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Al Universo ...

por crearnos, y crearlo todo a partir de un punto infinitesimal...

porque a partir de elementos quimicos generados en estrellas ha logrado
construir seres pensantes, que se preguntan de donde vienen, y se detienen a

observar esas estrellas lejanas de donde provienen...

por brindarnos la posibilidad magica de experimentar la vida y aprender un

poco mas, dia a dia..



Un ser humano es parte del todo, llamado por nosotros “Universo”, una parte
limitada en el tiempo y el espacio. Se experimenta a si mismo, sus pensamientos y
sentimientos como algo separado del resto - una especie de ilusion 6ptica de su
conciencia. El esfuerzo para liberarse de este engano es el tinico asunto de la
verdadera religiéon. No para alimentar la ilusién, sino para tratar de superarla, este

es el camino para alcanzar una medida asequible de paz en la mente.

Albert Einstein, carta de 1950,
citada en el New York Times en 1972.

No creais nada por el simple hecho de que muchos lo crean o finjan que lo creen;

creedlo después de someterlo al dictamen de la razén y a la voz de la conciencia.

Gautama Buda

Creo que la espiritualidad y la ciencia constituyen aproximaciones analiticas
diferentes aunque complementarias entre si, que comparten el mismo objetivo
ulterior, la busqueda de la verdad. En este terreno, es mucho lo que pueden
aprender una de la otra, y juntas pueden contribuir a la expansién de los

horizontes del conocimiento y el saber humanos.

Dalai Lama, “El universo en un sélo atomo”
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Resumen

N esta Tesis se presenta un estudio observacional con alta resolucién angular
de las regiones mas internas de los jets relativistas en galaxias con nicleos ac-
tivos (AGN). Algunas de las cuestiones abiertas fundamentales que se inten-

tan esclarecer actualmente en la fisica de jets es la estructura del campo magnético,
el papel que juega éste en la dindamica del jet y en los procesos de emisién, asi como
también la determinacion de las regiones que emiten en altas energias y el mecan-
ismo responsable de dicha emisién. Con el objetivo de contribuir al entendimiento
de estos procesos, en la presente Tesis se presenta el estudio del jet en el quésar
NRAO 150, (anélisis de su emisién en flujo total y polarizado, campo magnético y
dindmica de las regiones mas internas del jet) y también los resultados obtenidos
del seguimiento en el éptico y ondas milimétricas de una muestra de 36 AGN como
parte de estudios multi-rango espectral.

En el estudio del jet en el quasar NRAO 150 se han calibrado y analizado datos
obtenidos con los interferémetros VLBA y GMVA a 8, 15, 22, 43 y 86 GHz en
flujo total y polarizado. Los datos interferométricos a 86 GHz muestran la mejor
resolucién angular que se puede obtener hasta la fecha en astrofisica, y en esta Tesis
se incluye el primer estudio multi-época en polarizacién realizado con el GMVA. El
estudio espectral de la fuente ha mostrado que en las regiones mas internas, el jet
muestra un comportamiento aproximadamente homogéneo y épticamente delgado, y
no existe ninguna regién que pueda identificarse inequivocamente como el niicleo del
jet. A bajas frecuencias se ha medido un grado de polarizacién excesivamente bajo, lo
que sumado a resultados de trabajos anteriores sugiere que el jet, en las regiones mas
internas, apunta en la direccién del observador con un angulo aproximadamente nulo.
En las regiones mas internas (observadas en imdgenes a 22, 43 y 86 GHz) se observa
un estructura de los vectores magnéticos que son consistentes con una estructura
toroidal del campo magnético visto con un angulo muy pequeno desde la linea de la
visual. Esta Tesis presenta por tanto las primeras evidencias observacionales directas
de la existencia de un campo magnético toroidal en jets, como ha sido predicho en
numerosos estudios tedricos y simulaciones numéricas.

También se ha estudiado la cinematica de las regiones mas internas del jet en NRAO
150 con la finalidad de entender el proceso de jet wobbling observado previamente




en esta fuente. Este proceso se observa como un cambio de direccién de las regiones
mas internas del jet, pero su origen fisico hasta la fecha no ha sido esclarecido. En
esta Tesis se presenta un nuevo modelo cinemético que explica el aparente cambio
de direccién del jet en las regiones internas como una rotaciéon de las componentes
siguiendo una trayectoria helicoidal, la cual al ser vista casi de frente se observa
como una rotacion de las mismas en el plano del cielo. Este modelo ha sido capaz de
reproducir la trayectoria de las componentes observadas en las imédgenes a 43 GHz
durante 12 anos, y también podria utilizarse en la interpretacién del jet wobbling en
otras fuentes.

Por otro lado también se ha estudiado una muestra de los 36 AGN mas brillan-
tes en rayos v como parte de colaboraciones con proyectos multi-rango espectral.
La principal finalidad de estos proyectos es estudiar la emisién de los jets en todas
las frecuencias de observacién posibles para lograr un mejor entendimiento de las
regiones de emisién en altas energias y el mecanismo responsable de dicha emision.
Para esto se han monitorizado las 36 fuentes mensualmente en longitud de onda del
optico y semanalmente en ondas milimétricas. Estas colaboraciones han dado como
resultado numerosas publicaciones, de las que en esta Tesis se destacan los trabajos
de las fuentes 3C 454.3, AO 0235+16 y BL Lac. Las curvas de luz a lo largo de
todo el espectro electromagnético muestran periodos de baja actividad intercalados
con estallidos de emisién, que muestran contrapartida en todas las frecuencias de
observacién. Se han estudiado los posibles procesos de emisién en altas energias,
Synchrotron Self-Compton o Compton externo, encontrandose que ambos pueden
estar presentes en una misma fuente, y uno dominar sobre el otro en distintos flares.
Se ha encontrado que la emisién en altas energias se produce muy probablemente a
parsecs de distancia del motor central, debido al paso de componentes a través del

ntcleo en ondas milimétricas, asociado con un choque de recolimacién.




Jets presentes en numerosos escenarios
astrofisicos

Os jets son chorros de materia colimada que se observan en numerosos esce-
narios astrofisicos, desde el nacimiento o muerte de una estrella hasta los
centros de galaxias activas.

El descubrimiento de este tipo de objetos data de 1918 por Heber D. Curtis, quien
observé el jet presente en la galaxia eliptica M87 con telescopios épticos y lo describié
como ‘“un curioso rayo recto ...aparentemente conectado con el nicleo por una del-
gada linea de materia” (ver Fig. 2.1). Sin embargo tuvieron que pasar 50 anos hasta
que el desarrollo de la interferometria en longitud de onda de radio consiguié al-
canzar la resolucion necesaria para estudiar la estructura de estos flujos de materia,
denominados jets. Fue a partir del descubrimiento de la sintesis de apertura, por
el que en 1974 Martin Ryle obtuvo el premio Nobel de fisica, cuando fue posible
obtener imédgenes con una resolucién angular sin precedentes, y se logré confirmar
la naturaleza relativista de los jets en ntcleos activos de galaxias.

Pero los jets no sélo se encuentran presentes en galaxias, sino en un amplio espec-
tro de escenarios astrofisicos. Algunos ejemplos son el nacimiento de estrellas, los
microqudsares, los iltimos estadios de una estrella AGB (en inglés asymptotic giant
branch), o procesos muy extremos como los estallidos de rayos gamma (en inglés
gamma ray burst, o GRB).

En todos los casos la formacion de los jets se explica a través de un modelo en
el cual deben existir tres componentes fundamentales: un objeto compacto o muy
masivo, un disco de acrecimiento en rotacion, y dos jets colimados y antiparalelos;
variando las caracteristicas de estos elementos de acuerdo al escenario astrofisico
que se esté estudiando. EI objeto compacto o masivo se encuentra rodeado del
disco de acrecimiento y todo este sistema es atravesado por un campo magnético
que extrae material del disco y lo colima formando los jets. Para que el material
pueda ser extraido debe alcanzar una velocidad igual o superior a la velocidad de
escape, siendo ésta proporcional a la raiz cuadrada de la masa del objeto compacto.




Fic. 2.1: Imagen del jet en la galaxia activa M87 en longitud de onda
Optica obtenida con el Telescopio Espacial Hubble. Créditos: NASA and
The Hubble Heritage Team.

Por lo tanto, en el caso de sistemas con un agujero negro central los jets alcanzan
velocidades relativistas.

A continuacién se describen algunos de los escenarios astrofisicos en los que
comuinmente podemos encontrar jets, lo que nos permitird entender mejor sus
propiedades.

