comparacién con el canal
1. Créditos: Law et al. (2023).

moleculares, que, como bien dijimos, son regiones densas de gas y polvo donde se forman nue-
vas estrellas. Frecuentemente, estas regiones del Universo se encuentran oscurecidas y permanecen
ocultas en el rango visible (éptico) de la luz, pero brillan intensamente en las regiones milimétrica
y submilimétrica del espectro.

Conceptos basicos sobre ALMA: Dado que ALMA es un interferémetro que consta de
un gran conjunto de antenas de 12 m con lineas de base de hasta 16 km, es importante definir y
describir algunos conceptos fundamentales®.

Interferometria: Un interferometro es un instrumento que muestrea la funcion de visibilidad,
la cual es la transformada de Fourier de la distribucién de brillo del cielo. Esta visibilidad V' (u, v)
se mide como funcién de la posicion en el plano u—v. Las coordenadas u y v describen simplemente
la separacién vectorial entre cada par de elementos del interferémetro, medida en longitudes de
onda, como se muestra en la Figura 1.9.

Frecuencias de observacion: El rango de frecuencias disponible en ALMA se divide en
distintas bandas de receptores. Los datos solo pueden adquirirse en una banda a la vez. Estas
bandas van desde la banda 1, que comienza en 35 GHz, hasta la banda 10, que llega hasta ~ 950
GHz. A modo de comparacién, una frecuencia de 300 GHz corresponde a una longitud de onda de
aproximadamente 1 mm.

Campo de visién (FOV): Se expresa en términos del haz primario, que describe la respuesta
(sensibilidad) de la antena en funcién del d4ngulo respecto al eje principal. El haz primario puede
aproximarse mediante una funciéon gaussiana, aunque también presenta lobulos laterales. E1 FWHM

SPara mas informacién, véase https://ALMAscience.eso.org/about-ALMA/ALMA-basics
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Figura 1.9: Geometria del sistema de coordenadas (u, v, w) utilizado en la obtencién de imagenes
por sintesis en radio. El eje w apunta hacia el centro de seguimiento de fase (sg), mientras que el
plano u, v representa la proyeccion de las lineas de base perpendicular a la direccion de la fuente.
Las coordenadas del cielo (x,y) se definen en el plano tangente centrado en el haz primario.

(Ancho Total a la Mitad del Maximo, por sus siglas en inglés) del haz primario suele tomarse como
el diametro del campo de visién de un interferémetro; sin embargo, notese que la sensibilidad no
es uniforme en este campo, ya que alcanza un méaximo en el centro y disminuye hacia los bordes.

Resolucidn espacial: La resolucién espacial es el nivel de detalle (en pixeles) de una imagen.
Una alta resolucion espacial implica més detalle y un tamano de celda de la rejilla mas pequeno,
mientras que una resolucion espacial menor implica menos detalle y un tamano de pixel mayor.

Resolucién espectral: La resolucién espectral describe la cantidad de detalle espectral dentro
de una banda. Una alta resolucion espectral implica canales mas estrechos, mientras que una baja
resolucion espectral presenta canales més anchos que cubren una mayor fraccién del espectro.

Sensibilidad: El ruido térmico tedrico esperado para una imagen usando ponderacién natural
de los datos de visibilidad viene dado por

1 SEFD
775 \/N(N— 1)7’AV

(1.17)

Orms =

donde:

oms: Nivel de ruido rms de la densidad de flujo.

ns: Eficiencia del sistema, considerando pérdidas en la electréonica y la digitalizacion.

Sgrp: Densidad de flujo equivalente del sistema; ruido instrumental + atmosférico.

= N: Numero de antenas.

7: Tiempo de observacion.

29



» Av: Ancho de banda.

1.7. Motivacion de la tesis

Como se ha expuesto en las secciones precedentes, el toro de polvo circumnuclear constituye
una pieza fundamental del esquema de unificacion de los AGN. Sin embargo, su geometria exacta,
distribucién espacial y composicién quimica siguen siendo objeto de intenso debate. Histéricamente,
las limitaciones en resolucién angular dificultaron la caracterizacion detallada de esta componente,
provocando que la emisién intrinseca del polvo oscurecedor se confundiera con la luz de la galaxia
anfitriona.

Hoy, gracias a las capacidades observacionales de nueva generacion, es posible superar esta ba-
rrera. El problema actual radica en determinar qué configuraciones fisicas (ya sean distribuciones
fragmentadas puras clumpy o sistemas complejos que incluyen vientos polares) reproducen con
mayor fidelidad la emisién térmica observada. En este escenario, resulta imperativo contrastar los
modelos teodricos de vanguardia con observaciones de altisima calidad espacial y espectral, con el
fin de esclarecer la verdadera naturaleza de esta estructura oscurecedora a través de las diferentes
clasificaciones de AGN.

Objetivo General: Modelar la SED del polvo circumnuclear en dos AGN emparejados por su
luminosidad intrinseca en rayos X duros (Lis_195Kev) pero con distinta clasificacién éptica: NGC
7469 (Sy 1.5) y NGC 7319 (Sy 2). Con ello, se busca aislar el efecto de la orientacién y restringir
la geometria del material oscurecedor mediante inferencia bayesiana en el NIR/MIR, contrastando
posteriormente estos resultados con observaciones milimétricas para evaluar la naturaleza mul-
tifasica del entorno nuclear.

Objetivos Especificos:

» Extraer y aislar la SED infrarroja nuclear de ambos objetos a partir de observaciones espec-
troscopicas de alta resolucion espacial obtenidas con los instrumentos MIRI y NIRSpec del
JWST, complementando el andlisis fisico con datos del régimen milimétrico provenientes del
interferometro ALMA.

= Ajustar la SED observada mediante inferencia bayesiana empleando dos aproximaciones tedri-
cas distintas: el modelo clumpy clasico de Nenkova et al. (2008a,b) y el modelo de disco més
viento polar de Honig & Kishimoto (2017).

= Comparar estadisticamente la calidad de los ajustes y contrastar los parametros fisicos y
geométricos derivados, evaluando si las diferencias estructurales inferidas resultan coherentes
con la clasificacién optica (Seyfert 1.5 frente a Seyfert 2) y el estado de oscurecimiento de
cada galaxia.
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Capitulo 2

Datos

El analisis desarrollado en esta tesis se fundamenta principalmente en observaciones de espec-
troscopia de campo integral obtenidas por el (JWST). En particular, se emplearon datos espec-
troscépicos de alta resolucion espacial y espectral en el infrarrojo medio, capturados por el instru-
mento MIRI/MRS. Los conjuntos de datos cientificos correspondientes a la muestra analizada son
de caréacter publico y fueron obtenidos directamente desde el archivo cientifico del observatorio, el
JWST Science Archive'. Dada la considerable demanda de recursos computacionales y de memoria
que exige la ejecucién completa del pipeline del JWST, el procedimiento de reduccion de datos
personalizado que se describe a continuacién se aplicd detalladamente a un tnico espectro. Este
procedimiento sirve como caso de estudio metodoldgico para ilustrar el tratamiento de los datos.

2.1. Reduccion de Datos

La reduccién de datos del modo espectroscopico del JWST se estructura en tres pipelines
secuenciales, implementados mediante el sistema de archivos de referencia CRDS (Calibration
References Data System), que provee los archivos de calibracién necesarios para cada etapa.

El primer pipeline, Detectorl, opera sobre los datos crudos del detector, los cuales se adquieren
en forma de rampas de integracién con conteos acumulados. Este pipeline los convierte en imagenes
de tasa de conteo corregidas (countrate images), constituyendo los productos de nivel 2a.

El segundo pipeline, Spec2, toma estas imagenes y aplica las correcciones instrumentales ne-
cesarias para producir exposiciones individuales completamente calibradas (nivel 2b). Los pasos
més relevantes incluyen: la asignacion del Sistema de Coordenadas Mundial (WCS), que mapea
cada pixel del detector a coordenadas de RA, DEC y longitud de onda; la sustraccién de fondo
pixel a pixel; la correccion de flatfield, que normaliza las variaciones de sensibilidad del detector;
la sustraccién de luz parésita (straylight); la correccién de franjas de interferencia (fringe flat); y
la calibracién de flujo (PhotomStep), que convierte las tasas de conteo en unidades radiométricas
fisicas (e.g., Jy) mediante estdndares espectrofotométricos. Al final de esta etapa se construyen
cubos de datos 3D preliminares por exposicion.

El tercer pipeline, Spec3, combina todas las exposiciones calibradas en un producto final recti-
ficado, con correccion de distorsién y alineacion astrométrica. Las etapas clave comprenden la sus-
traccién del fondo maestro (Master Background Subtraction), que mejora el cociente sefial /ruido

https://jwst.esac.esa.int/archive/
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respecto a la sustraccion pixel a pixel; el ajuste de fondo residual entre exposiciones (Residual
Background Matching); y la deteccién y enmascaramiento de valores atipicos como rayos cdsmicos
(Outlier Detection), mediante comparacién de cada exposicién con un cubo combinado limpio. El
resultado es un cubo de datos compuesto 3D (nivel 3) listo para hacer ciencia.

El proceso completo se resume en la Figura 2.1.

0

(Rampas de integracidn)

I

___________ > Detectoril

!

Imagenes de tasa de conteo
corregidas (Nivel 2a)

I

CRDS |- - - > Spec?2
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Data Sustracciéon fondo pixel a pixel

Correccién de flatfield
Sustraccién de straylight
Correcciodn fringe flat
§ Calibracién de flujo (PhotomStep) )
¥
Exposiciones calibradas (Nivel 2b) /
Cubos de datos 3D preliminares

I

___________ > Spec3
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Sustraccién de fondo maestro
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Deteccién de outliers

¥
Cubo de datos compuesto 3D
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System)

~

Figura 2.1: Diagrama de flujo de los pipelines de reducciéon de datos espectroscépicos del JWST.
El sistema CRDS provee los archivos de calibracion necesarios para cada etapa transversalmente.
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2.2. Muestra y Datos Observacionales

El presente estudio emplea todas las observaciones de galaxias Seyfert de MIRI/MRS que
actualmente estédn disponibles publicamente en el archivo JWST: NGC 7319 (Early Release Ob-
servations: Program ID 2732, PI K. M. Pontoppidan; Pontoppidan et al. (2022)) y NGC 7469
(Early Release Science: Program ID 1328, PI L. Armus).

NGC 7319 alberga un AGN de tipo 2 sin evidencia de actividad de starburst (SB) Sulentic et al.
(2001). NGC 7469 es una galaxia barrada Seyfert 1 (Osterbrock & Ferland (2006)) que alberga un
SB nuclear (Davies et al. (2007); r ~ 50 — 65 pc) y estd rodeada de un anillo de SB de 1.6 kpc
(e.g., Glass (1997);Diaz-Santos et al. (2007)). Las propiedades principales de estas dos galaxias se
muestran en la Tabla 2.1.

Name Spectral z Dy, log Lis_195 kv log Nf{( T log My log Lyo  log Agaq
type Mpe)  fergs)  (em) (M) (ergs)

NGC 7319 Sy2 0.022 96.1 43.76 23,82 8.10 44.61 -1.67

NGC 7469 Syl.5 0.016 67.2 43.59 20,53 6.96 44.41 -0.72

Cuadro 2.1: Propiedades principales de las galaxias Seyfert utilizadas en este trabajo. Los tipos
espectrales, la distancia de luminosidad (Dy) y la luminosidad en rayos X (Li4_195 kev) fueron
tomados de Garcia-Bernete, 1. et al. (2022a). El resto de los pardmetros fisicos (z, Ny, Mg,
Lyo1 ¥ Agaq) provienen del BASS Survey Data Release 2 (Koss et al. 2022). Para la luminosidad
bolométrica del BASS se asume un factor de correccion Ly, = 8 X L1y 195 kev (Koss et al. 2022,
Ricci et al. 2017). Las distancias se calcularon utilizando la cosmologia Hy = 70 km s~ Mpc™1,

Q= 0,3,y Qx =0.7.
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Capitulo 3

Metodologia

En este capitulo se describe la metodologia observacional y computacional empleada para
aislar y caracterizar la emision infrarroja del ntcleo activo. El procedimiento se divide en tres
etapas fundamentales: en primer lugar, se detalla la adquisicién, procesamiento y reduccién de
las observaciones espectroscépicas obtenidas con los instrumentos MIRI y NIRSpec a bordo del
JWST. A continuacion, se expone la estrategia de extraccion espectral, justificando el uso de
un modelamiento directo del continuo para el régimen del infrarrojo medio y la identificacion de
trazadores como las bandas PAH. Finalmente, se describe la implementacién del motor de inferencia
BayesCLUMPY2, utilizado para ajustar los datos observacionales a modelos de transferencia radiativa
y asi restringir los parametros fisicos y geométricos del toro de polvo.

3.1. Espectro Nuclear

3.1.1. Conjunto de datos

Para ambas galaxias se emplearon cubos de datos calibrados (Nivel de procesamiento 3, equiva-
lente a productos de datos calibrados como resultado de la combinacién de multiples exposiciones
en un unico producto integrado.!) descargados del archivo ESA /JWST. En los dos casos el conjun-
to combina espectroscopia IFU de NIRSpec, que cubre el infrarrojo cercano, con los cuatro canales
de MIRI/MRS, que cubren el infrarrojo medio hasta ~ 28 um. La cobertura de NIRSpec difiere
entre ambos objetos por tratarse de programas observacionales distintos, lo que tiene consecuencias
sobre la resolucién espectral disponible en el infrarrojo cercano (Tabla 3.1).

La escala espacial del spaxel varfa entre cubos, desde 0,10” px~! en NIRSpec hasta 0,35” px~!
en el canal 4 de MRS, lo que debe tenerse en cuenta al definir una apertura de extracciéon comun.

3.1.2. Apertura de extraccion

El espectro nuclear de ambas galaxias se extrajo empleando una apertura circular de radio
r = 0,5”. Dicha elecciéon busca un balance 6ptimo entre dos requisitos observacionales que se
comentan a continuacion.