En el caso de formacién estelar, el modelo méas aceptado propone que estos objetos
se forman a partir de una nube molecular en colapso gravitatorio, dando lugar a la
formacién de una protoestrella. Esta est4 rodeada de un disco de acrecimiento que
transporta gas y polvo desde la envoltura del sistema hasta el objeto central. Todo
el sistema estd en rotacion. Una consecuencia natural de este proceso de formacién
estelar es la existencia de jets formados con parte del material del disco. A su vez,
los jets permiten la pérdida de material y momento angular del disco, dando lugar a
la formacion de la estrella. En este tipo de escenarios el objeto compacto o masivo
es la estrella en formacién, y como no es un objeto muy masivo (si se compara
con agujeros negros estelares o supermasivos) la velocidad del material en el jet es
relativamente baja (del orden de 200 a 1000 km s~1) (Marti et al. 1995; Pech et al.
2010). Recientemente, en el ano 2010, se han observado los primeros indicios de
que estos objetos emiten radiacion sincrotréon, lo que implica que los electrones que
forman el jet poseen energias internas relativistas (Carrasco-Gonzalez et al. 2010).
En la Fig. 2.2 se muestra un mapa del jet generado por la protoestrella en la regién
de HH 80-81 obtenido a 5 GHz.
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Fig. 2.2: Imagen de la regién de HH 80-81 en longitud de onda de radio

(5 GHz). La regién denominada IRAS 18162-2048, en la imagen A, esta

asociada a la protoestrella en formacién. Las regiones HH 80N, HH80 y

HH 81 son zonas brillantes del jet, el cual muestra una extension de ~5.3

pc. Con barras blancas se representa la direccién de la polarizacién en la

imagen B, y la direccién del campo magnético en la imagen C. Reproducido
de Carrasco-Gonzalez et al. (2010).

Otro escenario en el que se observan jets son los microquésares. Estos objetos son
sistemas binarios estelares formados por un objeto compacto (un agujero negro o una
estrella de neutrones) y una estrella evolucionada (ver Fig. 2.3) (Mirabel & Rodriguez
1999; Pakull et al. 2010). Si los dos objetos estan lo suficientemente cerca la estrella
evolucionada transfiere material al objeto compacto, acumuldndose en torno a éste
en forma de disco. Este disco se calienta y emite intensamente en la region del
espectro de los rayos X duros. Por esta razén este tipo de objetos fueron identificados
inicialmente como binarias de rayos X. Parte de este material es acretado por el
objeto compacto y parte es eyectado en forma de jets relativistas. Estos jets pueden
ser desde moderadamente relativistas, con velocidades del fluido de ~0.2 ¢, hasta
jets altamente relativistas con velocidades de ~0.92 c¢. En estos objetos se pueden
observar grandes variaciones en la emisién en escalas pequenas de tiempo (del orden




F1G. 2.3: Representacién artistica de un microquésar. Créditos ESA /Hub-
ble.

de dias) dado que la escala de variabilidad es proporcional a la masa del agujero
negro (Marscher et al. 2002). En este sentido es interesante estudiar estos objetos
ya que se puede monitorizar su evolucion en una escala temporal considerablemente

pequena.

Durante los ultimos estadios de la vida de una estrella también se forman jets.
Cuando una estrella consume todo el hidrégeno de su nicleo éste se contrae, aumen-
tando su temperatura a la vez que las capas mas externas que rodean la estrella se
expanden y enfrian. Si la estrella es de baja masa (entre 0.5 y 10 masas solares)
entra en la rama asintotica de las gigantes rojas o AGB. De esta forma la estrella
va expulsando las capas méas externas y perdiendo masa hasta reducirse a un nicleo
rodeado de material, lo que se denomina protonebulosa planetaria. Se espera que la
expansién de las capas externas de la estrella se produzca de forma esférica, pero en
numerosos de estos objetos se han observado nebulosas planetarias con morfologias
muy diversas y asimétricas (ver Fig. 2.4). Esta asimetria se debe a la presencia
de jets formados durante la etapa final de AGB o el comienzo de la protonebulosa
planetaria (Miranda et al. 2001; Sahai et al. 2003; Sahai 2003; Sahai & Morris 2003).
Estos jets pueden estar generados por la interaccién de la estrella en etapa de AGB
con un objeto compacto cercano, con el cual forma un sistema binario. En algunos
objetos (e.g. la estrella AGB V Hydrae, Sahai et al. 2003, o la protonebulosa plan-
etaria CRL 618, Riera et al. 2014) se han llegado a medir velocidades del material
en los jets del orden de cientos de km s~ 1.

Por otro lado, si la estrella progenitora es masiva (de varias decenas la masa del
Sol) y el jet generado apunta en la direccién de la tierra, podria producirse uno
de los fenémenos mds extremos del Universo, los GRBs (Tanvir et al. 2010). Estos
objetos son observados en galaxias lejanas y el plasma del que estd formado el jet

suele presentar velocidades ultrarelativistas, con factores de LorentzI' >100.

Por 1ltimo, los jets generados en el centro de galaxias activas (o AGN, por sus siglas
en inglés, Active Galactic Nuclei) son los objetos que emiten més cantidad de energia
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F1G. 2.4: Tmégenes de las protonebulosas planetarias CRL 618 (izquierda)
y Hen 3-1475 (derecha). Créditos: ESA/Hubble & NASA.

Microquasar Collapsar

V Microblazar v Blazar V(‘,amrna ray burst

Fi1a. 2.5: Esquema de tres escenarios astrofisicos a muy diferentes escalas

en los que se observan jets. De izquierda a derecha se representa el caso

de los microquésares, los jets en galaxias activas y los estallidos de rayos
gamma. Reproducido de Mirabel & Rodriguez (2002).




continuada en el tiempo, y sus jets pueden llegar a tener tamanos del orden del Mpc.
En estos sistemas el objeto compacto es un agujero negro que puede tener entre 10°
y 10'0 masas solares. La velocidad del material en este tipo de objetos es relativista
y el factor de Lorentz puede llegar a valores del orden del' ~20 e incluso en algunos
casos se han llegado a medir factores de Lorentz del orden de ~40 (Jorstad et al.
2005). En la Fig. 2.1 se puede ver la imagen del jet relativista en la galaxia activa
MS7.

Si bien los escenarios aqui mostrados presentan diferencias sustanciales, el modelo
que explica la formacion de los jets es bésicamente el mismo (ver Fig. 2.5). Por
esta razon el estudio de este tipo de objetos en alguno de los escenarios mostrados
anteriormente ayuda a la compresion general de la fisica de los mismos.

Este trabajo se centra en el estudio de jets en AGN. A pesar de que estos objetos se
encuentran a grandes distancias, emiten enormes cantidades de energia y muestran
estructuras muy extensas, lo que permite su estudio con una resolucién angular sin
precedentes en astronomia gracias a la técnica de interferometria de muy larga base
(VLBI, por sus siglas en inglés).




Nucleos activos de galaxias

As galaxias con nucleo activo estan caracterizadas por emitir enormes can-
tidades de energia en todo el espectro electromagnético, desde longitud de
onda de radio hasta rayos v. En muchos casos estos objetos llegan a mostrar

luminosidades del orden de 10* veces la luminosidad de una galaxia tipica (Krolik
1999). Estos objetos muestran variabilidad en su emisién en escala de dias, o incluso
horas, lo cual requiere que la fuente de emision sea extremadamente compacta.

A medida que se ha avanzado en el estudio de los AGN se han detectado objetos con
caracteristicas espectrales y de emisién muy diversos. Por ejemplo, algunos presentan
fuerte emisién en radio, mientras otros AGN no la muestran, o intensas lineas de
emisién que se observan en algunos AGN y en otros ni siquiera se detectan lineas
espectrales. A pesar de esto, el modelo unificado (Antonucci 1993) propone que
todos los tipos de AGN son esencialmente el mismo sistema, y explica las diferencias
en la emision a partir de los diferentes angulos bajo el cual es observado el sistema.
En la Fig. 3.1 se pueden ver los distintos componentes que incluye este modelo.

Bésicamente, el modelo unificado ubica un agujero negro supermasivo (con masa
entre 10% y 10'° masas solares) en el centro de la galaxia activa, rodeado de un disco
de acrecimiento. El material en el disco rota, y las regiones méas cercanas al agujero
negro son las mas influenciadas gravitatoriamente por el objeto compacto y por lo
tanto rotan més rapidamente. Se crea en el disco una rotacion diferencial, en la cual
diferentes anillos dentro del disco poseen diferentes velocidades. Debido a esto, el
material en el disco se calienta y emite la mayor parte de la radiacién que se observa
de estos objetos, desde longitud de onda del éptico hasta rayos X.

Rodeando las regiones centrales (agujero negro y disco de acrecimiento) se encuentra
una regién denominada regién de lineas anchas (en inglés broad line region, o BLR)
que posee un tamano tipico menor que 1 pc. En esta zona hay regiones densas de gas
que se mueven a gran velocidad (del orden de 10.000 km/s), lo que produce lineas de
emision en el rango dptico y ultravioleta del espectro, ensanchadas debido a su alta
velocidad. Existe otra regién a mayores distancias de la regién central (tipicamente
a mas de 100 pc) denominada de lineas estrechas (en inglés narrow line region, o




Narrow Line
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Fic. 3.1: Esquema del Modelo Unificado de AGN. Credit: M. Polletta,
ITESRE/CNR, Bologna, Italy. Reproducido de Urry & Padovani (1995).

NLR). En esta zona las nubes de gas se mueven mas lentamente (entre 300 y 500
km/s tipicamente) y por lo tanto se producen lineas espectrales delgadas.

Para explicar la emisién de los distintos tipos de AGN, el modelo unificado propone
la existencia de un toroide formado por gas y polvo, que emite radiacion térmica
predominantemente en longitudes de onda infrarrojas. Este toroide estd ubicado a
algunos pc de distancia del agujero negro rodeando la regién central, lo que produce
absorcion de la radiacion proveniente del disco de acrecimiento y la regién de lineas
anchas si observamos a través del mismo. Las lineas generadas en la region de lineas
estrechas se siguen observando a pesar de que observemos a través del toroide de
gas, ya que esta regién se encuentra mas alejada de la regién central y no es ocultada
por el toroide.