!Para mds informacién véase https://jwst-docs.stsci.edu/jwst-science-calibration-pipeline/
stages—-of-jwst-data-processing#gsc.tab=0
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NGC 7469 NGC 7319

Programa ERS 1328 ERO 2732

z 0,01626 0,0225

Configuraciéon NIRSpec G140H/F100LP, G235H/F170LP PRISM/CLEAR
G395H/F290LP

Resolucion NIRSpec R ~ 2700 R ~ 30-300

Cobertura NIRSpec (um) 0,95-5,2 0,60-5,3

Cubos MIRI/MRS 12 12

N° total de cubos 15 13

Cuadro 3.1: Conjunto de cubos empleado para cada objeto. Los doce cubos de MIRI/MRS co-
rresponden en ambos casos a los cuatro canales en sus tres sub-bandas (short, medium, long. Ver
Figura 1.8).

Por una parte, en NGC 7469 resulta imprescindible aislar el nticleo del anillo circumnuclear de
formacién estelar de 1,6 kpc de didmetro (r ~ 1,5”; véase Seccién 2.2), cuya emisién (dominada
por bandas PAH y lineas de baja ionizacién) contaminarfa el continuo nuclear. Una apertura de
0,5” corresponde a ~ 230 pc en NGC 7319 y ~ 160 pc a la distancia de NGC 7469, excluyendo
espacialmente dicho anillo y sus nudos de formacion estelar. En NGC 7319, que no presenta acti-
vidad de starburst apreciable, la exigencia es menos critica, pero se mantuvo la misma apertura
para garantizar la homogeneidad del analisis entre ambos objetos.

Por otra parte, aperturas significativamente menores resultarian comparables o inferiores al
ancho a media altura de la PSF (Point Spread Function) en los canales largos de MRS (FWHM ~ 1”
en el canal 4), lo que introduciria pérdidas de flujo fuertemente dependientes de la longitud de
onda y, en consecuencia, una pendiente espuria en el continuo.

La adecuacién de la apertura se verificé construyendo, para cada cubo, la imagen colapsada
espectralmente y superponiendo la apertura en coordenadas fisicas comunes (Figuras 3.1 y 3.2).
Este control confirma que el centro de extraccion coincide con el nticleo en la totalidad de los cubos
de ambos objetos, y que las estructuras circundantes aparecen en posiciones relativas consistentes
entre canales, descartando centrados espurios sobre maximos secundarios. En NGC 7469 se aprecia
ademds que el anillo de formacién estelar y sus regiones individuales quedan fuera de la apertura.

3.1.3. Procedimiento de extraccion

Para cada cubo se aplico el siguiente procedimiento:

1. Enmascarado de véxeles (pixeles volumétricos) defectuosos. Se anularon todos los
elementos marcados como DO_NOT_USE (bit 0) en la extensién DQ, propagando el enmascarado
a la extension de errores.

2. Determinacién del centro. El cubo se colapsé espectralmente y el centro de la apertura
se fij6 en el méaximo de la imagen resultante.

3. Integracion de la apertura. El flujo se obtuvo sumando los spaxels contenidos en la
apertura y convirtiendo de intensidad superficial a densidad de flujo mediante el angulo

35



Gl40 (0.10"p) 9235 {0.10%px) 0385 (0.10%px} chlshart (G.13%px) chi-medium (0.13%px)

3 3
24 2
14 1
1 o
14 -1
24 -2
-3 4 . -3
i =2 -1 o 1 & 3 -

chi-lang 0,13%px)

4 arcsec
=

3 =2 =1 a 1 2

ch2-snhort {0,

o 1

- 3 o3 4
ediurm (0.17"px)
3 3
2 z
1 1
a i
-1 g
2 =
3 , 3
- 1 2z 3 =

3 -3 =2 =1 ] 1 2 3
)

ch3-short

3

4 arcsec

a 3 -2 -1 o 1 2 3
chd-short [0.35%px) chd-medium {3.35%px)

3 3
2 2
1 1
] 0
1 1
-2 2
3 . . . 3 :
3 -3 -2 -1 0 1 2 3 -3 -2 -1 0 1 2 3 -3 -2 -1 0 1 2

4 arcsec A arcsec & arcsec A arcsec A arcsec

i
i
3 -2 -1

A arcsec

w

Figura 3.1: Verificacién de la apertura de extracciéon en NGC 7469. Cada panel muestra uno de
los quince cubos colapsados espectralmente, en coordenadas de desplazamiento angular respecto
al centro de extraccion, determinado independientemente en cada cubo como el maximo de la
emision colapsada. El circulo cian indica la apertura circular de » = 0,5”7 empleada y la cruz
senala su centro. El valor entre paréntesis en cada titulo corresponde a la escala espacial del spaxel
del cubo respectivo, obtenida de su WCS. La consistencia de las estructuras circundantes entre
paneles confirma que el centrado es correcto en la totalidad de los cubos. En las configuraciones
de NIRSpec y en los canales cortos de MIRI/MRS se resuelven los nudos de formacion estelar del
anillo circumnuclear, a ~ 1-1,5” del nticleo, que quedan excluidos de la apertura. En el canal 4,
en cambio, el FWHM de la PSF excede el radio de la apertura y la emisién nuclear se extiende
mas alld de esta (véase Seccién 5.7).

solido del spaxel, Q = (A6)?, con Af obtenido del WCS de cada cubo:

F, [mJy] = Z L [MJyst™] - Q[st] - 10° (3.1)

4. Propagaciéon de incertidumbres. Las incertidumbres se propagaron en cuadratura sobre
los spaxels de la apertura, asumiendo independencia entre ellos.

5. Eje espectral. Se construyé a partir del WCS del cubo. En los cubos que incluyen una
tabla explicita de longitudes de onda (WCS-TABLE) la cual se ley6 directamente, en lugar
de reconstruir una grilla lineal a partir de las palabras clave CRVAL3 y CDELT3. Esta tultima
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Figura 3.2: Verificacién de la apertura de extraccion en NGC 7319, en el mismo formato que
la Figura 3.1: 13 cubos colapsados espectralmente, en coordenadas de desplazamiento angular
respecto al centro de extraccién, con la apertura de r = 0,5” superpuesta en cian y la escala
espacial del spaxel indicada entre paréntesis. A diferencia de NGC 7469, el entorno del nticleo no
presenta estructura circumnuclear brillante, consistente con la ausencia de actividad de starburst
en este objeto, de modo que la apertura no requiere excluir emisiéon extendida contaminante. Se
observa nuevamente que en el canal 4 la emision nuclear se extiende mas alla de la apertura debido
al ensanchamiento de la PSF. El bandeado diagonal tenue apreciable en el fondo de algunos paneles
del canal 1 corresponde a residuos de bajo nivel del procesamiento, dos 6rdenes de magnitud por
debajo de la emisiéon nuclear, sin efecto sobre la extraccion.

precaucion es relevante para el cubo PRISM de NGC 7319, cuya dispersion es intrinsecamente
no lineal.

Todos los espectros se corrigieron por redshift, quedando en el marco en reposo.

3.1.4. Correccion de fringing residual

Los espectros de MIRI/MRS presentan patrones de interferencia (fringing) originados en las
superficies del detector y en el dicroico?, que se manifiestan como ondulaciones cuasi-sinusoidales
del continuo, con amplitud creciente hacia longitudes de onda largas. La correccion aplicada por

2Filtro que separa la luz por longitud de onda.
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el pipeline en el espacio del detector deja un residuo apreciable en los cubos reconstruidos, parti-
cularmente en el canal 4.

Se empled la correccion de fringing residual unidimensional implementada en el paquete oficial
jwst (jwst.residual fringe.utils.fit residual fringes_1d, en adelante 7fld), que ajusta y
sustrae las componentes sinusoidales del patrén sobre el espectro ya extraido (Gasman et al., 2023).
La correccién se aplicé individualmente a cada sub-banda de MRS, antes de cualquier escalado
o combinacién, indicando en cada caso el canal correspondiente. Los espectros de NIRSpec no
requieren esta correccién.

En el canal 4 de ambos objetos, una tinica pasada dejaba un residuo sinusoidal detectable por
inspeccién visual, atribuible a la componente asociada al dicroico, cuyo periodo es més largo; en
dichas sub-bandas se aplicé una segunda pasada del mismo algoritmo. En NGC 7469 se aplico
igualmente una segunda pasada a la sub-banda ch3-short. El procedimiento se limité deliberada-
mente a dos iteraciones: al tratarse de un ajuste de funciones sinusoidales, iteraciones adicionales
aumentan el riesgo de absorber estructura espectral real de baja amplitud. Se verifico, por compa-
racién directa de los espectros antes y después de cada pasada, que los perfiles de las bandas PAH
y de las lineas de emisiéon permanecieran inalterados.

En una sub-banda del canal 3 de NGC 7319 el ajuste no convergio, debido a la presencia de
una linea de emision intensa dentro de la ventana de ajuste. En ese caso la linea se interpold
temporalmente, se ajusto el fringing sobre el continuo resultante y se restituyo la linea original
sobre el continuo ya corregido.

3.1.5. Escalado y unién de las bandas

Las diferencias de apertura efectiva, de pérdidas por PSF y de calibracién absoluta entre canales
producen discontinuidades de flujo en las regiones de solapamiento. Estas se corrigieron mediante
un escalado multiplicativo secuencial: tomando la banda de longitud de onda mas corta como
referencia, cada banda sucesiva se escald por el factor

evaluado en la regién de solapamiento tras descartar un 5% del rango en cada extremo, con el fin
de evitar los bordes de banda, donde la respuesta instrumental decae y la calibracion es menos
fiable. El espectro de referencia se interpolé a la grilla del espectro a escalar, y el uso de la mediana
confiere robustez frente a lineas de emisién y valores atipicos dentro del solapamiento. El escalado
se calcula sobre los espectros completos, antes de cualquier recorte de bordes, de modo de preservar
la maxima extensién del solapamiento.

Los factores obtenidos resultaron estables y consistentes entre bandas adyacentes en ambos
objetos: k ~ 1,006-1,016 entre gratings (rejillas) de NIRSpec y k ~ 1,15-1,18 en la transicién
NIRSpec—MIRI y entre sub-bandas de MRS en NGC 7469; k£ ~ 1,05-1,20 en NGC 7319. La
regularidad de estos valores indica que el patron de pérdida de flujo varia suavemente con la
longitud de onda y que el anclaje relativo entre bandas es fiable; factores erraticos habrian senalado
un problema de centrado o de solapamiento insuficiente.

Los espectros escalados se combinaron sobre una grilla comun de longitud de onda, con paso
igual al menor de los pasos medianos de las bandas individuales. Cada espectro se interpold a dicha
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grilla y la combinacion se realizé6 mediante un promedio ponderado por el inverso de la varianza,

F(A)IM, wi = — (3.3)

> w 2

con incertidumbre resultante o(\) = (3, w;)71/2, el estimador de minima varianza para medidas
independientes. En las regiones de solapamiento este esquema pondera naturalmente a favor de la
banda con mayor relacién senal-ruido.

3.1.6. Correccion de defectos localizados

La inspeccion de las sub-bandas por separado en las regiones de solapamiento revelé un niimero
reducido de defectos no atribuibles a emisién fisica, identificables por estar presentes en una unica
sub-banda mientras la banda contigua cubria la misma regién sin anomalia. En NGC 7469 se
identificaron una depresién estrecha en 11,66 pum, presente solo en el extremo rojo de ch2-long
(banda que en consecuencia se truncé en 11,60 um, quedando la regién cubierta por ch3-short),
y un artefacto puntual en 12,085-12,145 pum en ch3-short, que se enmascard directamente. En
NGC 7319 se identificé un artefacto en el ultimo canal del cubo PRISM, que se eliminé truncando
dicho espectro en 5,29 pum, ademas de dos valores discrepantes de 1-2 pixeles en el canal 4. Todas
estas intervenciones se aplicaron después del escalado y antes de la combinacion, y quedaron
documentadas explicitamente; no se aplicé ninguna correccién adicional no justificada por este
diagnostico.

De los espectros combinados se descartaron finalmente:

= Los Brechas entre detectores de NIRSpec en NGC 7469, intrinsecos a las configuraciones
de alta resolucién, que dividen cada grating entre los detectores NRS1 y NRS2: 1,408-1,486,

2,360-2,491 y 3,983-4,205 pm en marco observado. La configuracién PRISM de NGC 7319
emplea un tnico detector y no presenta estas brechas (Boker et al. (2022)).

» Kl extremo rojo del canal 4 mas alla de 27,5 um, donde la sensibilidad del MRS decae
abruptamente, el fondo térmico del telescopio domina y la calibracién de flujo es menos fiable.
Este recorte no elimina ninguna caracteristica espectral de interés ya que la linea mas roja
empleada en el analisis es [O IV] 25,89 pym.

3.1.7. Verificacion del espectro

La calidad y consistencia de los espectros finales se verifico mediante tres controles indepen-
dientes.

Posicién de las lineas de emision. Todas las transiciones identificadas aparecen en las lon-
gitudes de onda esperadas (Figura 3.3) para los redshifts adoptados, validando simultdneamente la
calibracién en longitud de onda y el valor de z. En NGC 7469 esta verificacién fue confirmada de
forma independiente por el ajuste espectral (Seccién 3.2), que arroja un desplazamiento residual
de velocidad de ~ 7 km s~!. En NGC 7319, la posicién de Paa en el espectro de PRISM confirma
adicionalmente la calibracion del eje espectral en el infrarrojo cercano.
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Continuidad a través de las uniones de banda. El continuo cruza las transiciones Ch1|Ch2,
Ch2|Ch3 y Ch3|Ch4, asi como la unién NIRSpec—MIRI, sin escalones detectables.

Contribucion del fondo. Se evalud la sustraccién de fondo mediante un anillo concéntrico
a la apertura (radios interno y externo de 1,2” y 1,8”), comparando el espectro resultante con el
no sustraido. La prueba se realizé sobre NGC 7319, por ser el objeto con el continuo nuclear mas
débil y, por tanto, aquel en que la contribucion relativa del fondo es mayor. La diferencia resulté
inferior al 0,3 % en el infrarrojo medio y al 1,5% en el extremo del canal 4, muy por debajo de la
incertidumbre de calibracién absoluta. Dado que en el canal 4 el anillo contiene alas de la PSF de
la propia fuente (de modo que la sustraccién eliminaria flujo del objeto), se opté por no aplicar la
correccion, dejando documentada la verificacion. Siendo el nicleo de NGC 7469 sustancialmente
mas brillante, la contribucién relativa del fondo es alli atin menor.