Por esta razén si observamos el AGN de perfil, es decir, si la radiacién generada
en el centro del AGN atraviesa el toroide de gas antes de llegar a nuestros telesco-
pios, veremos un objeto menos luminoso y sélo mostrara lineas de emisién delgadas.
Los tipos de AGN que muestran estas caracteristicas en su emisién son las galaxias
Seyfert II y las radio galaxias con lineas delgadas de emisiéon. Las caracteristicas y
clasificacion de estos AGN sera detallado més adelante. Por otra parte, si observamos
el AGN maés de frente, es decir que se pueda detectar radiacién proveniente de las
regiones internas, se observard un AGN mads brillante que en el caso anterior, y
mostrard lineas anchas, debido a que parte de la radiacién proviene de la BLR.
Este es el caso de las galaxias Seyfert I y radio galaxias con lineas anchas. Como se

10



Capitulo 3 Nucleos activos de galaxias

explicard més adelante existen AGN con fuerte emisién en radio y otras que muestran
una débil emision en radio. En el caso de las primeras el modelo explica la intensa
emision en radio a través de jets relativistas, los cuales son generados y colimados
por fuerzas magnéticas y se extienden hasta escalas del orden del kpc y hasta del
Mpc en algunos casos. En el caso de que observemos un AGN totalmente de frente
(esto es, en la direccién del eje de rotacion del disco de acrecimiento) toda la emisién
proveniente del AGN esta dominada por la emisién del jet. Este tipo de AGN se
denominan blazars y presentan alto grado de variabilidad en su emisién.

Las caracteristicas de emisiéon de los AGN no son faciles de diferenciar, por lo que
es complejo clasificarlos en grupos totalmente diferenciados, y hasta existen algunos
tipos de AGN que comparten caracteristicas, perteneciendo a distintos grupos a la
vez. A pesar de esto, en general existen tres formas de clasificar los AGN: segiin
la variabilidad de su emisién, segin sus lineas espectrales, o segliin su emisién en
longitud de onda de radio (Heckman et al. 2004). Si nos basamos en su emisién
en radio se pueden clasificar en radio silenciosas (o radio quiet) y radio emisoras
(o radio loud). Para poder hacer una clasificacién cuantitativa se puede hacer
uso del criterio que establecieron Kellermann et al. (1989) para quésares de altas
luminosidades que define la “fortaleza de emisién en radio” (R) (o radio loudness),
como:

_ Flujo(6 cm)
 Flujo(4400 A) :

Esta razon representa un cociente entre la emision en radio respecto de la emisién

en el optico. De esta forma los AGN se pueden clasificar en:

Radio silenciosas: son aquellas en las que R < 10. En general
no muestran un jet o éste es muy débil. Dentro de esta categoria encontramos:

e (QQuasares radio silenciosos o radio quiet quasars: Estos objetos deben
su nombre al hecho de que cuando se descubrieron se observaban como objetos
puntuales o casi estelares (en inglés, quasi-stellar objects o QSO). Se caracteri-
zan porque su emision Optica esta dominada por un nicleo azul muy luminoso
proveniente de las regiones més internas del disco de acrecimiento y presentan
lineas de emisién intensas y anchas (de hasta 10.000 km/s). Por esta razon se
estima que se observa el AGN desde una direccién en la cual el toroide de gas
no oscurece la emisién del disco ni la proveniente de la BLR.

e Seyferts: estos objetos son en general menos luminosos que los quésares,
de ahi que se hayan podido detectar en el 6ptico sélo a distancias cosmoldgicas
mucho menores que los quéasares. Debido a que la region nuclear no es tan
intensa es posible resolver y estudiar la galaxia que alberga al niicleo activo.
En general se trata de galaxias espirales de tipo Sa o Sb con poblacién estelar
joven. Presentan intensas lineas de emisién en su espectro y segun éstas se
clasifican en Seyfert I (Syl) o Seyfert IT (SyIl). Las Syl muestran lineas de
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F1a. 3.2: Imagen en longitudes de onda de radio (1.4 GHz) obtenida con el
Very Large Array de la radio galaxia FR I 3C 31 a escalas del kpc. Créditos:
NRAO/VLA.

FiG. 3.3: Imagen en longitudes de onda de radio obtenida con el VLA de
la radio galaxia FR II 3C 438 a escalas del kpc. Créditos: NRAO/VLA.
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Capitulo 3 Nucleos activos de galaxias

emision anchas y estrechas provenientes de la BLR y de la NLR, dado que
por la orientacién respecto del observador la regién central del AGN es visible
para el observador (ver Fig. 3.1). Por otra parte, las SyIl presentan lineas
estrechas ya que en estos objetos se observa principalmente la NLR debido a
que el centro esté oscurecido por el toroide de gas.

Radio emisoras: presentan R > 10, lo que denota que su emisién en
radio, la cual estd dominada principalmente por la emision del jet relativista,
es muy intensa. Dentro de esta categoria encontramos a las radio galaxias, los
steep spectrum radio quasars, y los blazars. Los blazars, a su vez se subdividen
en qudsares radio emisores de espectro plano (en inglés flat spectrum radio
quasars, o FSRQ) y objetos de tipo BL Lacertae (o BL Lac). Estos tltimos
se diferencian de los FSRQ en que tienen menor potencia en todos los rangos
del espectro electromagnético y no presentan lineas de emisién prominentes.

e Radio galaxias: Son en general galaxias gigantes elipticas que presentan
fuerte emision en radio proveniente del jet, y sus espectros muestran lineas de
emisién. Estos objetos, segun la clasificacion de Fanaroff & Riley (1974) se
pueden separar segun su potencia en longitudes de onda radio en:

- FR I son objetos que presentan potencias, a 178 MHz, menores
que 10%® W/Hz. Presentan enormes jets con tamafos tipicos del orden del
Kpc. Estos acaban en una zona terminal difusa y la estructura a gran escala
de los jets suele presentar notables curvaturas. Un ejemplo se muestra en la
Fig. 3.2.

- FR II sus potencias a 178 MHz son mayores que 10* W /Hz.
Los jets que presentan son muy rectilineos y puede extenderse hasta distancias
del Mpc desde las regiones centrales. Los extremos de estos jets son regiones
de intensa emisién, denominados puntos calientes o hot spots, los cuales llegan
a tener tamanos del orden del kpc. Estos se generan por la interaccién del
jet con el medio intergalactico. Tanto el jet como los puntos calientes estan
rodeados de una regién de emision mas difusa denominada radio l6bulos. La
mayor parte de la emisién en longitudes de onda largas (> 5 c¢cm) de este tipo
de objetos proviene de los hot spots y radio 16bulos. Un ejemplo de este tipo
de objetos se muestra en la Fig. 3.3.

e Steep spectrum radio quasars: Presentan caracteristicas similares a los
quésares radio silenciosos en cuanto al nucleo muy luminoso y a las fuertes
lineas de emisién, pero se diferencian de éstos principalmente por emitir
intensamente en longitudes de onda de radio.
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e Blazars: Presentan un alto grado de variabilidad en intensidad total y
polarizada con escalas temporales del orden de dias o incluso menores. Estos
objetos presentan emisiéon intensa en todo el rango electromagnético y pueden
llegar a emitir a energias muy altas, del orden del TeV. Esta variabilidad tan
abrupta se debe a que la direccién en la que apunta el jet forma un angulo
muy pequeno con la visual del observador. Ademaés en estos objetos es comin
observar s6lo uno de los jets debido a que el reforzamiento Doppler aumenta
la emision en la direccién del observador y la debilita en el sentido contrario.
Esta categoria engloba a los BL Lacs, que no suelen presentar lineas de emisién
intensas en el 6ptico, y a los quasares radio emisores de espectro plano.
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Jets en AGN

4.1 Formacion y Colimacion

0s modelos més utilizados para explicar la formacién de jets (Blandford

& Zmajek 1977; Blandford & Payne 1982) parten de un agujero negro

supermasivo rodeado por un disco de acrecimiento en rotacion. El ma-

terial en las regiones mas internas del disco sufre en mayor medida la influencia

gravitatoria del agujero negro central respecto del material que se encuentra

en las regiones externas. Por esta razon, las regiones del disco mas cercanas

al agujero negro rotan més rapido que las regiones externas generando una

rotacién diferencial. El disco esta atravesado por un campo magnético. Este

campo esta anclado al material del disco, y debido a la rotacion de éste se
genera en el campo una estructura de hélice en torno al eje de rotacion.

Dado que el disco esta formado por particulas cargadas, éstas tienden a seguir
las lineas de campo por lo que son extraidas del disco antes de que caigan al
agujero negro central, siendo ademas colimadas por la componente toroidal
del campo, como puede verse en el esquema de la Fig. 4.1. Esto genera la
colimacion en las regiones mas internas del jet y una compresion del material
hacia el eje del mismo. A su vez, las lineas de campo tienden a repelerse unas a
otras, por lo que al comprimir las lineas del campo se genera un aumento de la
presiéon magnética que ejerce una resistencia a la compresién. De esta manera
se logra un equilibrio del jet colimado. A su vez, debido a que el jet se expande
se genera un gradiente de presion magnética, disminuyendo la presién hacia las
regiones mas alejadas del agujero negro central. Debido a esto las particulas
cargadas tienden a desplazarse a las regiones de menor presiéon acelerandose a
medida que viajan a lo largo del jet.