3.1.8. Limitaciones de la extraccion

La apertura empleada no aisla el toro de polvo, cuya escala fisica es de unos pocos parsecs, es
decir, entre dos y tres 6rdenes de magnitud menor que la regién muestreada. Los espectros extraidos
contienen, ademas de la emisién del toro, contribucién del polvo circumnuclear calentado por el
AGN, emisién difusa del disco galactico y, en el caso de NGC 7469, formacién estelar nuclear
(r ~ 50-65 pc; Davies et al., 2004; Davies et al., 2007). La separacién de estas componentes se
aborda mediante la descomposicion espectral descrita en la Seccion 3.2.

Adicionalmente, en el canal 4 de MRS el FWHM de la PSF excede el radio de la apertura, de
modo que una fraccion creciente con la longitud de onda del flujo de la fuente puntual queda fuera
de ella. Esta pérdida es absorbida parcialmente por el escalado relativo entre bandas (Seccién 3.1.5),
pero implica que los espectros no estan corregidos por apertura en sentido absoluto. Por esta razén,
el andlisis posterior se apoya en la <formas del continuo mas que en su normalizacién vertical,
que en BayesCLUMPY2 es en todo caso absorbida por el factor de normalizacién vertical (shift),
ajustado como parametro libre (véase Seccién 3.3).

3.2. Extraccion Espectral

El espectro nuclear construido en la seccién anterior (Figura 3.3) no constituye una entrada
valida para los modelos de toro: contiene emision de bandas PAH y de polvo frio del medio interes-
telar de la galaxia anfitriona, componentes que los modelos clumpy no producen por construccion,
y cuya inclusién sesga sistematicamente los parametros inferidos. Resulta por tanto necesaria una
etapa intermedia de descomposicién que aisle la emision térmica del polvo calentado por el AGN.

3.2.1. Enmascarado de lineas de emision

Previo al ajuste del continuo se enmascararon las lineas de emisién identificadas en cada espec-
tro. La motivacién es evitar el acoplamiento entre el modelo de linea y el modelo de continuo: dado
que ambos se ajustan simultaneamente y compiten por el mismo flujo en cada ventana espectral,
cualquier imperfeccion en el perfil de linea se transfiere al continuo local. Este efecto es tanto mas
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Figura 3.3: Espectros nucleares combinados NIRSpec+MIRI extraidos con una apertura de r =
0,5”, para NGC 7469 (panel superior) y NGC 7319 (panel inferior), en marco reposo. La banda
sombreada indica la incertidumbre de 1o. Las lineas verticales senalan las posiciones esperadas, al
redshift de cada objeto, de las lineas i6nicas de estructura fina (verde), las transiciones rotacionales
de Hy (violeta), las lineas del infrarrojo cercano (naranja) y las bandas PAH (rojo) més prominentes
del espectro. Nétese la mayor profundidad de la absorcién de silicatos en ~ 9,7 yum y la mayor
intensidad relativa de las lineas de alta ionizacion en NGC 7319, consistentes con su clasificacién
como AGN de tipo 2 sin formacién estelar nuclear. Nétese también la diferencia de un factor ~ 20
en el nivel de flujo entre ambos objetos, atribuible a la mayor distancia de NGC 7319 (factor ~ 2),
a la anisotropia de la emision infrarroja asociada a su mayor oscurecimiento (log Ny = 23,82 frente
a 20,53) y a la contribucién adicional del starburst nuclear en NGC 7469, pese a que NGC 7319
posee una luminosidad intrinseca en rayos X duros ligeramente superior (Tabla 2.1)
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importante cuanto mayor es el contraste linea/continuo, y resulta particularmente relevante en
NGC 7319, donde las lineas de alta ionizacion alcanzan varias veces el nivel del continuo.

Los anchos de las ventanas se determinaron empiricamente mediante inspeccion individual de
las lineas mas intensas en cada espectro, verificando en cada caso que la ventana contuviera el
perfil completo, incluidas sus alas, sin extenderse innecesariamente sobre el continuo adyacente.
Los valores adoptados fueron:

» +600 km s~! para lineas estrechas;

» +2500 km s™! para las lineas coronales y de alta ionizacién ([S IV], [Ne V], [Ne III], [O
IV], [Ne VI]), que presentan alas azules posiblemente asociadas a un outflow, por inspeccién
individual;

» +4500 km s~! para las lineas de recombinacién con componente ancha procedente de la BLR.
Este tltimo caso aplica unicamente a NGC 7469: al tratarse NGC 7319 de un AGN de tipo
2, sus lineas de recombinacion no presentan componente ancha detectable.

En el espectro PRISM de NGC 7319 las ventanas del infrarrojo cercano se definieron en cambio
como intervalos fijos en longitud de onda, dimensionados segin la resolucién instrumental local,
dado que a R ~ 100-300 el ancho observado de las lineas estd determinado por el instrumento y
no por la cinematica del gas.

Las bandas PAH no se enmascararon, por formar parte del continuo a modelar y ser ajustadas
explicitamente por ambos cédigos. El enmascarado elimina ~ 3,7% de los puntos espectrales
en NGC 7469 y ~ 7% en NGC 7319, donde el mayor ntimero de lineas coronales detectadas
(consistente con su naturaleza de AGN de tipo 2 sin formacién estelar nuclear) requiere un conjunto
méas extenso de ventanas.

Los espectros enmascarados se exportaron en densidad de flujo (Jy) y en marco de reposo,
restringidos a At > 1,5 pm, rango de validez comun a ambos cédigos de ajuste. Ambos codigos
recibieron exactamente el mismo archivo por objeto, de modo que la comparacion entre ellos no
estd afectada por diferencias de rango, muestreo o preprocesado.

3.2.2. Descomposicién del continuo con SPIRIT

Para la extraccién del continuo se empleé SPIRIT (SPectral InfraRed Inference Tool; Donnan
et al. 2024%), que adopta una aproximacién no paramétrica: en lugar de un nimero fijo de compo-
nentes, ajusta una distribucién bidimensional de polvo W(T', 79 g) sobre una grilla de temperaturas
(35-1500 K) y profundidades 6pticas, regularizada por un término de suavidad, junto con bandas
PAH, lineas y continuo estelar. Su formulacién admite extincion diferencial, es decir, que compo-
nentes a distinta temperatura sufran distinta atenuacién, lo que resulta especialmente pertinente
en nucleos oscurecidos.

Los ajustes se obtuvieron con geometria de polvo diferencial, emisividad fisica que incluye
silicatos y el método de optimizacion rapida, restringiendo el espectro a At > 1,5 pum, rango de
validez del modelo. La Figura 3.4 muestra el ajuste obtenido para NGC 7469 y NGC 7319.

3https://github.com/FergusDonnan/SPIRIT
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Figura 3.4: Ajustes del continuo obtenidos con SPIRIT mediante el método de optimizacién rapida
para NGC 7469 (panel superior) y NGC 7319 (panel inferior). En NGC 7319 la descomposicién
resulta consistente con las propiedades del objeto: el continuo estelar contribuye de forma apreciable
unicamente por debajo de ~ 4 pm, mientras que el continuo de polvo domina el resto del rango
espectral. En NGC 7469, en cambio, el modelo subestima sistematicamente el continuo observado
por debajo de ~ 4 pum: el ajuste atribuye esa regién mayoritariamente a emisién estelar en lugar de
a polvo caliente, atribucion dificilmente compatible con la contribucion conocida del cimulo estelar
nuclear de este objeto (Davies et al., 2004). Esta discrepancia motiva la comparacién sistemética

entre ambos cédigos presentada en la Seccién 3.2.4.
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3.2.3. Descomposicion del continuo con CAFE

Se emples el codigo CAFE (Continuum And Feature Extraction; Diaz-Santos et al. (2025)?), en
su version adaptada a espectros de JWST, que ajusta simultaneamente un continuo compuesto por
componentes de polvo a distintas temperaturas caracteristicas, un continuo estelar, una componen-
te de starburst y un continuo de disco de acrecién; bandas PAH mediante perfiles de Drude; lineas
de emisién mediante perfiles gaussianos; y extincion, con profundidades 6pticas independientes por
componente.

Dado que los espectros se proporcionaron ya en marco de reposo, el redshift se fijo en z = 0
para evitar una doble correccion.

Esta descomposicion se aplicé inicamente a NGC 7469 debido a la desviacién sistemética bajo
~ 4 pm del ajuste de SPIRIT. Para esta galaxia, la descomposicién asigna la mayor parte del
continuo entre 1,5 y 5 um a una componente de polvo caliente a ~ 950 K, consistente con polvo
proximo a la temperatura de sublimacién y por tanto con las regiones internas del toro, mientras
que una componente tibia a ~ 170 K domina el infrarrojo medio y una componente fria a ~ 64 K
controla el extremo rojo del espectro (Figura 3.5).

La principal ventaja de CAFE para los objetivos de este trabajo reside en que sus componentes
estan etiquetadas fisicamente, lo que permite aislar la emisién atribuible al polvo calentado por el
AGN vy separarla de la emisién del medio interestelar de la galaxia anfitriona.

3.2.4. Comparacion de ambas descomposiciones

La comparacion entre ambos cédigos se realizé evaluando los dos modelos sobre los mismos
puntos espectrales y calculando el residuo fraccional y su RMS (Figura 3.6). En NGC 7469 se
obtiene un RMS de 1,92 % para CAFE y de 3,15 % para SPIRIT. La diferencia no es uniforme en
longitud de onda: mientras ambos modelos reproducen el infrarrojo medio de forma comparable,
el ajuste de SPIRIT presenta una desviacién sistematica por debajo de ~ 4 pum, donde el modelo
subestima el continuo observado. Esta regién corresponde precisamente al intervalo en que la
emision de polvo caliente, el continuo estelar y el continuo del disco de acrecién son mutuamente
degenerados: el ajuste rapido de SPIRIT atribuye una fraccién considerable de dicho continuo a
la componente estelar, mientras que CAFE lo asigna mayoritariamente a polvo a ~ 950 K. Dado
que NGC 7469 alberga un ctimulo estelar nuclear que aporta sélo 20-30 % de la luz en banda K
(Davies et al., 2004), la atribucién de CAFE resulta méas consistente con las propiedades conocidas
del objeto, y es la que se adopta para construir la SED del polvo asociado al AGN.

En consecuencia, y atendiendo a la naturaleza de cada objeto, la SED asociada al AGN se
derivé de la descomposicién de CAFE en NGC 7469 (por ser el tnico de los dos cédigos que
etiqueta explicitamente las componentes y permite excluir el polvo frio de la galaxia anfitriona)
y de la descomposicion de SPIRIT en NGC 7319, donde la sustraccién de la componente estelar
al continuo total proporciona directamente la emisién de polvo, sin contaminacién apreciable del
medio interestelar dentro de la apertura.

‘https://github.com/GOALS-survey/CAFE
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Figura 3.5: Descomposiciéon del continuo nuclear de NGC 7469 obtenida con CAFE. El panel
superior muestra el espectro observado con las lineas de emisién enmascaradas (puntos negros), el
modelo total (verde azulado) y las componentes individuales del continuo: polvo caliente (~ 950
K), tibio (~ 170 K) y frio (~ 64 K), junto con las componentes de starburst, bandas PAH y lineas
residuales. La curva puntueada gris, referida al eje vertical derecho, indica la fracciéon de flujo
transmitida tras la extincién para las compinentes del polvo tibio, PAH y lineas de emisién; los
minimos en ~ 9,7 y ~ 18 pum corresponden a la banda de extincion de silicatos. El panel inferior
muestra los residuos fraccionales del ajuste, contenidos mayoritariamente dentro de 45 %. Notese
la transicién entre las componentes de polvo: la componente caliente domina el continuo entre 1,5
y ~ 5 pm, la tibia el infrarrojo medio, y la fria el extremo rojo del espectro.

3.2.5. Construccién de la SED del polvo calentado por el AGN

A partir de la descomposicion de CAFE para NGC 7469 (Figura 3.5) se construyeron las
distribuciones espectrales de energia que constituyen la entrada de BayesCLUMPY2. Se consideraron
tres combinaciones de componentes, correspondientes a distintas hipdtesis sobre la extension del
polvo atribuible al AGN:

» HOT: tinicamente la componente de polvo caliente (~ 950 K), que traza el material préximo
a la temperatura de sublimacién en las regiones internas del toro. Constituye la hipétesis mas
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Figura 3.6: Comparacién de las descomposiciones del continuo de NGC 7469 obtenidas con CAFE
(izquierda) y SPIRIT (derecha). Los paneles superiores muestran el espectro observado con las
lineas enmascaradas (puntos negros) junto al modelo total de cada cédigo (rojo); los paneles
inferiores presentan los residuos fraccionales, con el RMS correspondiente indicado en cada caso.
Ambos modelos fueron evaluados sobre los mismos puntos espectrales, a partir del mismo archivo
de entrada, de modo que la comparacion no esta afectada por diferencias de rango, muestreo o
preprocesado. Mientras ambos cédigos reproducen el infrarrojo medio de forma comparable, el
modelo de SPIRIT presenta una desviacion sistematica por debajo de ~ 4 ym, donde subestima

el continuo observado.

restrictiva.

» HOT+WARM: incluye ademds la componente tibia (~ 170 K), asociada a material cir-
cumnuclear a escalas de decenas de parsecs.

» HOT+WARM+4COOL: incorpora asimismo la componente fria (64 K). Su inclusién res-
ponde a que la descomposicion no identifica ninguna otra fuente de emisiéon apreciable en el
MIR lejano dentro de la apertura. Como se logra apreciar en la Figura 3.7, al excluir esta
componente fria la SED resultante queda un factor ~ 5 por debajo del continuo observado a
25 pm, mientras que al incorporarla ambas curvas resultan practicamente coincidentes mas
alla de 15 pum: la suma de las tres componentes de polvo reproduce por si sola la totalidad del
continuo en ese rango, siendo despreciable la contribucion de las componentes que el ajuste
asigna explicitamente a la galaxia anfitriona. Prescindir de la componente fria supondria,
por tanto, descartar la mayor parte del flujo observado a A 2 20 pm sin poder atribuirlo a
un mecanismo de calentamiento alternativo identificado.

Se verificé que la inclusién de la componente fria mejora sustancialmente la reproduccion del
infrarrojo medio por parte de los modelos de toro. No obstante, dado que los modelos clumpy
pueden generar emision a longitudes de onda largas incrementando la extension radial del toro,

46



100 -

—— Continuo total _—

—— Polvo AGN (hot+wrm) //-/’
/'/'
///
_/// V\\
e
>107" 4 w /ﬂ
//
=2
1072 p
1 d
2x10° 3x10° 4x10° 6 x 10° 10t 2 x 10! 3x10*
um (rest)
, | — Continuo total r",,«f*—_
1079 —— Polvo AGN (hot+wrm+cool) /
> 107! 1 ﬁ/
//
=2
1072 p
1 d
2x10° 3x10° 4x10° 6 x 10° 10t 2 x 10! 3x10*

um (rest)

Figura 3.7: Distribuciones espectrales de energia del polvo asociado al AGN de NGC 7469, cons-
truidas a partir de la descomposicién de CAFE (Figura 3.5) y bineadas a ~ 60 puntos espaciados
logaritmicamente. En rojo se muestra la SED adoptada como entrada de BayesCLUMPY2 y en gris
el continuo total del ajuste, correspondiente a la suma de todas las componentes. El panel supe-
rior corresponde a la combinaciéon HOT+WARM vy el inferior a HOT+WARM-+COOL. Ambas
combinaciones son equivalentes por debajo de ~ 7 pum, donde domina el polvo caliente, y difieren
progresivamente hacia el rojo: excluyendo la componente fria, la SED del AGN queda un factor
~ 5 por debajo del continuo observado a 25 pum, mientras que al incluirla ambas curvas resultan
practicamente coincidentes mas alld de ~ 15 um. Esto indica que, dentro de la apertura de extrac-
cién, el continuo del infrarrojo medio lejano es reproducido esencialmente en su totalidad por las
componentes de polvo.

47




la calidad del ajuste por si sola no constituye evidencia concluyente de la atribucion; el control
pertinente es la distribucién posterior del parametro Y, cuya convergencia dentro del rango de la
grilla se examina en el Capitulo 4.

En el caso de NGC 7319, la SED del polvo se obtuvo de la descomposiciéon de SPIRIT (Figu-
ra 3.4), sustrayendo la componente estelar al continuo total. Al no presentar este objeto formacién
estelar nuclear ni contribucién apreciable del medio interestelar dentro de la apertura, dicha sus-
traccién proporciona directamente la emisién de polvo asociada al AGN, sin requerir la separacion
por componentes de temperatura descrita para NGC 7469.

En ningun caso se incluyeron las bandas PAH ni las lineas de emisién, ausentes por construccion
en los modelos de toro. La comparacion entre los resultados obtenidos con las tres combinaciones
proporciona una estimacion directa de la incertidumbre sistematica asociada a la descomposicién
del continuo.

3.3. Modelamiento del toro de polvo con BayesCLUMPY?2

Para el modelamiento de la SED nuclear se empleé el cédigo BayesCLUMPY2 (Asensio Ramos
& Ramos Almeida, 2009). Esta herramienta implementa un marco de inferencia bayesiana que
permite contrastar las observaciones con diferentes bibliotecas de modelos de polvo circumnuclear.
A diferencia de un ajuste tradicional de minimos cuadrados, la inferencia bayesiana no aborda el
problema como la bisqueda de un tinico conjunto de pardmetros éptimos, sino como la determina-
cion de la distribucion de probabilidad posterior de cada parametro. Esto se logra combinando la
informacién empirica que aportan los datos con el conocimiento a priori sobre el comportamiento
fisico del sistema.

En este trabajo, el analisis se llevd a cabo evaluando dos familias de modelos geométricos
distintos integrados en el cédigo:

Por un lado, se utiliz6 el modelo clumpy clasico de Nenkova et al. (2008a,b). Este modelo
describe el entorno nuclear del AGN como una distribucién toroidal de cimulos de polvo discretos,
parametrizada por seis variables fisicas libres: el angulo de apertura del toro (¢), la extension
radial del toro (Y = R/ Rsup), €l niimero de nubes interceptadas a lo largo de la linea de visién
ecuatorial (Ng), el indice de la distribucién radial de densidad (¢), la profundidad éptica de cada
nube individual en la banda V (7/) y el angulo de inclinacién de la linea de visién (7).

Por otro lado, se implement6 el modelo de discotviento polar (CAT3D-WIND) desarrollado
por Honig & Kishimoto (2017). Esta geometria incorpora explicitamente un outflow polvoriento,
motivado por las observaciones interferométricas en el infrarrojo medio que revelan emisién exten-
dida en direccién polar. Su parametrizacion describe tanto la componente ecuatorial como la del
viento mediante las siguientes variables: el indice de la distribucién radial de nubes en el disco (a),
la escala de altura geométrica del disco (h), la razén entre la emisién térmica del viento y la del
disco (fwa), €l semidngulo de apertura del viento (6,,), la anchura angular del viento en torno a
la superficie del cono (6, ), el indice de la distribucién radial del viento (a,), el radio externo del
sistema (R,y¢) v el angulo de inclinacion de la linea de visién (7).

Adicionalmente, los ajustes en BayesCLUMPY2 permiten incorporar parametros globales como
la extincién de apantallamiento en la linea de visién (Ay ) y un factor de desplazamiento vertical
(shift) para ajustar la normalizacién del flujo.

Para explorar este complejo espacio paramétrico, el codigo utiliza el algoritmo de Cadenas de
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Markov Monte Carlo (MCMC). El resultado de este proceso son las distribuciones de probabilidad
posteriores marginalizadas para cada parametro. Con esto, no solo es posible extraer los valores
més probables (como la mediana o la moda) para definir la geometria del material, sino también
cuantificar de forma rigurosa sus intervalos de confianza estadisticos y caracterizar las posibles
degeneraciones entre las distintas variables fisicas.

3.3.1. Comparacion de Modelos: Evidencia Bayesiana

El algoritmo de nested sampling (Skilling (2004)) implementado en nestle proporciona, adema&s
de las distribuciones posteriores, una estimaciéon de la evidencia bayesiana

7 = / L£(6) 7(6) do (3.4)

donde 0, L(0) y w(#) son el vector de pardmetros del modelo, la funcién de verosimilitud y la
distribucion a priori, respectivamente. Es decir, la verosimilitud marginalizada sobre todo el espacio
de parametros. Entonces, la comparacién entre dos modelos ajustados a un mismo conjunto de
datos se realiza mediante el factor de Bayes B1y = Z;/Z5, que bajo la hipétesis de igual probabilidad
a priori para ambos modelos equivale al cociente de sus probabilidades posteriores. En la practica
se trabaja con Alog Z = log Z; — log Z,.

Adoptamos la escala de interpretacién de Jeffreys (Tabla 3.2), donde valores de |Alog Z] < 1 se
considera no concluyente, entre 1 y 2.5 indican evidencia débil, entre 2.5 y 5 evidencia moderada,
y por encima de 5 evidencia fuerte a favor del modelo con mayor evidencia.

Hay dos propiedades que cabe destacar de este criterio. En primer lugar, la evidencia penaliza
de forma automatica la complejidad del modelo: un modelo con mas pardametros distribuye su
densidad de probabilidad a priori sobre un volumen mayor, de modo que solo resulta favorecido
si la mejora en el ajuste compensa dilucion. Por lo tanto, no es necesario introducir términos
de penalizacion adicionales. En segundo lugar, el factor de Bayes solo es interpretable si ambos
modelos se han ajustado a datos idénticos. En este trabajo, cada par de ajustes emplea el mismo
archivo de entrada, con el mismo bineado y el mismo esquema de incertidumbres.

Cuadro 3.2: Escala empirica para evaluar la fuerza de la evidencia al comparar dos modelos, M
frente a M, (la llamada <escala de Jeffreyss). Los valores umbrales se establecen empiricamente
y ocurren para valores del logaritmo del factor de Bayes de |In By;| = 1,0, 2,5 y 5,0. La columna
del extremo derecho indica nuestra convencion para denotar los diferentes niveles de evidencia por
encima de estos umbrales. La columna de probabilidad se refiere a la probabilidad a posteriori
del modelo favorecido, asumiendo distribuciones a priori no informativas para los dos modelos en
competencia, es decir, p(Mg) = p(M;) = 1/2 y que ambos modelos agotan el espacio de modelos,
p(Mold) + p(M;]d) = 1. Extraido de Trotta (2008).

|In By;| Razoén (Odds) Probabilidad Fuerza de la evidencia

<10 <3:1 < 0,750 No concluyente

1,0 ~3:1 0,750 Evidencia débil

2,5 ~12:1 0,923 Evidencia moderada
5,0 ~ 150 :1 0,993 Evidencia fuerte
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Capitulo 4

Resultados

En este capitulo presentamos los resultados de los ajustes realizados con BayesCLUMPY2 para
NGC 7319 y NGC 7469. Para cada galaxia se ajustaron ambos modelos de toro: el modelo clumpy
de Nenkova et al. (2008a) y el modelo de disco+viento CAT3D-WIND de Hoénig & Kishimoto
(2017) de modo que la eleccién entre ellos se realiza a posteriori mediante la evidencia bayesiana
y no de forma previa.

En ambos casos el continuo de polvo se obtuvo de la descomposicion espectral descrita en la
metodologia, se llevé al sistema en reposo (pardmetro fijo z = 0) y se rebiné logaritmicamente a
~ 60 puntos antes de realizar el ajuste. El muestreo se realizé con el algoritmo nested sampling
implementado en nestle.

4.1. NGC 7469

A continuacién se muestran los resultados obtenidos para cada modelo:

4.1.1. Modelo Nenkova

El ajuste converge a una solucién bien definida, con una evidencia logZ = —30,35 y un
X% = 26,9 para 8 pardametros libres, es decir x?/dof = 0,54. La Figura 4.1 muestra que el modelo
reproduce el continuo observado en todo el rango 1,6-26,5 um. Un valor de x?/dof apreciablemente
menor que la unidad indica que las incertidumbres asignadas al espectro de entrada son conser-
vadoras, lo que se traduce en intervalos de confianza mas amplios para los pardmetros (véase la
Seccién 5.7).

Los parametros que describen la distribucién de nubes estan bien constrenidos y sus distribucio-
nes posteriores presentan un unico maximo, es decir, estan bien definidas. (Figura 5.1, Tabla 4.1).

. - . 7,2 [ . 3,2
Ademas, obtenemos una extension radial Y = 38,6’:6’0, un angulo de apertura toroidal o = 40,8J_r2’8

’ , . - . 2.5 . .
deg y un nimero de nubes en la linea ecuatorial de vision Ny = 9,51“1’9, todos ellos en el interior

de la grilla de modelos.

Uno de los resultados méas destacables de este ajuste en la inclinacion, ¢ = 5,4i§;2 deg, que situa
al toro en una configuracién vista practicamente de frente. El posterior correspondiente (Figura
5.1) es notablemente asimétrico y se acumula contra el limite inferior del rango permitido, de modo
que el valor debe interpretarse como una cota superior (i < 10 deg) en vez de una medida. Esta
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orientacién es la esperable para un AGN de tipo 1, en el que la linea de vision no se ve afectada
por el material oscurecedor como bien vimos en la Seccion 1.5.

Junto a la inclinacién, otros tres parametros se acumulan contra los limites de la grilla: el
indice de distribucion radial ¢ = O,O5J_r8:(1)411 que satura su valor minimo, la profundidad éptica de
las nubes 7y = 134,822:; tiende al maximo permitido de 150, y la extinciéon de apantallamiento
Ay = 4,76J_r8:;; también muestra una tendencia al maximo de 5 impuesto por el ajuste. En el caso
de ¢ — 0 corresponde a una distribucién radial de nubes practicamente uniforme, poco habitual
en ajustes de este tipo. La acumulacion simultanea de varios parametros en los bordes del espacio
de parametros sugiere que el modelo requeriria configuraciones fuera de la grilla disponible para
reproducir la forma observada del continuo, y constituye un primer indicio de que la geometria
clumpy no es la descripcién maés optima para esta fuente. Esto se confirma cuantitativamente en
la Seccion 4.1.3

— Modelo

lo

Continuo observado
% ALMA Band 7

103

102 4

101 -
ALMA Band 7

Flujo (m]y)

10” -

10—] 4

10—? -

107? 107! 10° 10’ 10? 10°
Longitud de onda (um)

Figura 4.1: SED ajustada para NGC 7469 con el modelo de Nenkova et al. (2008a). Se figura la
mediana del posterior (azul) con su intervalo de confianza del 68 %, continuo observado (rojo) y el
punto de ALMA en banda 7 (estrella). Més detalles sobre este punto fotométrico se discuten en la
Seccion 4.4.

4.1.2. Modelo Honig

El ajuste con el modelo de disco+viento alcanza una evidencia log Z = —21,7 y un x? = 8,2
para 11 pardmetros libres, es decir x?/dof = 0,17. La Figura 4.2 muestra un buen acuerdo con el
continuo observado. Notar que el valor de x? obtenido es més de 3 veces menor que el del modelo
clumpy (8,2 frente a 26,9) sobre exactamente el mismo conjunto de datos.
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Varios de los pardmetros que describen la geometria del disco quedan bien determinados y
se mantienen dentro de la grilla (Figura 5.2, Tabla 4.2). Se reportan valores del indice de la
distribucién radial de nubes del disco a = —1,67f8:8§, la escala de altura h = 0,34ng82 y la
apertura angular del viento 6, = 10,1fig deg. La razon entre la emision del viento y la del disco,

Jwd = 1,79i8;§;’, indica que ambas componentes contribuyen de forma comparable al continuo
infrarrojo, con un ligero predominio del viento polvoriento.

El radio externo, en cambio, no queda constrenido por los datos. Su distribucion posterior es
esencialmente plana y cubre casi todo el intervalo permitido (Ryy = 475ﬂ§ frente a un rango de
[450, 500]) lo que equivale a decir que el ajuste no distingue entre ninguno de los valores disponibles.
Este efecto puede atribuirse a que la emisién térmica procedente de las regiones mas externas y
frias del toro domina a longitudes de onda superiores a las cubiertas por nuestro espectro, que se
extiende unicamente hasta ~ 27 pym.

Nuevamente, tres pardmetros muestran cierta tendencia a acumularse contra los limites de
la grilla, aunque de forma menos pronunciada que en el caso anterior: el indice de distribucion

radial del viento a,, = —0,74i8;§§, el semidangulo de apertura 6,, = 42f§;2 deg y la extincién de

apantallamiento Ay = 4,32i8;§§.
Finalmente, la inclinacién obtenida (i = 7,9’:2:; deg) es compatible dentro de las incertidumbres
con la del modelo clumpy (i = 5,41“2:3 deg). Que dos parametrizaciones geométricamente muy

distintas converjan al mismo valor refuerza la robustez de este resultado.