Gracias a técnicas observacionales cada vez mas sofisticadas se han corroborado
numerosas predicciones de este modelo. A pesar de esto la resolucién de los
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Fic. 4.1: Esquema de formacion de jet relativistas. Parte del material
del disco es extraido por el campo magnético formando y colimando los jet
relativistas. Créditos: NASA.

telescopios no nos permite todavia observar las regiones mas cercanas al agujero
negro.

4.2 Aspectos Observacionales

Los jets relativistas en AGN emiten radiaciéon en un amplio rango de longitudes
de onda, desde radio hasta rayos . Debido a las grandes distancias que nos
separan de ellos sélo es posible resolver su estructura interna con interferome-
tria de muy larga base (VLBI de su acrénimo en inglés). Los fundamentos de
esta técnica se desarrollardan con mas detalle en el Capitulo 7. Basicamente,
las observaciones de VLBI consisten en utilizar diferentes telescopios separados
entre si y luego combinar la senal como si se tratase de un tnico telescopio, con
la finalidad de obtener una mejor resolucién. Dado que la resoluciéon angular es
proporcional a la longitud de onda de observacion e inversamente proporcional
a la distancia entre los telescopios, al separar éstos tltimos hasta distancias de
miles de kilémetros (como en el caso de algunos interferémetros) y observar a
la menor longitud de onda posible, es posible lograr resoluciones angulares del
orden de algunas decenas de microsegundos de arco. Esta resolucién es la mejor
que se puede obtener hasta la fecha en astronomia. Por lo tanto, para resolver
y poder estudiar la estructura interna de los jets se utiliza interferometria de
muy larga base en longitudes de onda de radio y ondas milimétricas.
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Fic. 4.2:  Conjunto de imagenes de M87 en longitudes de onda de radio

y milimétricas que muestran el jet desde las escalas del kpc (imagen cen-

tral) hasta escalas menores del pc (imagen abajo a la izquierda). Se pueden

apreciar las diferencias estructurales que presentan este tipo de objetos de-

pendiendo de la regién observada. Créditos: Frazer Owen (NRAO), John
Biretta (STScl).

La estructura que muestran los jets varia mucho de acuerdo a la escala a la
que se observen. En la Fig. 4.2 se muestra un conjunto de imagenes del jet
presente en la galaxia M87 observada a diferentes frecuencias e instrumentos.
En la imagen central, el jet muestra una regién intensa en el centro de la
estructura rodeada por dos burbujas que de lado a lado tienen un tamano
mayor a 60 kpc. A medida que nos adentramos en las regiones més centrales,
se observa como el jet es mucho mas colimado, y en la imagen de abajo a la
izquierda (la imagen con la mejor resolucién angular de las mostradas en la
figura) se pueden estudiar los detalles de la estructura més interna del jet a
escalas de 0.01 pc.

Las estructuras tipicas a gran escala que se observan en los jets de AGN tipo
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FRII son los 16bulos y puntos calientes descritos en el Capitulo 3 (ver Fig. 3.3).
Estos se generan por un choque intenso entre el jet y el medio intergalactico.
Por otro lado en los objetos tipo FRI (ver Fig. 3.2) se observan curvaturas del
jet que pueden estar inducidas por diferencias de presion en distintas regiones
del medio intergalactico, o cambios en la direccion de eyeccion. A medida que
el angulo entre la direccién del jet y la visual del observador disminuye, los
efectos de proyeccién aumentan distintos efectos relativistas como se detalla
mas delante (ver seccién 4.4). El resultado es que las curvaturas se vean mas
pronunciadas en el sistema de referencia del observador de lo que son realmente
en el sistema del jet.

Como ejemplo de la estructura tipica observada en las regiones mas internas
de los jets, la Fig. 4.4 muestra una secuencia de imagenes de la fuente 3C 120 a
una longitud de onda de 13 cm. Ahora la regién del jet que se esta observando
es menor de 5 pc. Como se puede observar los jets muestran una regién muy
compacta e intensa, denominada nucleo del jet, y otras inhomogeneidades o
regiones brillantes, denominadas componentes, que suelen presentar cambios
significativos en su posicion y brillo. El nticleo del jet es la regién més brillante
que se suele observar en uno de los extremos del jet.

Si bien aiin no hay un consenso unanime acerca de la naturaleza del nicleo
que se observa en longitudes de onda de radio y milimétricas con VLBI, exis-
ten fundamentalmente dos modelos. El primero propone que el nicleo es un
choque de recolimacién en el jet generado por diferencias de presion entre el
jet y su medio externo (Daly & Marscher 1988). La dindmica del fluido estd
gobernada por su tendencia a alcanzar el equilibrio de presiones con el medio
externo. Debido al caracter supersénico del fluido, éste sobrepasa el punto de
equilibrio, dando lugar a la formacién de una serie de choques de recolimacién
estacionarios, cuyo espaciado viene dado por el gradiente de presiones externo
(Gomez et al. 1995, ver Fig. 4.3).

Por otro lado, el nicleo se asocia con la regién en la que el jet pasa de ser
6pticamente grueso a delgado (en la seccién 4.3.1.2 se discute en més detalle
los procesos de autoabsorcién, ver también por ejemplo Lobanov (1998)). Esta
autoabsorcion depende de la frecuencia de observacion, y por lo tanto a medida
que se observa a mayor frecuencia es posible muestrar regiones mas internas
en el jet. Actualmente se estima que en imagenes obtenidas en longitudes de
onda centimétricas el ntcleo se debe a la opacidad, mientras que a longitudes
de onda milimétricas es posible detectar el choque de recolimacién en caso de
que éste esté presente.

Las inhomogeneidades o regiones mas brillantes (denominadas componentes
del jet) pueden ser estacionarias o moéviles. Las estacionarias pueden estar
producidas por un choque de recolimacién o deberse a una curvatura en la
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Fic. 4.3: Se muestran los resultados de simulaciones magneto-

hidrodindmicas relativistas. De arriba a abajo se representan la presion

térmica, la presién magnética, el pitch angle, el campo magnético toroidal,

el campo magnético axial y el factor de Lorentz. Extraida de Roca Sogorb
(2011).

estructura del jet. En este caso una orientacion mas favorable en la direccion
del observador hace que dicha region se observe mas brillante en relacion con
el resto del jet debido a los efectos relativistas (Gémez et al. 1993).

Las componentes moviles son aquellas inhomogeneidades que se desplazan a lo
largo de la estructura del jet (ver Fig. 4.4) y que en muchos casos muestran
movimientos superluminicos (Jorstad et al. 2005). En general estas regiones
de intensa emision se explican como ondas de choque que viajan a lo largo
del jet (Marscher & Gear 1985), dando lugar a una emisién reforzada debido
a la compresion que producen en el plasma y en el campo magnético. Estas
ondas de choque podrian estar generadas por inestabilidades en el disco que
dan lugar a diferentes ritmos de acrecimiento e inyeccién del material dentro
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Fi1g. 4.4:  Secuencia de imagenes del jet 3C 120 a 22 GHz obtenidas con

interferometria de muy larga base. Los contornos representan la intensidad

de flujo total, los colores el flujo polarizado y los vectores son la direccién de

los vectores de campo eléctrico. En esta fuente la componente estacionaria

que se encuentra en la regién mas a la izquierda es lo que se denomina
ntcleo. Extraida de Gémez et al. (2000)
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Capitulo 4 Jets en AGN

del jet. La conexion entre las inestabilidades del disco de acrecimiento y las
componentes en el jet ha sido propuesta en dos fuentes (3C120 y 3C111) al
observarse una disminucién de la emisién en rayos X, proveniente del disco
de acrecimiento, y un posterior aumento de la emisién en radio en forma de
componente (Marscher et al. 2002; Chatterjee et al. 2011).

A partir de los modelos de formacién de jets se estima que éstos tienen una
componente del campo magnético helicoidal, pero ésta no ha sido observada
directamente. Sin embargo existen evidencias indirectas de esta estructura del
campo a través de los estudios de rotacion de Faraday (Asada et al. 2008;
Gabuzda et al. 2008; Gémez et al. 2008b, 2011).

4.3 Procesos Radiativos

En esta seccion se explican los procesos fisicos que dan lugar a la emision que
se observa en los jets.

4.3.1 Emision Sincrotron

4.3.1.1 Emision Sincrotrén de un solo electrén

La emisién en longitudes de onda de radio que proviene de los jets relativistas
es radiacién sincrotrén. Esta se produce cuando particulas cargadas son ace-
leradas por un campo magnético. Las particulas sentiran el efecto del campo
a través de la fuerza de Lorentz que produce que las mismas se muevan en
trayectorias helicoidales siguiendo las lineas del campo. Esta fuerza viene dada
por:

F=gE+vxB)

donde F es la fuerza de Lorentz, E el campo eléctrico, v la velocidad de la
particula y B el campo magnético. Las magnitudes en negrita denotan que
son cantidades vectoriales. Debido al producto vectorial entre la velocidad (v)
y el campo magnético (B), cuando el dngulo entre ellos es = 0° se anula este
término de la fuerza, mientras que va aumentando a medida que el dngulo se
va aproximando a 90°. Debido a esto la fuerza tiene una contribuciéon maxima
cuando la particula tiene una velocidad perpendicular al campo magnético. La
fuerza produce una aceleracién en la direccion perpendicular al plano formado
por v y B. Si se considera el caso més simple, i.e. Fig. 4.5, la fuerza no produce
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Fi1G. 4.5: Representacién conceptual de una particula girando en torno al
campo magnético indicado en azul.

un cambio en el modulo de la velocidad de la particula, sino un cambio en la
direccion provocando la trayectoria helicoidal en torno a las lineas de campo.
Dicha aceleracion de la particula es la que produce que ésta radie. Cuando la
velocidad de la particula es relativista, como en el caso de los jets, esta emision
es radiacién sincrotrén.

El electron emite segin una estructura bipolar, pero si la particula es relativis-
ta, la emisién no es isétropa, sino que se concentra en un cono de semiangulo
1/~ en torno a la direccién de la particula; este proceso se explicard con més
detalle en la seccién 4.4 (ver Fig. 4.6). Es decir, que el observador sélo recibe
emisién de la particula cuando este cono apunta aproximadamente en la di-
reccién de la visual. Por esta razon un observador recibe la emisién sincrotrén
que es producida por el campo magnético cuando éste esta dispuesto de manera
perpendicular a la visual, de modo que el cono de emision apunte al observador,
como se ve en la Fig. 4.5.

La potencia total radiada por una particula viene dada por la ecuacién (Pa-
cholczyk 1970):

dFE B 2¢t
dt — 3mAcT

B?*sen*(0) E*

donde m y e son la masa y la carga de la particula respectivamente, B el campo
magnético, ¢ es la velocidad de la luz, 0 el angulo entre la linea de la visual y
la direccién del campo magnético, y E la energia de la particula. La potencia
aumenta conforme aumenta el campo magnético o la energia de la particula al
cuadrado. Ademads, la potencia es maxima cuando el angulo entre la direccion
de la visual y el campo magnético es 90°. Otro aspecto fundamental es el
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FiG. 4.6: Patron de radiacién de una particula no relativista con la ve-

locidad paralela (esquema de arriba) y perpendicular (esquema del medio)

a la aceleracién. Cuando la particula es relativista el patrén es modificado

y apunta en la direccién del desplazamiento (esquema de abajo). Extraido
de Ghisellini (2012).

hecho de que la potencia es oc m~*, por lo que las particulas de menor masa
son las que mas radian. Por esta razon se asume que la radiacién sincrotrén
observada en jets esta generada principalmente por los electrones y positrones
(en el caso de que estos ultimos estén presentes) que forman el jet, siendo
aproximadamente despreciable la potencia que podrian generar los protones,
ya que tienen mayor masa.

Dependiendo de la energia del electrén, la radiacion emitida se localiza en
torno a una frecuencia, denominada frecuencia critica, v., que tiene la siguiente
expresion (ver Pacholezyk 1970):

3e
4rm3cd

Bsen(0)E?

Ve

El espectro de emision correspondiente se puede ver en la Fig. 4.7. La frecuen-
cia estd en unidades de v, siendo v, la frecuencia a la cual se radia la mitad de
la potencia total emitida. La frecuencia critica (v,) es la frecuencia a la cual
v=0.29 v,. Para frecuencias menores que v, la potencia aumenta de acuerdo a
una ley de potencias con exponente 1/3 y el méximo de emisién esta en torno a
v.. Para frecuencias mayores que v, la potencia disminuye exponencialmente.
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F1G. 4.7:  Potencia radiada por un electrén en funcién de v/v,. La fre-
cuencia critica es v.. Figura basada en Hughes (1991).

4.3.1.2 Emision Sincrotrén de un conjunto de electrones

Se han estudiado las caracteristicas de emisién de un solo electrén, pero la
radiacién proveniente de los jets es emitida por un conjunto de electrones. Por
lo tanto a continuacion se estudiaran las caracteristicas de emision de esta
poblacion de particulas. A partir de las observaciones de jets de AGN se ha
visto que la distribucién de energia de los electrones se puede caracterizar por
una distribucién de ley de potencias (Rybicki & Lightman 1979):

N(E)dE == N[)E_pdE, Emm S E S Emaa;

donde N(E) es la densidad de electrones con energias comprendidas entre E
y E+dFE, y p es el exponente que define la pendiente de la distribucién. Para
jets de AGN este valor suele tomar valores entre uno y tres.

Dado que la emisién atraviesa un medio antes de llegar hasta el observador
es necesario hacer uso de la ecuacion de transferencia radiativa que tiene en
cuenta los procesos de emision y absorcion de la radiacién.

La emisién puede ser caracterizada de la siguiente manera:

dl, = ¢e,ds

donde dI, es el diferencial de intensidad generado, €, es el coeficiente de emisién
y ds es la distancia que atraviesa la radiacion. Por otro lado, la cantidad de
radiacion absorbida puede expresarse como:

dl, = —k,I,ds
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donde k, es el coeficiente de absorcién. La emision que finalmente medira el
observador viene determinada por la ecuacién de trasferencia radiativa:

drl,
ds =& — ’fz/Iu

Los coeficientes de emision y absorcién para la radiacion sincrotron en el caso
que estamos considerando de una distribuciéon potencial de energias de los
electrones (ecuacién 4.4) tienen la siguiente expresiéon (Pacholczyk 1970):

ev = Ci(p)No(Bsin(9))"s 1" pp++7{3 - 1}
p —(p I 1
o = Calp) Na(Bsin(0) 5 |

donde C4 y (5 son dos constantes que dependen de p, Ny es la densidad de
electrones, B el campo magnético, y # el angulo entre B y la visual. Sin pérdida
de generalidad, y con el fin de obtener una solucién analitica, se ha considerado
que la energia de los electrones estda comprendida entre cero e infinito.

La profundidad optica viene dada por:

dr, = Kk, ds 4.10

Cuando 7, > 1 el medio es Opticamente grueso, mientras que para 7, < 1
el medio es opticamente delgado, y los fotones pueden escapar libremente sin
interaccionar con el medio. Al dividir la ecuacién de transferencia radiativa
por k, se obtiene:

dl,
v g 1, 4.11
o @11

donde S, es la funcién fuente y equivale a S,==*. Para obtener la intensidad
se debe integrar la ecuacién de transferencia radiativa a lo largo de la linea de
la visual. Para una fuente homogénea, y en la no hay radiacion incidente desde

el exterior, la solucién viene dada como (Pacholczyk 1970):

I(r)=501—-e™) 4.12

En el caso de regiones 6pticamente delgadas la emisién viaja libremente sin
ser absorvida, y por tanto la emision viene dada tnicamente por el coeficiente
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de emisién. De esta manera obtenemos que la emisién sincrotrén (para una
fuente homogénea y con una distribucién potencial para la energia) tiene una
dependencia con la frecuencia de la forma:

(1-p)

I(r) xv 2z 4.13

Para el caso de regiones épticamente gruesas 7, >>1. Haciendo uso de la
ecuacién 4.12 se obtiene que I,(7,) = S,. Dada la dependencia con la frecuencia
de los coeficientes de emision y absorcion mostrada en las ecuaciones 4.8 y 4.9,
se obtiene la dependencia de la intensidad de la emision sincrotrén con la
frecuencia para una region épticamente gruesa:

I (1) o< v°/? 4.14

Existe una frecuencia, v, en la cual la fuente pasa de ser épticamente gruesa
a delgada. Esta frecuencia se denomina frecuencia de retorno (o turnover
frequency) y corresponde a la frecuencia de maxima emisién. A frecuencias
menores que Vg la fuente es dpticamente gruesa y el espectro esta determinado
por la ecuacion 4.14, y a mayores frecuencias la fuente es épticamente delgada
y el espectro se comporta segin la ecuacién 4.13.

Esta es la descripcion simplificada del espectro de emisién sincrotrén para una
fuente homogénea con una distribucién potencial de energias. Como veremos
mas adelante, si bien esta distribuciéon nos da una idea aproximada del com-
portamiento de la emisién, es necesario tener en cuenta otros procesos fisicos
para describir de manera completa la emisién de los jets, como por ejemplo la
estructura del campo magnético, las caracteristicas variables de la poblacién
de electrones que generan la radiacion, o la emisiéon conjunta de las diferentes
regiones de emisién que pueden poseer distintas caracteristicas.

4.3.1.3 Polarizaciéon de la Emisién Sincrotron

La emisién sincrotron se caracteriza por ser altamente polarizada, dependiendo
de las propiedades del campo magnético. Para caracterizar la emision polari-
zada se debe analizar la vibracién del campo eléctrico de la emision, que para
una onda monocromaética tiene la forma:

E* = E§sin(2nv — ¢,) 4.15

EY = Efsin(2nv — ¢y)

donde E¥ y E{ son las amplitudes del campo en dos direcciones perpendicu-
lares entre si, y ¢, y ¢, son las fases de la oscilacién en dichas direcciones.
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La diferencia de fase entre E* y EY es 0=¢, — ¢,. Las direcciones = e y, se
encuentran en un plano perpendicular a la visual del observador.