—— Modelo
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Continuo observado
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Figura 4.2: Igual que la Figura 4.1 para el modelo CAT3D-WIND.
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4.1.3. Comparaciéon de modelos

La diferencia de evidencia entre ambos ajustes es Alog Z = log Zysnig — 108 ZNenkova = —21,7 —
(—30,4) = 8,7 a favor del modelo de disco+viento. De acuerdo con la escala adoptada en la Seccién
3.3.1, este resultado constituye una evidencia fuerte. Cabe destacar que esta preferencia es ain
mas significativa si consideramos que el modelo CAT3D-WIND cuenta con 11 parametros libres
frente a los 8 del modelo clumpy, logrando imponerse a pesar de la penalizacién por complejidad
intrinseca de la evidencia bayesiana.

Esta preferencia resulta aiun mas significativa si consideramos el nimero de parametros de
cada modelo. Dado que el modelo CAT3D-WIND cuenta con 11 parametros libres frente a los
8 del modelo clumpy, parte con una clara desventaja: la evidencia bayesiana penaliza de forma
inherente la complejidad, ya que los parametros adicionales diluyen la probabilidad a priori sobre
un volumen paramétrico mayor. Que el modelo mas complejo logre imponerse a pesar de esta
estricta penalizaciéon demuestra que su mejora en la calidad del ajuste es sustancial.

Esta mejora también se refleja en el estadistico x2, que pasa de 26,9 a 8,2 sobre el mismo
conjunto de datos. Cabe destacar que esta comparacién es independiente de la calibracion absoluta
de las incertidumbres del espectro, ya que un factor de escala global en los errores afectaria a ambos
ajustes por igual. Por otro lado, el hecho de que el x?/dof sea menor a la unidad en ambos casos
(Seccidén 5.7) sugiere que dichas incertidumbres son conservadoras. Esto juega en contra del propio
Alog Z, puesto que sobrestimar las barras de error tiende a comprimir las diferencias de evidencia
entre modelos. Por consiguiente, el valor reportado debe interpretarse como un limite inferior a la
preferencia real.

Desde un punto de vista fisico, este resultado indica que el continuo infrarrojo nuclear de
NGC 7469 se explica mejor mediante una combinaciéon de un disco ecuatorial y un viento polar
polvoriento, en lugar de una clasica distribuciéon de nubes confinada puramente al plano ecuatorial.
Las implicaciones de esta geometria, en el contexto de la literatura previa, se discutiran en detalle
en el Capitulo 5.

4.2. NGC 7319

Anélogamente al caso anterior, a continuacién se muestran los resultados obtenidos para cada
modelo:

4.2.1. Modelo Nenkova

Este ajuste es el que presenta mejor calidad estadistica de los cuatro realizados en este trabajo.
La evidencia obtenida es log Z = —122,2 y el x? = 49,2 para 8 parametros libres, lo que da y?/dof =
0,96, esencialmente el valor ideal. A diferencia de lo observado en NGC 7469, las incertidumbres
asignadas al espectro de entrada resultan aqui bien calibradas, de modo que los intervalos de
confianza citados en la Tabla 4.1 pueden interpretarse directamente. La Figura 4.3 muestra que el
modelo reproduce el continuo observado en todo el rango 1,5-26,3 pm, incluyendo la absorcion de
silicatos en torno a 9,7 pm.

La mayor parte de los pardmetros quedan determinados en el interior de la grilla y con incer-

tidumbres realista (Figura 5.3). Los valores obtenidos son: extensién radial Y = 23,1ﬂ:1, angulo
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de apertura toroidal o = 44,23:3 deg y profundidad éptica 7, = 29,5ﬂ:3. La extincién de apan-

tallamiento (Ay = 1,36:1):32) es la tnica de los 4 ajustes que no se apoya en el limite superior del
rango adoptado, aunque su errores son altos.

El resultado mas relevante desde el punto de vista fisico es la inclinaciéon ¢ = 54,93:% deg. Se
trata de una determinacion bien constrenida, con un posterior de un tinico maximo claramente se-
parado por ambos extremos del rango permitido, y corresponde a una linea de visiéon que intercepta
el material oscurecedor, ya que como o ~ 44 deg, la geometria resultante sitia a la fuente dentro
del angulo cubierto por la distribucién de nubes, lo que resulta consistente con su clasificacién de
AGN tipo 2 (véase Seccién 1.5).

Unicamente dos parametros se acumulan contra los limites de la malla: el niimero de nubes en
la linea ecuatorial de vision Ny = 14,3f8:‘;’, que tiende al maximo 15, y el indice de distribucion
radial ¢ = 0,04f8:8§, que satura su valor minimo. Ambos apuntan a una distribucién de nubes
densa y radialmente poco decreciente. En todo caso, esto se trata de un nivel de saturacién mucho
menor que el observado en los ajustes previamente discutidos, y no compromete la interpretacién

del resto de parametros.
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Figura 4.3: SED ajustada para NGC 7319 con el modelo de Nenkova et al. (2008a).

4.2.2. Modelo Honig

El ajuste con el modelo disco+viento resulta claramente deficiente para esta fuente. La evidencia
obtenida es log Z = —158,2 y el x? = 248.0, es decir x?/dof = 5,06, un valor cinco veces superior
al alcanzado por el modelo clumpy sobre el mismo conjunto de datos. La Figura 4.4 muestra el
espectro obtenido para este ajuste.
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Notamos que el comportamiento defectuoso se manifiesta en la Figura 5.4 y en los valores de
la Tabla 4.2: practicamente todos los parametros se acumulan contra alguno de los extremos de la
grilla de los modelos; la escala de altura h = 0,497 frente a su limite 0.5, el indice de distribucién
radial del viento satura igualmente su valor superior (a,, = —0,512 frente a —0,5), la apertura
angular del viento se aproxima a su maximo (6, = 14,1 frente a 15 deg), el radio externo se desplaza
al minimo permitido (Ryy, = 453 sobre 450) y la extincién de apantallamiento Ay = 4,97 frente
al limite de 5. Las incertidumbres asociadas son, ademas, artificialmente pequenas, consecuencia
directa de que las distribuciones aparecen truncadas por los bordes del espacio de pardametros.

De hecho, el caso mas extremo es la inclinacion, i = 89,5J_r8:2 deg, que satura el limite superior
del rango correspondiente a una visiéon completamente de canto al toro. El ajuste explora asi la
configuracion mas oscurecida disponible dentro de la grilla y, aun asi, no consigue reproducir las
observaciones. Por lo tanto esto no constituye una interpretacion fisica de la orientacion de la
fuente, sino la manifestacién de que el modelo agota los recursos geométricos a su alcance en un
intento fallido de ajustar la forma del continuo observado.
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Figura 4.4: Igual que la Figura 4.3 para el modelo CAT3D-WIND.

4.2.3. Comparacion de modelos

La diferencia de evidencia entre ambos ajustes es Alog Z = 10g Znenkova — 108 Zrsnig = —122,2—
(—158,2) = 36,0 a favor del modelo clumpy. De acuerdo con la escala adoptada en la Seccién 3.3.1,
este valor supera el umbral de evidencia fuerte, por lo tanto NGC 7319 corresponde a un toro de
geometria clumpy.

A diferencia del caso de NGC 7469, aqui la penalizaciéon por complejidad intrinseca de la
evidencia bayesiana favorece al mismo modelo que la calidad del ajuste, dado que el modelo clumpy
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tiene menos parametros libres. Sin embargo, esto no resta peso al resultado: la diferencia de y?
entre ambos ajustes (49,6 frente a 248,0 para el mismo conjunto de datos) es tal que la preferencia
esta determinada por la capacidad de reproducir el continuo observado, méas que por el niimero de
parametros. En otras palabras, el modelo de disco+viento no se descarta por ser mas complejo,
sino por su incapacidad para reproducir los datos.

4.3. Sintesis de los ajustes

En esta seccion reportamos los valores tabulados obtenidos en cada ajuste para cada galaxia,
ademds de la evidencia estadistica que favorece a al modelo disco+viento de Honig & Kishimoto
(2017) para NGC 7469 y el modelo clumpy de Nenkova et al. (2008a) para NGC 7319 (Tabla 4.3).

Cuadro 4.1: Pardmetros del modelo clumpy de Nenkova et al. (2008a). Se indica la mediana del
posterior y el intervalo de confianza del 68 %. La columna Rango reporta los limites de la grilla de
modelos.

Pardametro Rango NGC 7469 NGC 7319
Y [5,100] 38,5877 23,1175
o (deg) [15,70] 40,7775 44,2332
Np [1,15] 9,48%3:4 14,3403
q [0,3] 0,055 0,01 0,0475.08
T [10,150]  134,84%1%2) 20,4971 75
i (deg) [0, 90]° 5,44750 54,937535
shift -10,10]  —2,5710% —2,387006
Ay [0, 5] 4,760 1,36" 500
z fijo 0 0

@ En el ajuste de NGC 7469 el prior de ¢ se restringié a [0, 60] deg.
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Cuadro 4.2: Parametros del modelo CAT3D-WIND de Honig & Kishimoto (2017).

Parametro Rango NGC 7469 NGC 7319
a [-3,-0,5]  —1,67 000  —2477005
No [5,10] 8,871 6,557 055
h 0,1,0,5] 0,33970 08 0,497 0 000s
- (2,5, -0,5] —0,7387055  —0,51270 0%
0, (deg)  [30,45] 42,3739 42,8515
0, (deg)  [7,15] 10,17307 14,1705
Fd 0,15, 2,25] 1,79%0:% 1,857 01
Rout 450, 500] 4757128 45375

i (deg) [0, 90]° 79555 89,5702
shift [—10, 10] —2,557 008 —2,3270 0005
Ay [0, 5] 4,325 4975552
z fijo 0 0

@ En el ajuste de NGC 7469 el prior de ¢ se restringié a [0, 60] deg.

Cuadro 4.3: Comparacion de modelos. Alog Z se calcula respecto al modelo desfavorecido de cada
galaxia. Ambos ajustes de una misma galaxia emplean el mismo conjunto de datos, condicion
necesaria para que el factor de Bayes sea valido.

Galaxia Modelo N x> x?/dof logZ AlogZ
NGC 7469 Nenkova 58 26.9 0.54 —-30,4

NGC 7469 Hénig 58 82 017  —217 87
NGC 7319 Nenkova 60 49.6 0.96 —1222 36,0
NGC 7319 Honig 60 248.0 5.06 —158,2

4.4. Contraste con el continuo submilimétrico

Los ajustes presentados en las secciones anteriores se realizaron exclusivamente sobre el continuo
NIR/MIR (1,6-26,5 pm). La deteccion de NGC 7469 a 860 um con ALMA de Izumi et al. (2015)
proporciona por tanto una comprobacion independiente, en un régimen espectral no empleado en
el ajuste, de las predicciones de ambos modelos.

La emisién submilimétrica de un AGN no procede en general del toro de polvo, sino de una
combinacion de radiacion de sincrotrén asociada al nicleo compacto, emision free-free ligada a
la formacion estelar y polvo frio del disco circumnuclear. De haberse incluido dicha medida en
el ajuste habria forzado al modelo a reproducir emision de naturaleza distinta a la que pretende
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describir, sesgando la determinacién de los pardmetros del toro.
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Figura 4.5: Mapa de continuo a 860 pym (contornos) superpuesto a la imagen del HST en banda V
(F550M, escala de color) de la regién central de NGC 7469. La cruz marca la posicién del pico del
continuo VLA a 8,4 GHz (Condon et al. (1991)), coincidente con la del continuo submilimétrico y
adoptada como posicién del AGN. La elipse blanca indica el beam sintetizado (0.50” x0.40”, PA
= 68,6°). La componente A corresponde al nicleo mientras que B, C y D son nudos brillantes del
anillo de formacién estelar circumnuclear. Figura reproducida de Izumi et al. (2015).

La intensidad de pico medida en la posicién del AGN es 5,1940,09 mJy beam ™! segtin reportan
Izumi et al. (2015). Dichos autores analizan el origen de esta emisién construyendo la SED nuclear
con datos de resolucién angular comparable o superior a la de ALMA | y encuentran que el continuo
centimétrico se reproduce bien mediante emision sincrotrén con indice espectral o = —0,62 %+ 0,02.
La extrapolacién de dicha componente a 860 um da cuenta de aproximadamente el 30 % del flujo
observado, de modo que el 70 % restante (unos 3.6 mJy) corresponde a emisién térmica del polvo.
Esta conclusion se ve reforzada por el indice espectral positivo que los autores obtienen entre 343,7
y 356,0 GHz.

Comparando con este valor, la contribucién del toro a la emisién térmica resulta de aproxima-
damente un 10 % para el modelo clumpy y un 3 % para el modelo disco+viento. El grueso del polvo
térmico a 860 um procede, por tanto, del disco circumnuclear, que Izumi et al. (2015) identifican
con la fuente central de su mapa. Entonces se trata de una estructura de gas y polvo de escala
~ 100-300 pc, fisicamente distinta del toro aunque situada en la misma regién, y cuya emisién el
modelo de toro no intenta describir.
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Cabe senalar una clara limitacién de esta comparacién: la apertura circular de radio 0.5”
empleada en la extraccion del espectro infrarrojo subtiende un angulo sélido aproximadamente 3.5
veces mayor que el beam sintetizado de ALMA. Ambas regiones qudan contenidas dentro del anillo
de formacién estelar, por lo que la comparacién no se ve afectada por la emision de los nudos B,
C y D, pero la apertura infrarroja podria incluir emision circumnuclear que el valor de ALMA no
recoge.

Cuadro 4.4: Prediccion de los modelos ajustados a 860 um para NGC 7469, comparada con la
intensidad de pico medida por Izumi et al. (2015) (3,6 mJy beam™!). Dado que el valor observado
es una intensidad por haz, las fracciones deben interpretarse como cotas superiores a la contribucién
del toro.

Modelo  Prediccién (mJy) Fraccién del flujo observado (térmico)

Nenkova 0,3541015 8% %

Hénig 0,125 0030 4t8 2 %

Finalmente, ambos modelos quedan por debajo del valor observado, de modo que ninguno re-
sulta descartado por este test. Por el contrario, una prediccién que excediera el flujo medido si
constituiria una inconsistencia. Las implicaciones de este resultado, asi como el alcance de esta
como criterio de seleccién de modelos (o apoyo a estos), se abordan en la Seccién 5.