Los parametros de Stokes que definen completamente las propiedades de la
emisién polarizada pueden ser expresados en funcién de los pardmetros que
definen el campo de emisién de la siguiente manera:

Cc

I= Ek (E5)? >+ < (EY)? >] 4.17
Q= [< (B> - < (B} >]
U:§2<E§Egcosé>
V:i2<E§E3 sin o > 4.20

donde I es la intensidad especifica total, ) y U miden la polarizacién lineal y
V' corresponde a la polarizacion circular.

El grado de polarizacién definido en funcién de los parametros de Stokes es
(Rybicki & Lightman 1979):

2 2 2
H:]I}OZZ\/(Q +Il] +V)

El angulo de polarizacion, y, es el angulo formado entre el eje z y el vector
eléctrico, que se expresa en funcion de los parametros de Stokes ) y U como:

1 U
X = 3 arctan(@) 4.22

Con estas dos cantidades, Iy ', es posible caracterizar la emisién polarizada.

Para una fuente homogénea sin rotacién de Faraday (ver seccién 6.4.1) y con
una distribucion potencial de energia de los electrones, el grado de polarizacién
de una regiéon épticamente delgada con campo magnético uniforme se puede
expresar como (Pacholczyk 1970):

—_

P+
p+

II =

Wl
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y para una region opticamente gruesa:

3

S - 4.24
6p + 13

Como se puede ver el grado de polarizacién no depende de la frecuencia de ob-
servacion, sino de la distribucién de energia de los electrones (caracterizada por
p). Si se considera un valor tipico de p en jets, como por ejemplo 2, se obtiene
un valor tedrico maximo del grado de polarizacion en regiones épticamente
delgadas del 69 % y en regiones épticamente gruesas del 12 %.

Es importante destacar que la polarizaciéon depende fuertemente del grado de
ordenamiento del campo magnético, de modo que variaciones en la orientacién
del campo magnético dentro del jet reducen significativamente el grado de
polarizacién con respecto a los valores maximos citados anteriormente (Burn

1966).

4.3.2 Radiacion por efecto inverso Compton

La radiacion por inverso Compton se produce cuando un electréon relativista
interacciona con un fotén transfiriéndole parte de su energia a este ultimo. El
proceso es capaz de elevar la energia del foton desde longitudes de onda de
radio e infrarrojo a rayos X y rayos v respectivamente.

La energia del fotén se incrementa en un factorI’ 2, es decir, el factor de Lorentz
del electréon al cuadrado. Esto se corresponde con la pérdida de energia por
parte de los electrones, que se puede escribir de la siguiente forma (Rybicki &
Lightman 1979):

dE 4
P == (E>zc B 50T652F2U¢ 4.25

donde o7 es la seccion eficaz de Thomson, ¢ es la velocidad de la luz, £ es la
velocidad de los electrones en unidades de ¢, y Uy es la densidad de energia del
campo de fotones involucrados en el proceso.

Este proceso se produce cuando los electrones relativistas del jet interactian
con un campo de radiaciéon. Hasta la fecha no existe un consenso general al
respecto del origen de dicho campo de radiacion. Una posibilidad es que la
radiacién incidente provenga de la propia emisién sincrotrén del jet y en ese
caso se habla de emisién Compton por auto-sincrotrén (en inglés Synchrotron
Self-Compton o SSC).
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Fic. 4.8: Distribucién espectral de energias promediadas de diferentes
conjuntos completos de blazars seleccionados en funciéon de sus diferentes
potencias en longitudes de onda radio. Reproducida de Fossati et al. (1998).

Por otro lado la radiacién también puede provenir de una regién externa al
jet, como por ejemplo del disco de acrecimiento cercano al objeto compacto
central, de la regién de lineas anchas y/o estrechas, del toroide de gas y polvo, o
incluso del fondo césmico de microondas. En este caso el proceso se denomina
Compton externo (en inglés Ezternal Compton o EC).

La distribucién espectral de energia resultado de emisién por SSC y EC muestra
una forma caracteristica como la presentada en la Fig. 4.8. Esta distribucion
muestra dos jorobas, una producida por efecto sincrotrén (a energias mas ba-
jas) y otra debido al proceso de inverso Compton (la que se observa a energias
mas altas).

4.4 Efectos relativistas y retrasos temporales

Como se ha mencionado anteriormente el material en los jets extragalacticos
viaja a velocidades cercanas a la de la luz. Debido a esto, es necesario tener en
cuenta las transformaciones relativistas entre dos sistemas inerciales planteadas
en la fisica relativista (ver por ejemplo Rybicki & Lightman (1979)).
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4.4.1 Velocidades Superluminicas

Numerosos estudios han medido que parte del material en los jets viaja a ve-
locidades aparentes mayores que la velocidad de la luz (e.g., Cohen et al. 1977;
Jorstad et al. 2005). Este hecho en principio parece estar en contradiccién con
la teoria de la relatividad, la cual afirma que la velocidad maxima que puede al-
canzar cualquier particula es la velocidad de la luz. La aparente contradiccién
queda resuelta cuando se comprende que se miden velocidades mayores a la
velocidad de la luz en el sistema del observador, pero que en el sistema de la
fuente el material puede tener velocidades muy cercanas a la de la luz pero
no sobrepasarla. De hecho el efecto por el cual se miden velocidades super-
luminicas se debe justamente a que la velocidad de la luz es finita. Las dos
condiciones necesarias para que este proceso tenga lugar es que el material del
jet se mueva con velocidades cercanas a la de la luz y que el jet apunte en
una direccién cercana al observador. Dado que el material emisor se mueve
a velocidades cercanas a la de la luz, éste puede seguir de cerca a los fotones
que emite. Debido a esto en el momento en que vuelve a emitir fotones ya ha
recorrido parte del camino que éstos deben hacer para llegar al observador, por
lo tanto el camino de los nuevos fotones serd més corto que el de los primeros.
Para entender este proceso haremos uso de la Fig. 4.9. En ella se observa una
regiéon intensa del jet que viaja con velocidad u, muy cercana a la de la luz
y formando un angulo pequeno # con respecto a la direccion de la visual del
observador. Esta componente emite dos pulsos de luz, el primero empieza a
viajar hacia el observador a la vez que dicha componente se desplaza a lo largo
del jet, también acercandose al observador. Después de un intervalo de tiempo
At, la componente vuelve a emitir un pulso de luz. Durante dicho intervalo de

tiempo la componente se desplazé en la direccién al observador una distancia,
AS= vA t cos 6.

El segundo pulso de luz recorrera una distancia hasta el observador menor
que el primer pulso. Dicha diferencia en distancia se puede calcular como la
distancia que recorrié el primer pulso de luz enA t, menos la distancia que
recorrié el material en la direccion del observador antes de emitir el segundo
pulso de luz. Esto es: ¢cA t - vA t cos 6.

El intervalo de tiempo que medira el observador entre las dos senales luminosas
es el que tarda la luz en recorrer la diferencia en distancia antes calculada. Este
intervalo de tiempo se puede expresar como: (cA t - vA t cos 6)/c =A t (1-

Bceos 0). Donde 5 =v/c es la velocidad del fluido en unidades de velocidad de
la luz.

Asi es posible calcular la velocidad aparente que mide el observador, como la
distancia recorrida proyectada en el plano del cielo dividida en el intervalo de
tiempo medido por el observador, es decir:
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Fi1G. 4.9: Representacion conceptual de los movimientos superluminicos.
Cortesia de W. Steffen. Reproducida de Gémez & Steffen (2009).

_ BAtsenf®  Bsenf
Pap = At(1 — Bcost) 1 — Beosh

A partir de esta ecuacién es posible ver que si una componente posee una
velocidad igual a $=0.95 y el dngulo de visién es #=10°, se puede medir una
velocidad aparente (f,,) del orden de dos veces y media la velocidad de la luz.

En la Fig. 4.10 se puede ver la dependencia de 3, con la velocidad del material
y el angulo de vision del observador. Estudios més detallados del efecto que
este proceso produce en las imagenes de jets con estructuras bidimensionales
o tridimensionales se pueden encontrar en Gémez et al. (1994); Gémez et al.
(1997), Agudo et al. (2001) y Aloy et al. (2003).

4.4.2 Aberracion de la luz

Otro efecto importante a tener en cuenta en los jets relativististas es la aberra-
cién de la luz, que determina como cambia la direccion de propagacién de la
radiacion entre el sistema de referencia del fluido en el jet y el observador. Este
hace que la radiacién emitida isotrépicamente en el sistema de referencia del
jet se mida en el sistema del observador concentrada en un cono de semiangulo
1T (siendo I el factor de Lorentz del fluido dado por —-& B) en la direccion del
fluido. Por esto se conoce también como efecto beaming (Rybicki & Lightman
1979).
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Fi1G. 4.10:  Velocidad aparente 3., en funcién de la orientacién del jet
respecto del observador 6 para distintas velocidades del fluido, .

4.4.3 Reforzamiento Doppler

Este efecto no es més que la extension relativista del conocido efecto Doppler
que determina como se transforma la frecuencia entre dos sistemas de refer-
encia. En el caso relativista las transformaciones de Lorentz establecen que

(Rybicki & Lightman 1979):
-

siendo /' y v las frecuencias en el sistema del fluido y observador, respectiva-
mente, y 6 = ( I(l — 50059))_1 es el factor de reforzamiento Doppler.

El factor Doppler nos determina también como se transforma la radiacion
entre el sistema del jet y el observador. En el caso de un jet estacionario
la intensidad observada se ve reforzada en un factor Doppler al cuadrado, es
decir, I, = §?I',, donde I/, es la intensidad en el sistema del fluido, y I, la
medida por el observador. En el caso de un jet no estacionario con componentes
superluminicas debemos anadir un factor Doppler extra, y por tanto I, = 631,

(Rybicki & Lightman 1979).

Como consecuencia de los efectos previamente mencionados, a medida que la
velocidad a la que se mueve el material en el jet aumenta y el angulo que
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forma con la direccién de la visual disminuye, la emision proveniente del jet
se observa con mayor intensidad y concentrada en un cono de emisién mas
pequeno. Estos efectos son los responsables de que en general sea muy dificil
(a veces imposible) observar el jet que se propaga en el sentido contrario al
observador, ya que mientras la intensidad de la emisiéon que se dirige hacia el
observador se ve reforzada, la emision en el sentido opuesto se ve disminuida
en el mismo factor.
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Modelo de jet relativista

0s modelos tedricos de jet relativistas que se utilizan hoy en dia tienen

su base en el modelo presentado por Blandford & Konigl (1979). En

dicho trabajo se propuso la existencia de un jet cénico con velocidades

relativistas apuntando en una direccién préxima a la visual (usualmente un

angulo < 10°). Se demostré que esta caracteristica da lugar a efectos rela-

tivistas que producen reforzamiento de la emisién detectada por el observador

(mencionados en el capitulo anterior), explicando asi las enormes luminosidades
observadas en estas fuentes.

Posteriormente, se desarrollaron métodos numéricos basados en los modelos
tedricos, que pretenden simular el jet y obtener estimaciones de las cantidades
fisicas que definen las caracteristicas del jet y su emisién. Estas simulaciones
han demostrado que este tipo de modelo es adecuado para explicar la fisica de
los jets, aunque todavia existen muchos mecanismos que no se comprenden en
detalle.

Las simulaciones consideran al jet como un fluido y utilizan las leyes de la
magneto-hidrodinamica relativista para modelar el jet. Se considera que este
fluido puede estar compuesto por un plasma de electrones, positrones y/o
protones. Asociada a este fluido existe una poblaciéon de particulas ultra-
relativistas no térmicas que genera la emisién detectada por nuestros telesco-
pios, existiendo una relacion proporcional entre la poblaciéon de particulas del
fluido y las particulas ultra-relativistas. Esto permite que a partir de las simu-
laciones hidrodinamicas sea posible calcular la emision de este tipo de objetos
y compararla con la observada (Gémez et al. 1995; Gémez 2002).

El modelo de jet relativista asume que el material que lo compone viaja dentro
de un cono, con angulo de apertura ¢, que se expande adiabaticamente a
medida que se aleja de las regiones centrales. Las caracteristicas de emisién
del jet se definen principalmente a través de la distribucion de energia de las
particulas del jet y el campo magnético, por lo que es importante definir la
evolucion de estas cantidades debido a la expansién adiabatica.
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La expansion adiabatica tiene lugar en la direccion perpendicular al eje del jet,
y entre una posicion del jet con radio rg y otra posiciéon con un radio mayor, r,
el flujo magnético debe conservarse. Asi las componentes del campo se pueden
dividir en paralela al eje del jet y perpendicular y varian segtiin la expansion
adiabdtica de la siguiente manera:

—2
B) x <L>

To

-1
B, (—)

To

Es decir que a medida que nos alejamos del origen del jet la intensidad del
campo disminuye, cayendo mas rapidamente la intensidad del campo alineado
al eje del jet.

Para analizar la evolucion de la densidad de electrones hay que tener en cuenta
que el nimero de electrones dentro de un volumen determinado del jet se debe
conservar y que la expansion adiabdtica genera una pérdida en la densidad
de energia de los electrones. Considerando esto se obtiene que la densidad
electrénica a lo largo del jet evoluciona de la siguiente forma (Goémez et al.
1993):

=R
()
To
donde p es el exponente de la distribucién de los electrones y N la densidad
electréonica. Entre los valores tipicos de p presentes en jets de AGN, que son
1-2.5, la densidad electrénica disminuird como r=2- r~3. De las ecuaciones
5.1 a 5.3 se puede concluir que la densidad electrénica y el campo magnético
disminuyen a lo largo del jet, lo que produce que la emision sincrotrén caiga

en regiones mas alejadas del agujero negro central.

A pesar de esto en numerosas fuentes se observa intensa emisién en regiones
muy alejadas del nicleo central, hasta Kpc de distancia, como por ejemplo en
l6bulos y puntos calientes. Para explicar esta emision es necesaria la existencia
de un mecanismo que acelere y energetice las particulas, de modo que particulas
relativistas puedan llegar hasta estas grandes distancias y sean capaces de
radiar antes de enfriarse y perder energia. El proceso mas aceptado capaz de
producir esta re-energetizacién de las particulas son los choques.
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Capitulo 5 Modelo de jet relativista

5.1 Ondas de choque

Las ondas de choque se generan como perturbaciones en el fluido del jet que
se propagan a lo largo del mismo. Por delante de la onda de choque (respecto
de la direccién en la que se propaga) el material todavia no ha sido procesado
por la onda (a esta regién le llamaremos U, de upstream). Por otra parte en
la regién procesada (regién D, de downstream) la onda de choque comprime el
material aumentando la densidad de energia y por lo tanto también el campo
magnético anclado en el fluido. Esto permite que parte de la energia cinética
del fluido se transforme en energia interna de los electrones y energia asociada
al campo magnético. Por esta razon los electrones emiten una mayor cantidad
de energia en estas regiones, tanto por proceso sincrotrén como por efecto
inverso Compton. Se puede caracterizar la compresién del material que pasa
a través del frente de choque con el factor de compresion:

Ny

-

n

donde N, y Ny son las densidades electrénicas en la region upstream y down-
stream, respectivamente. Dado que la densidad es mayor en las regiones proce-
sadas por la onda de choque el factor de compresion varia entre 0 y 1, dis-
minuyendo a medida que la onda de choque es mas intensa. La compresion
adiabatica que produce un frente de onda de choque plano perpendicular al
eje del jet modifica la componente del campo magnético paralela al frente de
choque, aumentandolo en un factor 1/n, es decir, B, — B, /n (Gémez et al.
1993). Esto produce un reordenamiento del campo magnético, y por tanto un
aumento en el grado de polarizacion de la radiacion sincrotréon proveniente de
las regiones procesadas por la onda de choque.

Ademas, el aumento de la energia de las particulas debido a la compresién
adiabética es proporcional a 7 '/3 (Gémez et al. 1993). Si consideramos que el
nimero total de electrones se conserva, la expresién que describe la distribucién
de energia de los electrones en una region del jet procesada por una onda de
choque es (Gomez et al. 1993):

N(E)dE = n~0tYBN,E~PdE

Esta ecuacion es andloga a la ec. 4.4 pero para el material procesado por
una onda de choque. Esto nos indica que la compresion que sufre el material
debido a la onda de choque y la energetizaciéon que sufren las particulas da
por resultado un aumento de Ny en la distribucién energética de los electrones.
Esto significa que hay mayor cantidad de electrones con mayor energia por lo
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Fic. 5.1: Observaciones con el VLBA de la radio galaxia 3C 120. Con-

tornos muestran flujo total, colores emision polarizada, y barras el vector de

polarizacion. El panel muestra la distribucién de temperatura de brillo a lo

largo del jet, revelando la existencia de la component C80, asociada con un

choque de recolimacién, con una temperatura de brillo mucho mayor que la
esperada. Reproducida de (Casadio et al. 2012).

que emiten a mayor frecuencia respecto de las regiones que no estan procesadas
por una onda de choque. En longitud de onda de radio estas ondas de choque
se observan como componentes, o regiones de mayor emision en el jet.

Existen numerosas evidencias observacionales de la existencia de ondas de
choque en jets relativistas. A modo de ejemplo podemos citar observaciones re-
cientes de la radio galaxia 3C 120, donde se observa una estructura de emision
en el jet que presenta una temperatura de brillo unas 600 veces mayor que
la esperada. Esta estructura se ha explicado como un choque estacionario de
recolimacién que interacciona con una onda de choque que se desplaza a lo
largo del jet incrementando la densidad de particulas y el campo magnético
en la regién, y por lo tanto su brillo (Roca-Sogorb et al. 2010; Casadio et al.
2012; Agudo et al. 2012a).

5.1.1 Influencia de ondas de choque en la polarizacion
del jet

Las ondas de choque influyen significativamente en la emisién polarizada del
jet. Como se comentd anteriormente, la perturbacién produce una compresién
del material y un aumento de la componente del campo paralela al frente de
choque. Al reordenar el campo, se produce un aumento en la emisién polari-
zada. La deteccién de esta emision polarizada depende de numerosos factores
como el angulo de vision del observador respecto del plano de compresién, la
estructura del campo magnético, etc. La evolucién del grado de polarizacién se
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Capitulo 5 Modelo de jet relativista

ve afectada por la profundidad 6ptica de la emision sincrotrén que la produce.
Una onda de choque aumenta la profundidad optica en la regién procesada,
ya que aumenta la densidad de particulas, llegando a valores similares a la
opacidad observada en los nicleos. En estas regiones épticamente gruesas la
emisién polarizada disminuye notablemente (ver la seccién 4.3.1.3).