A diferencia de NGC 7469, para NGC 7319 no fue posible incorporar un punto de continuo
submilimétrico que restringiera el extremo frio de la SED. Esta galaxia, miembro del Quinteto
de Stephan, alberga un ntcleo Seyfert 2 cuya emisién nuclear en radio estd dominada por un jet
sincrotrén: las observaciones VLA de Aoki et al. (1999) revelan una estructura triple en escalas
de ~ 4 (1,7 kpc), con indices espectrales empinados (o ~ —1,2 a —1,4) consistentes con radiacién
sincrotrén, y una morfologia asociada a las radiogalaxias de tipo FR II aunque con menor potencia.
Esta naturaleza radio-loud dominada por el AGN se refleja también en su clasificaciéon como
radiogalaxia en bases de datos como SIMBAD. En un nicleo con estas caracteristicas, un eventual
flujo submilimétrico estaria contaminado o dominado por procesos no térmicos asociados al jet,
cuya descomposicion requeriria un muestreo detallado de la distribucién espectral en radio del
que no se dispone. Por ello, el andlisis del toro en NGC 7319 se ancl6 exclusivamente en el rango
infrarrojo medio observado con JWST, donde la firma del polvo calentado por el AGN se manifiesta
de manera mas directa.
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Capitulo 5

Discusién y Conclusion

5.1. Sintesis de los resultados principales

El analisis del Capitulo 4 revela dos resultados principales, los cuales se derivaron directamente
de los datos, sin requerir restricciones impuestas a priori.

En primer lugar, cada galaxia favorece una familia distinta de modelos de toro. Para NGC
7469, la evidencia bayesiana prefiere el modelo de disco+viento de Honig & Kishimoto (2017) con
Alog Z = 8,7; en cambio, para NGC 7319 se inclina por el modelo clumpy de Nenkova et al. (2008a)
con Alog Z = 36,0 (Tabla 4.3). Estos valores superan claramente el umbral de evidencia fuerte
definido en la Seccion 3.3.1. Ademas, esta preferencia esta respaldada de forma independiente por
el estadistico x? evaluado sobre los mismos datos: 8,2 frente a 26,9 en NGC 7469, y 49,6 frente a
248,0 en NGC 7319.

En segundo lugar, los ajustes revelan inclinaciones muy distintas para cada objeto. Para NGC

7469 obtenemos 1 = 7,93:32 deg, lo que indica que vemos el AGN practicamente de frente. Por

el contrario, en NGC 7319 la inclinacién es de i = 54,93:;% deg, situando nuestra linea de vision

directamente a través de la distribucién de nubes (o = 44,23f§§i deg). Destaca el caso de NGC
7469, donde ambos modelos coinciden en esta configuracion frontal (el modelo clumpy da i =
5,4f§;3§; deg) a pesar de tener geometrias radicalmente distintas. De este modo, la inclinacién
inferida encaja a la perfeccion con la clasificacion espectral de cada galaxia, incluso cuando esta
informacion no se introdujo en ningin momento en los ajustes.

Es importante destacar que los resultados de ambas galaxias apuntan en direcciones opuestas.
Esto es un fuerte indicador de que nuestros analisis son robustos: si existiera un sesgo sistematico
debido al procesamiento de los datos (como la extraccién del continuo nuclear, el binado logaritmico
o las incertidumbres asumidas), este afectaria a los dos objetos en la misma direccién, favoreciendo
siempre a la misma familia de modelos.

Es fundamental destacar el diseno de la muestra empleada. Ambas galaxias tienen luminosi-
dades intrinsecas en rayos X duros casi idénticas (log L14_195Key = 43,59 para NGC 7469 y 43,76
para NGC 7319; Tabla 2.1), con una diferencia de apenas 0,17 dex (un factor ~ 1,5). Puesto que
la luminosidad del AGN influye sobre la geometria del material oscurecedor segiin el esquema de
unificacion cldsico (Seccién 1.5), tener dos objetos emparejados en esta cantidad nos permite aislar
el efecto de la clasificacion espectral. En otras palabras, las diferencias que observamos no pueden
atribuirse a un contraste de luminosidad.
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El resto de este capitulo explora las implicaciones de los hallazgos descritos. En la Seccién 5.2
interpretamos los parametros derivados para caracterizar la estructura fisica del material circum-
nuclear, distinguiendo entre estimaciones robustas y valores que representan tunicamente limites.
Posteriormente, en la Seccién 5.3, contrastamos los angulos de inclinacién obtenidos con las den-
sidades de columna medidas en rayos X, lo que permite una validacion geométrica independiente.
La Seccién 5.4 evalia qué caracteristicas espectrales favorecen la preferencia estadistica de un
modelo sobre otro. A continuacion, enmarcamos estos resultados dentro del contexto de la litera-
tura cientifica actual (Seccién 5.5) y retomamos las observaciones submilimétricas introducidas en
la Seccién 4.4 para examinar la naturaleza multifasica de la regién nuclear (Seccién 5.6). Final-
mente, la Seccion 5.7 aborda las limitaciones del andlisis, mientras que la Seccién 5.8 resume las
conclusiones generales, estableciendo las bases para el trabajo futuro planteado en la Seccién 5.9

5.2. Interpretacion fisica de la geometria inferida

5.2.1. NGC 7469: un viento polar polvoriento

El parametro que mas informacién nos aporta en el ajuste de NGC 7469 es la proporcién entre
la emision del viento y la del disco, f,q = 1,79i8;§3. Que este valor supere la unidad significa que
el viento polar contribuye al continuo infrarrojo tanto, o incluso un poco mas, que el propio disco
ecuatorial. Es importante aclarar que f,,4 compara la luz que emite cada componente y no cuanta
masa tienen. Como el viento esta expuesto de forma directa a la radiacion de la fuente central,
reprocesa la energia de manera mucho maés eficiente por unidad de masa que el disco. Por tanto,
dominar la emision no equivale necesariamente a dominar en cantidad de materia.

Adicionalmente, esta configuracién encaja a la perfeccién con el cambio de paradigma geométri-
co que introdujimos en la Secciéon 1.6.5. Las observaciones interferométricas en el infrarrojo medio
de fuentes cercanas ya nos habian revelado que buena parte de la emisién a estas longitudes de on-
da no se alarga por el ecuador, sino por los polos. Esto motivé la creacion de modelos que incluyen
explicitamente un outflow o viento de polvo (Honig & Kishimoto, 2017), algo que las simulaciones
hidrodindmicas de la regién nuclear ya predecian (Wada, 2012). Nuestro resultado confirma que
NGC 7469 es, justamente, uno de estos objetos.

Los demas parametros del disco cuentan la misma historia. El indice de la distribucién radial

. 0,07 . . . ,
de las nubes del disco, a = —1,67 7’4, refleja una caida abrupta en la densidad de nubes a medida
que nos alejamos del centro, lo que concentra el material del disco en las regiones internas y mas

+0,06

calientes. Su escala de altura, h = 0,34"( (4, nos habla de un disco geométricamente grueso, aunque
sin llegar al limite maximo del modelo. Por su parte, la apertura angular del viento, 6, = 10,11?:2
deg, describe un flujo bastante colimado alrededor de la superficie del cono.

Por ultimo, es destacable el buen acuerdo entre esta geometria y la orientacion que hemos
deducido. Con una inclinaciéon de 7 ~ 8 deg y un semiangulo de apertura del viento de 6,, ~ 42
deg, nuestra linea de visiéon entra de lleno en el cono, permitiéndonos ver directamente la cara
iluminada de la estructura. Esta postura explica de forma natural el intenso continuo infrarrojo
cercano que observamos en este objeto (Figura 3.3) y la falta de una absorcién profunda de silicatos.
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5.2.2. NGC 7319: un toro clumpy compacto

En el caso de NGC 7319, el ajuste nos dibuja un escenario bastante distinto. La extension
radial obtenida, ¥ = 23,1f}:1, indica que el borde exterior del toro se sittia a unas 23 veces el radio
de sublimacién. Esto es un valor moderado dentro del margen permitido ([5,100]), tipico de una
estructura espacialmente compacta. La profundidad éptica por nube, 7 = 29,5ﬂ;3, corresponde a
nubes que son individualmente opacas, pero sin llegar a los extremos de la grilla.

Si combinamos un dngulo de apertura amplio (o = 44,23:% deg) con una gran cantidad de nubes

en el plano ecuatorial (Ny = 14,31“8:?), obtenemos una distribucion que cubre gran parte del cielo
visto desde el nicleo. Bajo el formalismo de Nenkova et al. (2008b), estos dos pardmetros dictan
la probabilidad de que nuestra linea de visién escape limpia. Con valores tan altos, es altamente
improbable que podamos ver la fuente central directamente. Esto cuadra perfectamente con su
clasificacién como AGN de tipo 2 y, como veremos en la Seccién 5.3, con el nivel de oscurecimiento
medido en rayos X.

En cuanto a cémo se reparten las nubes a lo largo del radio (¢ = 0,04f8:8§), la distribucién
parece ser practicamente uniforme. Hay que tomar este dato con algo de precaucion, ya que este
valor tiende al limite inferior del modelo, pero el mensaje de fondo es coherente con los valores de
Y y Np: la materia no se aglomera exclusivamente en el centro, sino que se extiende por todo el
cuerpo del toro.

5.2.3. Determinaciones, cotas y resolucién de la grilla

Antes de dar por sentada la fisica detras de estos nimeros, debemos aclarar que no todos los
parametros que aparecen en las Tablas 4.1 y 4.2 tienen la misma firmeza.

Para NGC 7469, podemos fiarnos plenamente de a, h, 0, y fuq, ya que sus distribuciones
presentan un pico claro y bien definido dentro de los limites del modelo (Figura 5.2). Por el
contrario, a,,, 0, y Ay se amontonan contra sus topes maximos, por lo que es mas honesto tratarlos
como limites inferiores. El radio externo Ry, directamente, se queda sin definir.

En cambio para NGC 7319 los valores soélidos son Y, o, 7, e i, mientras que Ny y ¢ se apoyan
en los bordes de la grilla. La extinciéon por apantallamiento, aunque cae dentro del rango, tiene un
margen de error tan grande que apenas nos da informacion tutil.

A todo esto hay que sumarle un detalle técnico sobre como estan construidos los modelos. La
biblioteca CAT3D-WIND evalia algunos de sus pardmetros (como 6y, y Royt) €n muy pocos puntos
exactos. Por tanto, cuando el ajuste nos da un valor intermedio, no esta seleccionando un modelo
precalculado, sino una interpolacién creada por la red neuronal de BayesCLUMPY2. En estos casos,
debemos interpretar el resultado como una simple preferencia por un extremo u otro, y no como
una medida de alta precisién. Esto explica de forma muy natural por qué R, queda en el aire
(Seccién 4.1.2), algo que ademas tiene todo el sentido fisico: la luz que emiten las zonas més lejanas
y frias del toro brilla en longitudes de onda que nuestro espectro simplemente no llega a cubrir.
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5.3. Orientacion: contraste con el modelo unificado y con
los rayos X

5.3.1. Consistencia interna entre modelos

La inclinacién es el inico parametro que ambas familias de modelos comparten con un sig-
nificado geométrico equivalente. Esto nos permite hacer una prueba de consistencia de manera
limpia, sin depender de la parametrizacion especifica de cada modelo. Para NGC 7469, el modelo
clumpy proporciona @ = 5,41“2:3 deg y el de disco+viento entrega i = 7,932:; deg. Ambos valores
son perfectamente compatibles dentro de sus margenes de incertidumbre, lo cual es muy destaca-
ble si consideramos que describen geometrias fisicamente muy distintas (una distribucién de nubes
concentrada en el ecuador frente a un sistema de disco més viento polar). Esta coincidencia sugiere
que la informacién sobre la orientacion esté codificada en la forma del continuo de manera muy
robusta, permitiendo recuperarla sin importar las suposiciones geométricas iniciales.

Vale la pena mencionar que esta comprobacion no se puede replicar en NGC 7319: alli, el ajuste
de disco+viento entrega i = 89,5f8:2 deg, un valor pegado al limite superior del rango que, como
ya vimos en la Seccién 4.2.2, no refleja la orientacion real sino las limitaciones del propio ajuste
en esa fuente.

5.3.2. Predicciéon del estado de oscurecimiento

Las inclinaciones obtenidas nos abren la puerta a una validacién completamente distinta e
independiente. En el formalismo de Nenkova et al. (2008a,b), las nubes se distribuyen de forma
gaussiana alrededor del plano ecuatorial. Asi, el nimero medio de nubes que intercepta una linea
de visién con un angulo 8 = 90° — ¢ respecto a dicho plano se calcula como

N(B) = Nye= /o7, (5.1)

mientras que la probabilidad de escape para la luz del nicleo sin chocar con ninguna nube sigue
una distribucién de Poisson: P, = e N9, En la practica, esto significa que la geometria que
inferimos contiene una prediccién concreta sobre si deberiamos ver la fuente central oscurecida o
no. Esta prediccién se puede contrastar directamente con las columnas de densidad (Ny) medidas
en rayos X (Tabla 2.1), datos que provienen de observaciones independientes del infrarrojo.

Para NGC 7319 obtenemos ¢ = 54,9 deg, lo que nos da § = 35,1 deg. Dado que este angulo
es menor que el ancho del toro (o = 44,2 deg), la linea de visién atraviesa de lleno el material
oscurecedor. En este caso, el nimero de nubes sube a N’ ~ 7,65 y la probabilidad de escape cae a
un diminuto P.g ~ 4,77 x 10™*, haciendo que el oscurecimiento sea practicamente inevitable. La
observacion en rayos X confirma de nuevo la predicciéon: su valor de log Ny = 23,82 muestra un
nucleo fuertemente absorbido, en el régimen Compton-thin.

Por el contrario, para NGC 7469 el modelo favorecido (disco+viento) no proporciona una
expresion analoga, pero la prediccion es igualmente inequivoca: con ¢ ~ 8 deg y un semiangulo
de apertura del viento 0, ~ 42 deg, la linea de vision se sitia en el interior del cono polar,
sin interceptar el disco ecuatorial. Por lo tanto, la configuraciéon predice una fuente central no
oscurecida, en concordancia con el valor medido de log Ny = 20,53, compatible con el material del

ISM.
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En definitiva, esta excelente concordancia entre la orientacion inferida y el oscurecimiento real
sirve como una sélida validacién externa de nuestra geometria. Ademads, respalda de forma muy
directa la idea central del modelo unificado (Seccién 1.5).

5.3.3. La extincion de apantallamiento no traza el oscurecimiento nu-
clear

Es importante mencionar el factor de extincién de apantallamiento para evitar malas interpre-
taciones de los datos. Si miramos los valores de Ay de los ajustes, notaremos un comportamiento
que parece contradictorio si se piensa como un indicador del oscurecimiento del nicleo: alcanza
un valor de 4,761“8:5; en NGC 7469 (la galaxia que en rayos X se muestra transparente) y apenas
1,36:1):32 en NGC 7319 (la que estd fuertemente oscurecida).

Esta aparente contradiccién se aclara al entender qué papel juega cada componente en los
modelos. El oscurecimiento propio del material nuclear ya esté considerado en la propia geometria
del toro (a través de i, o, Ny y 7). Por lo tanto, Ay mide una capa adicional de polvo ubicada
en la linea de visiéon pero externa al nicleo, probablemente perteneciente al disco de la galaxia
anfitriona. No hay motivo, por ende, para esperar que este parametro se correlacione con Ny o 7.

Dicho esto, hay un matiz técnico que debemos considerar: en NGC 7469, el valor de Ay topa
contra el limite superior del rango permitido en la grilla. Esto sugiere que el pardmetro esta
intentando absorber un ligero desajuste en la forma del continuo en el infrarrojo cercano, que es
justamente la region espectral donde separar la emisién de polvo caliente de la luz estelar resulta
mas complejo. Por esta razén, mas que una medicion fisica estricta de la extincién, este valor
particular debe interpretarse como una advertencia técnica del ajuste.

5.4. ;Qué caracteristica espectral impulsa la preferencia?

Hasta ahora los resultados presentados establecen qué modelo prefiere cada galaxia, pero no
por qué. En el intento de responder esta pregunta, resulta pertinente examinar qué rasgo del
continuo observado determina la preferencia, tanto porque proporciona una interpretacion fisica al
resultado, como también porque permite anticipar su generalizacién a otros objetos.

La comparacion entre las Figuras 4.3 y 4.2 resulta ilustrativa respecto a lo planteado. El des-
ajuste del modelo de disco+viento en NGC 7319 no consiste en un desplazamiento global de la
normalizacién (ya que este se absorbe mediante el pardmetro shift de BayesCLUMPY2) sino en una
discrepancia de forma que se aprecia con mayor claridad en el NIR y en la zona mas azul de la
banda de silicatos, mientras que el extremo mas rojo del espectro resulta reproducido de manera
aceptable.

Fisicamente, esto tiene mucho sentido si pensamos en la geometria detras de cada modelo.
En el escenario de disco+viento, la componente polar recibe luz directa de la fuente central y
aporta una emision de polvo caliente que «rellena» el infrarrojo cercano y suaviza el extremo azul
de la absorcion de silicatos. Esto es ideal para una galaxia observada de frente como NGC 7469,
donde nuestra mirada entra directo por el cono polar (Seccién 5.3). Sin embargo, al aplicar este
modelo a NGC 7319, nos fuerza a anadir un exceso de emision que en la realidad no observamos,
puesto que nuestra linea de vision atraviesa la zona oscurecida. En el fondo, la preferencia entre
los modelos se decide por la profundidad de los silicatos y la pendiente del continuo que lo precede.
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Curiosamente, estos son exactamente los mismos dos rasgos que la Seccién 1.5 identifica como la
clave para discriminar entre AGN de tipo 1 y tipo 2.

Basta mirar los espectros para confirmar que vamos en la direccién correcta: la absorcion de
silicatos en torno a los 9,7 pum es visiblemente mas profunda en NGC 7319 que en NGC 7469 (Figura
3.3). De hecho, un estudio reciente con datos de MIRI/MRS en una muestra de AGN cercanos
(Garcia-Bernete et al., 2025) caracteriza el espectro nuclear de NGC 7469 por tener rasgos de
silicato débiles (incluso en ligera emisién) y un continuo que se aplana més alla de los 20 pm, un
comportamiento que lo distingue del resto de la muestra analizada en dicho trabajo.

5.5. Contraste con estudios previos

Estudios estadisticos recientes que aplican esta metodologia aportan matices importantes al
panorama general. Por ejemplo, Gonzalez-Martin et al. (2019) analizaron la fracciéon de ajustes
exitosos para distintas bibliotecas de modelos, desglosando sus resultados tanto por tipo éptico
como por rango de luminosidad (ver su Figura 7). A nivel global, el modelo de disco+viento de
Honig & Kishimoto (2017) resulté ser el més versdtil, logrando describir adecuadamente al 50 %
de la muestra, aunque notaron que esta tasa de éxito depende fuertemente de la luminosidad del
AGN.

Curiosamente, nuestros resultados no parecen regirse por este eje de luminosidad. Como ya
comentamos en la Seccién 5.1, ambas galaxias poseen luminosidades intrinsecas en rayos X duros
practicamente idénticas (log L14_1951ev = 43,59 y 43,76). De hecho, las dos caen justo en el inter-
valo de luminosidad (43,5 < log Lx < 44) donde el modelo de disco+viento alcanza su méxima
eficacia estadistica. Por lo tanto, si la luminosidad fuera el factor determinante, esperariamos que
ambas galaxias prefirieran este modelo. Sin embargo, nuestros ajustes demuestran que seleccionan
geometrias distintas; es més, la fuente marginalmente mas luminosa (NGC 7319) es precisamente
la que se inclina por el modelo clumpy, contradiciendo la tendencia general.

El panorama cambia, sin embargo, cuando miramos el desglose por tipo éptico, el cual se
sintoniza a la perfeccién con nuestros hallazgos. En el estudio de Gonzélez-Martin et al. (2019),
el modelo clumpy de Nenkova et al. (2008a) logré su mejor desempenio en galaxias Seyfert 2,
superando claramente sus resultados en las de tipo 1. Por otra parte, el modelo de disco+viento
alcanzd su maximo de aciertos en las fuentes de tipo 1. Nuestros dos objetos son un reflejo individual
exacto de esta dicotomia estadistica: la galaxia Seyfert 1.5 favorece la geometria de disco+viento,
mientras que la Seyfert 2 exige una distribuciéon clumpy.

Aqui es donde radica la principal fortaleza de nuestro andlisis detallado frente a los estudios es-
tadisticos masivos: el control de variables. Al tener un par de galaxias cuidadosamente emparejadas
en luminosidad, logramos aislar ese efecto. La diferencia estructural que observamos debe atribuir-
se de manera natural al otro gran parametro del esquema de unificacién clédsico: la orientacion.
Esta conclusion tedrica encaja de manera impecable con las inclinaciones que nuestros modelos
derivaron de forma puramente empirica e independiente (Seccién 5.3).

En este sentido, nuestros hallazgos son plenamente compatibles con la formulacién mas directa
del esquema de unificacién: si vemos la fuente de frente, los datos exigen un modelo donde la
emision polar (el viento) aporte sustancialmente al continuo infrarrojo; pero si la observamos
a través del material oscurecedor, una distribucién de nubes confinada al ecuador entrega un
ajuste muy superior. No obstante, debemos evitar hacer una lectura excesivamente literal de esta
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correspondencia. El modelo de disco+viento no es intrinsecamente exclusivo para AGN de tipo 1. Lo
que nuestro analisis demuestra de forma empirica es que la componente polar resulta necesaria para
reproducir el continuo de NGC 7469, pero prescindible, y a la vez perjudicial, para reproducir el de
NGC 7319. Saber si esto refleja una verdadera diferencia fisica en la estructura de ambos objetos, o
si es simplemente un efecto del angulo de visién, requeriria analizar una muestra considerablemente
mayor.

Cabe recalcar que no podemos perder de vista que esta investigacién se basa en el andlisis
detallado de dos tnicos objetos. Nuestros resultados ilustran un caso que dialoga muy bien con
el modelo unificado, pero no pretenden ser una confirmacién estadistica global del mismo. La
conclusiéon de Gonzélez-Martin et al. (2019) sobre que ningtin modelo tnico es capaz de describir
la totalidad de una muestra sigue plenamente vigente.

Esta misma limitacién se asoma en nuestros propios resultados bajo otra forma. Aunque la
calidad estadistica de los ajustes sea satisfactoria, hay varios parametros que chocan de lleno
contra los bordes de las grillas: ¢ y 7 en el ajuste clumpy de NGC 7469, Ny v ¢q en el de NGC
7319, v ay, 0, y Ay en el de disco+viento de NGC 7469. Esto es un claro mensaje de los datos: las
configuraciones fisicas preferidas se sitiian en la frontera del espacio de pardmetros explorado, o
incluso fuera de él. Por tanto, nuestros resultados reafirman la idea de que las bibliotecas tedricas
actualmente disponibles, por avanzadas que sean, ain no logran agotar la inmensa diversidad
estructural que demandan las observaciones.

5.6. La regién nuclear como estructura multifasica

La comparacién con el continuo submilimétrico, presentada en la Seccién 4.4, nos invita a una
lectura que va mucho mas alld de una simple prueba de consistencia. A 860 pm, los modelos ajus-
tados predicen una emision que representa apenas un 10 % del flujo térmico observado para el caso
del modelo clumpy, y un 3% para el de disco+viento (Tabla 4.4). Dado que ambas observaciones
(el espectro infrarrojo y el pico de intensidad de ALMA) exploran una regién nuclear equivalen-
te y quedan bien contenidas dentro del anillo de formacion estelar (Figura 4.5), este déficit en
la prediccion de los modelos sugiere fuertemente que la emisién térmica a esta longitud de onda
estd dominada por una componente de polvo adicional, distinta al toro, pero ubicada en la misma
regién espacial.

Esta componente no es otra que el disco circumnuclear, la misma estructura de gas molecular
y polvo que Izumi et al. (2015) identifican como la fuente central en su mapa. Hablamos de una
estructura a escalas de ~ 100-300 pc, dos érdenes de magnitud mayor que el toro y fisicamente
independiente de él. La conexiéon entre ambas escalas ha sido objeto de estudio sistematico gracias
a observaciones milimétricas de alta resolucion. Por ejemplo, sabemos que los toros moleculares
resueltos por ALMA en galaxias Seyfert tienen diametros tipicos de ~ 42 pc y se distribuyen prin-
cipalmente en el plano ecuatorial (Garcia-Burillo et al., 2021). Su deteccién sistemética mediante
trazadores de gas denso, tanto en galaxias Seyfert como en AGN de baja luminosidad, ha consoli-
dado la idea de que la estructura circumnuclear posee una naturaleza inherentemente multifdsica
(Garcia-Bernete et al., 2022).

Nuestros resultados encajan de forma muy natural en este paradigma. Cada régimen espectral
es sensible a una fase distinta del material circumnuclear. Mientras el infrarrojo medio rastrea
el polvo caliente y templado que recibe la radiacién directa del nticleo (precisamente el material
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que describen los modelos de toro utilizados en este trabajo), el rango submilimétrico detecta el
polvo frio que reside en estructuras a escalas mucho mayores. Por lo tanto, la aparente falta de
flujo de nuestros modelos frente a la observacion de ALMA no es un problema del ajuste, sino la
confirmacién de que ambas mediciones estan interrogando componentes fisicas diferentes.

De esto se desprende una leccién metodolégica que vale la pena subrayar. La préctica de
ajustar simultaneamente el continuo infrarrojo y los datos submilimétricos usando un tnico modelo
de toro carece de sustento fisico, ya que estas geometrias no estan disenadas para describir el
disco circumnuclear ni mucho menos las emisiones no térmicas. Un ajuste de ese tipo forzaria
artificialmente al modelo a dar cuenta de una luz que no le corresponde, sesgando los pardmetros
hacia configuraciones excesivamente extensas y frias. Por ello, la decision de excluir el punto de
ALMA de nuestra funcién de verosimilitud (Seccién 4.4) responde justamente a esto: es mucho
mas riguroso utilizarlo a posteriori como una validaciéon independiente.

Por 1ltimo, debemos reconocer que esta validacién tiene un peso limitado a la hora de discernir
entre modelos. Si bien las predicciones de ambas geometrias a 860 pum difieren por un factor de ~ 3,
las dos quedan tan por debajo de la observacion de ALMA que resultan igualmente compatibles
con ella; ninguna queda favorecida ni descartada. Este empate no se romperia ni siquiera con una
medicién submilimétrica mas precisa. Cualquier diferencia entre las predicciones a estas longitudes
de onda es, en el fondo, una extrapolacién matematica no anclada por los datos (Seccién 5.7).

Para lograr separar estas componentes fisicas, necesitariamos una cobertura multifrecuencia en
el rango radio-submilimétrico que nos permita aislar los distintos mecanismos mediante sus indices
espectrales (como hacen Izumi et al. (2015) para estimar la contribucién sincrotrén), complemen-
tada con fotometria en el infrarrojo lejano para ubicar con precisioén el pico de emision térmica del
polvo. Por todo ello, la discriminacién entre familias de modelos que presentamos en este trabajo
se sustenta, de forma exclusiva y robusta, en el continuo infrarrojo entre 1,6 y 26,5 pm.

5.7. Limitaciones

5.7.1. Descomposiciéon del continuo

La limitacién metodoldgica mas importante de nuestro analisis reside en la etapa previa al
ajuste. Tal como justificamos en la Seccion 3.2, la SED del polvo asociado al AGN se construyé
utilizando el codigo que mejor se adaptaba a las propiedades de cada objeto: CAFE para NGC 7469
y SPIRIT para NGC 7319. Aunque esta eleccion es completamente defendible de forma individual,
implica que la comparaciéon entre ambas galaxias no esta estrictamente controlada respecto al
codigo de extraccién. Por lo tanto, no podemos descartar por completo la posibilidad de que las
SED generadas por cada software introduzcan leves sesgos sistematicos que favorezcan a una u
otra familia de modelos de toro.

Es fundamental, sin embargo, delimitar el alcance de este problema. La comparacion de eviden-
cias dentro de una misma galaxia es perfectamente robusta, ya que ambos modelos se ajustaron
exactamente al mismo archivo de entrada (condicién indispensable para la validez del factor de
Bayes, Seccién 3.3.1). Lo que queda fuera de este control riguroso es la comparacién cruzada entre
galaxias y, por extension, el argumento de que sus preferencias apuntan en direcciones opuestas
(Seccién 5.1). Una forma directa de probar la solidez de este resultado seria repetir el ajuste de
NGC 7469 usando la descomposicion de SPIRIT; si la preferencia por el modelo de disco+viento
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se mantiene, esta limitacién quedaria formalmente resuelta.

A esto se suma la degeneracion intrinseca a la que se enfrentan ambos cédigos en el NIR, una
regién donde separar la emision del polvo caliente, el continuo estelar y la luz directa del disco de
acrecion resulta sumamente complejo. Las discrepancias que documentamos entre ambas descom-
posiciones por debajo de los ~ 4 pm (Figura 3.6) son una medida directa de esta incertidumbre
sistematica. No es casualidad que justamente en esa zona se concentren las mayores barras de error
asignadas a nuestros espectros de entrada.

Por 1ltimo, la construccion de la SED de NGC 7469 nos obligé a tomar una decisién sobre qué
componentes de temperatura debian atribuirse al polvo calentado por el AGN (Seccién 3.2.5). Los
resultados que hemos presentado corresponden a la combinacion HOT+WARM+COOL, elegida
porque la suma de estas tres componentes reproduce fielmente el continuo total observado mas alla
de los 15 pum. No obstante, no hemos llevado a cabo una comparacion sistematica con las otras
combinaciones posibles, lo que nos habria dado una estimacién cuantitativa de la incertidumbre
ligada a esta eleccion.

5.7.2. Calibracion de las incertidumbres

Los valores de x?/dof que obtuvimos para NGC 7469 (0,54 con el modelo clumpy y 0,17 con
el de disco+viento) revelan que fuimos bastante conservadores al asignar las incertidumbres a su
espectro de entrada; es decir, los residuos reales resultaron ser bastante menores que las barras de
error tedricas. Como consecuencia, los intervalos de confianza reportados en las Tablas 4.1 y 4.2 para
esta galaxia deben interpretarse como cotas superiores a la incertidumbre real de los pardmetros.
En contraste, para NGC 7319 la calibracién fue muy atinada, logrando un x?/dof = 0,96 en su
modelo favorecido.

Esta asimetria entre ambos objetos nace del presupuesto de errores que adoptamos, parti-
cularmente del peso que tiene la incertidumbre de la descomposicion espectral en cada galaxia.
Afortunadamente, el impacto de sobreestimar estos errores actia en nuestro favor a la hora de
seleccionar modelos: unas barras de error infladas tienden a comprimir las diferencias de evidencia
bayesiana. Por lo tanto, el rotundo valor de Alog Z = 8,7 obtenido para NGC 7469 debe interpre-
tarse como un limite inferior, lo que implica que la preferencia real por el modelo de disco+viento
es aun mas fuerte.

5.7.3. Bineado y correlacion entre puntos

El rebineado logaritmico a unos 60 puntos aplicado a las SED de entrada busca un equilibrio
entre mantener una buena resolucion espectral y asegurar la independencia estadistica. No obs-
tante, dado que estas SED provienen de una descomposicién del continuo (es decir, de un modelo
continuo y suave ajustado a los datos, y no de mediciones crudas independientes), los puntos resul-
tantes conservan cierto grado de correlacién. Puesto que nuestra funcién de verosimilitud asume
que los puntos son independientes, el nimero efectivo de datos con el que trabaja el ajuste podria
resultar ser inferior a esos 60 puntos nominales.
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5.7.4. Apertura de extraccion

Tal como discutimos en la Seccion 5.7, la apertura de extraccion de r = 0,5” no logra aislar
espacialmente al toro de polvo, cuya escala fisica es entre dos y tres érdenes de magnitud mas
pequena que la regién muestreada. Ademas, los espectros no estan corregidos por apertura en un
sentido absoluto, ya que en el canal 4 de MRS el FWHM de la PSF excede el radio de extraccion.
Es por esto que nuestro analisis se realiza en gran parte a la forma del continuo y no en su
normalizacién vertical (la cual es absorbida de todos modos por el parametro shift).

Si pensamos en la comparacién con los datos submilimétricos (Seccion 4.4), esta apertura abarca
un angulo sélido unas 3,5 veces mayor que el haz sintetizado de ALMA. Esta asimetria espacial
entre ambas mediciones tiene como efecto secundario que las predicciones del toro a 860 um estén
ligeramente sobreestimadas.

5.7.5. Cobertura espectral y resolucion de las grillas

Nuestros espectros ajustados llegan solo hasta los ~ 27 pum, por lo que toda emisién predicha
por los modelos a longitudes de onda mayores es, en rigor, una extrapolacion libre y no restringida
por los datos empiricos. Esto afecta la fiabilidad de cualquier cantidad que dependa del infrarrojo
lejano, como la posicién exacta del pico de emision térmica del polvo, la luminosidad bolométrica
total del toro y, por supuesto, las predicciones a 860 pm (Seccién 4.4).

5.7.6. Tamano de la muestra

Finalmente, no podemos obviar que esta tesis se basa en el analisis detallado de solo dos objetos.
Por muy robustas que sean nuestras conclusiones sobre la relacion entre la clasificacion éptica
del AGN y la geometria del polvo circumnuclear, estas ilustran un caso particular que concuerda
exitosamente con el modelo unificado, pero no constituyen una demostracién estadistica del mismo.
Comprobar si este comportamiento es una regla general exigird aplicar esta misma metodologia
a una muestra considerablemente mayor, idealmente manteniendo el mismo rigor en el control de
variables (como la luminosidad) que hemos aplicado en este par de galaxias.

5.8. Conclusiones

En este trabajo hemos modelado la distribucion espectral de energia del polvo circumnuclear
en dos galaxias Seyfert de luminosidad comparable pero distinta clasificacion optica: NGC 7469
(Sy 1.5) y NGC 7319 (Sy 2). Utilizando espectroscopia IFU del JWST e inferencia bayesiana sobre
dos familias de modelos de toro, hemos llegado a las siguientes conclusiones principales:

1. Gracias a la resolucién angular sin precedentes de NIRSpec y MIRI/MRS, logramos extraer
espectros nucleares en una apertura de apenas r = 0,5” (~ 160 pc en NGC 7469 y ~ 230 pc
en NGC 7319). Esto nos permiti6é excluir espacialmente la fuerte contaminacién del anillo
circumnuclear de formacién estelar para la galaxia Sy 1.5. La posterior descomposicion del
continuo aislé con éxito la emisién térmica del polvo calentado exclusivamente por el AGN,
entregandonos una SED éptima para el modelamiento geométrico.
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. El analisis revela una clara preferencia estadistica por una familia de modelos distinta segin la
galaxia analizada. Para NGC 7469, la evidencia bayesiana selecciona de manera contundente
el modelo de disco+viento de Honig & Kishimoto (2017) (Alog Z = 8,7). Por el contrario,
NGC 7319 se decanta por el modelo clumpy de Nenkova et al. (2008a) (Alog Z = 36,0).
Ambas preferencias superan ampliamente el umbral de evidencia fuerte y estan respaldadas,
de forma totalmente independiente, por el estadistico 2.

. El hecho de que ambas galaxias apunten hacia modelos geométricos opuestos es nuestro
mejor argumento de robustez. Si existiera un sesgo sistemético en nuestra forma de extraer o
procesar los datos, este habria empujado a ambos objetos hacia la misma familia de modelos.

. Los ajustes revelan inclinaciones radicalmente diferentes: i = 7,9151:22 deg para NGC 7469
(una vista casi de frente) e i = 54,91’3:3 deg para NGC 7319 (una linea de visién que atraviesa
el material oscurecedor). En el caso de NGC 7469, esta configuracién frontal se recupera
consistentemente sin importar qué parametrizacién geométrica asumamos. De este modo, la
orientacién deducida encaja a la perfeccién con la clasificacion éptica de cada AGN, a pesar
de que esta informacion jamas se introdujo en el procedimiento de ajuste.

. Las geometrias que inferimos a partir del infrarrojo predicen con éxito el estado de oscure-
cimiento medido en rayos X. En NGC 7469, la linea de vision entra libremente por el cono
polar, lo que anticipa un nicleo destapado (log Ny = 20,53); en NGC 7319, la visién intercep-
ta contra la pared de nubes, consistente con un fuerte oscurecimiento (log Ny = 23,82). Esta
extraordinaria sintonia funciona como una rigurosa validacién externa de nuestra geometria.

. Dado que tuvimos la precaucion de seleccionar dos galaxias con luminosidades intrinsecas
en rayos X duros casi idénticas (log L14_195kev = 43,59 y 43,76), las profundas diferencias
estructurales que observamos no pueden atribuirse a la luminosidad. Deben atribuirse estric-
tamente a la orientacién, reforzando la validez del esquema de unificacion clasico.

. Extrapolando nuestros ajustes a 860 um, los modelos predicen aportar entre un 3% y un 10 %
de la emisién térmica total medida por ALMA. Al quedar tan por debajo, son perfectamente
consistentes con la observacion (la cual excluimos del ajuste). Esto demuestra que la inmensa
mayoria del polvo que brilla en el submilimétrico no pertenece al toro del AGN, sino al disco
circumnuclear (una estructura fisicamente distinta), respaldando empiricamente la naturaleza
multifdsica del entorno nuclear.

. En consecuencia, una unica observacién fotométrica en el submilimétrico no basta para dis-
criminar entre modelos de toro. Aunque las predicciones de ambas geometrias difieran por
un factor de ~ 3, su contribucién es tan pequena que queda completamente dominada por la
emision del disco circumnuclear. Por este motivo, la seleccién del modelo éptimo esta deter-
minada fundamentalmente por la informacion contenida en el continuo infrarrojo entre 1,6
y 26,5 pm.

. Finalmente, la acumulaciéon de varios parametros contra los topes de las grillas tedricas nos
deja una advertencia clara: las configuraciones 6ptimas que exigen los datos suelen caer en las
fronteras del espacio paramétrico explorado. Esto confirma empiricamente que las bibliotecas
tedricas actuales, por sofisticadas que sean, aiin no logran capturar toda la inmensa diversidad
estructural que el universo nos presenta.
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A modo de sintesis, los resultados de este trabajo demuestran que la espectroscopia infrarroja
de alta resolucion angular es una herramienta extraordinariamente capaz de discriminar geometrias
de polvo en objetos individuales. Mas atin, prueba que esta discriminacion estructural es fisica-
mente coherente tanto con la clasificacion optica de las fuentes como con su opacidad en rayos
X. El siguiente y logico desafio sera extender esta metodologia a una muestra estadisticamente
representativa, para confirmar si esta intima correspondencia entre tipo espectral y geometria es
verdaderamente la regla general que rige a los nucleos galacticos activos.

5.9. Trabajo a futuro

Los resultados y las limitaciones expuestas en este trabajo abren de forma natural varias vias
de desarrollo para futuras investigaciones. Estas perspectivas apuntan tanto a afinar la precisién
metodologica de los andlisis como a generalizar las conclusiones obtenidas.

El paso mas inmediato para dar continuidad a esta investigacién es ampliar la muestra de es-
tudio. Para confirmar si la correspondencia que observamos entre el tipo éptico y la geometria del
polvo es una regla general en los AGN, necesitamos aplicar este andlisis a un conjunto estadisti-
camente significativo de objetos. No obstante, la clave del éxito residira en mantener el rigor de
nuestro disenio actual: la muestra debe construirse a partir de pares de galaxias Sy 1/Sy 2, estricta-
mente emparejadas por su luminosidad intrinseca en rayos X duros. Solo conservando este control
de variables podremos seguir aislando el efecto de la orientacion, evitando asi las degeneraciones
que suelen afectar a los estudios de muestras masivas.

Desde el punto de vista observacional, resulta indispensable extender la cobertura de los datos
hacia el FIR. Puesto que nuestros espectros de JWST terminan cerca de los 27 um, la caida
de la emision térmica del polvo queda fuera de nuestro rango de visiéon. Incorporar fotometria
FIR permitiria anclar los modelos en esa regién, restringiendo con precision la posicion del pico
de emision y permitiéndonos calcular de forma robusta la luminosidad bolométrica real del toro
(Lpol), y por consiguiente estimar més cantidades fisicas.

En relacién con el estudio multifasico de la region nuclear, un refinamiento necesario es la
igualacién de las escalas espaciales. Para que la comparacién entre los datos del JWST y los
de ALMA sea completamente justa, la extraccién del espectro en el infrarrojo medio deberia
realizarse ajustando la apertura geométrica para que coincida exactamente con el haz sintetizado
(beam) de la observacién interferométrica. Esto eliminarfa la asimetria espacial actual y permitiria
un contraste directo y cuantitativo entre el polvo caliente trazado por el JWST y el polvo frio del
disco circumnuclear.

En el plano netamente metodoldgico, la etapa de descomposicién del continuo tiene un gran
margen de mejora estadistica. Implementar técnicas de remuestreo computacional (como bootstrap)
o ajustes MCMC para explorar el espacio de parametros en herramientas como SPIRIT, le otor-
garia una solidez mucho mayor al proceso. Esto proporcionaria una caracterizacion probabilistica
rigurosa de las incertidumbres asociadas a la SED aislada, permitiendo propagar estos errores de
forma natural y completa hacia el ajuste final de los modelos de toro.

Finalmente, y en una perspectiva mas amplia, el desafio definitivo para esta linea de inves-
tigacién trasciende la mera ampliacion estadistica de la muestra. El verdadero salto cualitativo
consistira en combinar el modelado espectral del infrarrojo con informacion espacialmente resuelta
y datos cinematicos. Esta aproximacion morfologica y cinematica simultdnea es fundamental para
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romper las degeneraciones geométricas y paramétricas inherentes a los modelos tedricos actuales.
Solo a través de esta integracién multidimensional serd posible desentranar con precision la verda-
dera distribucion tridimensional y la dinamica del polvo circumnuclear en las Galaxias de Nicleos
Activos.
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Apéndice

e ﬁ

N q Ty I shift extinction redshift

Figura 5.1: Distribuciones posteriores marginales y conjuntas de los parametros del modelo de
Nenkova et al. (2008a) para NGC 7469. Las lineas discontinuas indican los percentiles 16, 50 y 84.
El redshift se mantuvo fijo en z = 0.
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Figura 5.2: Igual que la Figura 5.1 para el modelo CAT3D-WIND de Hénig & Kishimoto (2017).
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Figura 5.3: Igual que la Figura 5.1 para NGC 7319.
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Figura 5.4: Igual que la Figura 5.3 para el modelo CAT3D-WIND. Nétese que la mayoria de los
parametros se acumulan contra los limites de la malla.
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