Dado que las ondas de choque pueden reproducir estructuras observadas en jets
como las componentes, son ampliamente utilizadas para explicar las estructuras
de emisién observadas en jets de AGN (Marscher & Gear 1985).
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Cambios en la orientacion del jet

Ras la descripcién simplificada de los jets que se ha dado en los capitulos

| anteriores podria pensarse que los jets son un flujo de material recti-
lineo que evoluciona dentro de una estructura conica. Sin embargo,

la mayoria de las veces se observan estructuras curvadas, movimientos no rec-
tilineos de las componentes, velocidades relativistas de las componentes en la
direccién no radial, etc. Existen diversos escenarios que intentan explicar los
procesos fisicos que producen estos fenémenos. A continuacion se mencionaran

los mas representativos.

6.1 Precesion

Existen fuentes en las que se observa un cambio en la direccién del jet de
forma periédica. Un caso representativo es el del microquasar SS 433 porque
en esta fuente ha sido posible determinar todos los parametros de un modelo
que propone que el jet precesa, ajustandose de manera muy precisa a los datos
observacionales (Roberts et al. 2008, 2010; Bell et al. 2011). Debido a la
precesién se genera en el jet una estructura helicoidal que posee regiones que
apuntan en la direccién del observador y regiones que lo hacen en el sentido
contrario. Esta estructura helicoidal es observada en el jet, como se puede ver
en la Fig. 6.1, en la cual se presenta una imagen en radio de SS 433 a 4.86
GHz y las lineas continuas roja y azul representan el modelo de precesion del
jet. Este modelo tiene en cuenta tanto la precesion como la nutacién del jet.
Las lineas azules representan regiones del jet en las cuales la emisiéon apunta
en la direccion de la visual y las lineas rojas regiones en las que se aleja. Como
se puede ver, el modelo reproduce los datos obtenidos de esta fuente.

Existen también numerosos ejemplos de jets en AGN que muestran indicios
de precesion (Abraham 2000; Stirling et al. 2003; Kudryavtseva et al. 2011).
Gracias a observaciones de astrometria de alta precesion usando la técnica de
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Relative Declination (arcsec)

FiG. 6.1:

Relative Right Ascension (arcsec)

Imagen de intensidad total de SS433 obtenida a 4.86 GHz con

VLA. Las lineas continuas azul y roja representan las regiones del jet en
las cuales la emisién apunta hacia la direccién de la visual y en las cuales
apunta en sentido contrario, respectivamente. Extraido de Roberts et al.
(2010).
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Arriba: Orientacién inicial del jet en M81 respecto del tiempo.

Abajo: Curva de luz del nicleo de M81. Extraido de Marti-Vidal et al.
(2013).

referencia de fase se ha podido determinar un cambio en la orientacién del
jet en la galaxia M81, acompanado de una variacién periddica en el flujo (ver
Fig. 6.2). Estas variaciones pueden ser explicadas a través de un modelo de
precesion, en el que las variaciones en la emisién estan asociadas al cambio en

el factor Doppler de reforzamiento (Marti-Vidal et al. 2013).

No existe en la actualidad un modelo tinico para explicar la precesién del

jet.

un objeto compacto masivo en un sistema binario (Lobanov & Roland 2005;
Roland et al. 2008). En este caso todo el sistema (agujero negro-disco-jet)

Los procesos fisicos méas utilizados involucran perturbaciones debidas a
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Capitulo 6 Cambios en la orientacién del jet

orbita en torno al centro de masa del sistema binario provocando que la region
que emite el chorro relativista cambie su posicion a lo largo de dicha orbita.
Otros procesos que pueden generar precesion del sistema disco-jet es el efecto
de Lens-Thirring (Sarazin et al. 1980; Lister et al. 2003; Tateyama & Kingham
2004) que se produce en torno a un agujero negro en rotacién. En una situacién
de equilibrio, existe un alineamiento entre el momento angular del disco en
rotacién y el agujero negro. Si éstos ultimos no estan alineados, la regién
donde se forma el jet precesa.

6.2 Perturbaciones en el jet

Existen otros casos, como el de 3C 120, en los cuales se observa una distribuciéon
de brillo que no es simétrica respecto del eje del jet (ver Fig. 6.3). En Hardee
et al. (2005) se propone que esta estructura del jet puede ser generada por per-
turbaciones con patrones helicoidales. Este tipo de perturbaciones se producen
en la region en la que se inyecta el jet, y la regién del material que se ve afec-
tado por la perturbacion brilla con mayor intensidad. La perturbacién sigue
un patron helicoidal haciendo brillar distintas regiones del jet en su evolucion.

6.3 Variaciones herraticas

En determinados casos las variaciones en el jet muestran un comportamiento
mas erratico, no periddico, como es el caso de OJ 287. Esta fuente ha sido
estudiada exhaustivamente (Tateyama & Kingham 2004; Valtonen et al. 2008;
Villforth et al. 2010; Valtonen & Wiik 2012) y en muchos trabajos se han
encontrado variaciones, tanto del vector de polarizacion en frecuencias épticas,
como del vector de posicién del jet en datos a 8 GHz. Estos procesos han sido
explicados como una precesién del jet. Sin embargo, en Agudo et al. (2012b)
extienden el periodo de andlisis de la fuente a 16 anos y estudian las regiones
ma&s internas, a través de datos a mayor frecuencia (43 GHz) observando una
variacion del dngulo de eyeccion del jet predominantemente erratica. Estas
variaciones erréticas que se han observado en numerosas fuentes (Homan et al.
2003; Mutel & Denn 2005; Jorstad et al. 2005) y cuyo origen fisico no esta
del todo claro se denomina jet wobbling. En Agudo et al. (2012b) proponen
que este jet wobbling se debe a perturbaciones en la regién de inyeccion del
jet debidos a cambios en la densidad de particulas, variaciones en la confi-
guracién del campo magnético o a turbulencias producidas en los procesos
de acrecién del material. Estas variaciones combinadas con la rotacién del
material en presencia de un campo magnético toroidal pueden dar por resultado
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Fi1G. 6.3: Secuencia de iméagenes de 3C 120 obtenidas con VLBI a 22 GHz.
Extraido de Hardee et al. (2005).

las variaciones de la direccién del jet en las regiones més internas medidas en
esta fuente.

También se han observado variaciones no periddicas en la trayectoria y acele-
raciéon de las componentes, asi como en la intensidad de emisién, en numerosas
fuentes (e.g. el quasar 3C 279 en Jorstad et al. 2004, o la fuente OJ 287 en
Vicente et al. 1996). Estas variaciones han sido explicadas satisfactoriamente
como debidas a componentes atravesando regiones curvadas del jet. Cuando
las componentes médviles atraviesan una regién curvada del jet se observa un
incremento en la intensidad debido a que los fotones son emitidos mas directa-
mente en la direccién del observador y por lo tanto, la emisién se ve reforzada
por efecto Doppler relativista. Ademas, se observa un aumento en la velocidad
de la componente en el momento que ésta se desplaza en la direcciéon del ob-
servador, y una disminucién de la velocidad en el momento que la componente
se aleja de dicha direccion. Estas variaciones en la velocidad e intensidad de

emisién se han observado en las fuentes mencionadas anteriormente (3C 279 y
OJ 287).
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Fic. 6.4: Secuencia de imagenes de PKS 21364141 en intensidad total,
obtenidas con VLBA a 2.3, 5, 8.4, 15, 22 y 43 GHz. Extraido de Savolainen
et al. (2006).

Las curvaturas del jet también dan lugar a una desalineacién entre la direccién
del jet a pequenas y grandes escalas angulares (ver Fig. 6.4). Este es el caso,
por ejemplo, de la fuente NRAO 150 en la cual la diferencia entre la direccién
del jet a pequena y gran escala es ~100° (Agudo et al. 2007, ver Fig. 8.1).
Una descripcién mas detallada de esta fuente se llevard a cabo en el Capitulo
8.

6.4 Rotacidon interna del material

Existen otros procesos que observacionalmente muestran caracteristicas simi-
lares a las mencionadas anteriormente (patrones helicoidales, trayectorias cur-
vadas de las componentes) pero que pueden tener un origen fisico diferente a
los presentados anteriormente. Se trata de casos en los que se observan al-
tas velocidades de las componentes en la direccién no radial, y no pueden ser
explicados con los escenarios introducidos previamente.

En el trabajo de Steffen et al. (1995) se presenta un modelo en el cual las
trayectorias de las componentes se ajustan segin un modelo de jet con estruc-
tura helicoidal generada como una consecuencia natural de la rotacién de las
lineas de campo magnético, debido a que éstas estan ligadas al material en
rotacion del disco de acrecimiento. Este tipo de modelo predice que las cur-
vaturas en la trayectoria de las componentes sean mas pronunciadas cerca de
la regién de eyeccién del jet y que se vayan suavizando a medida que se alejan
de esta region. Si el eje del jet no esta perfectamente alineado con la linea
de la visual la variacion del flujo de las componentes se mostrara periddica o
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Fic. 6.5:  Ajuste con modelo helicoidal a la posicion de las componentes

del jet, medidas a 8 GHz, en la fuente tipo BL Lac PKS 0735+178. Los

datos observacionales han sido presentados en Gémez et al. (2001). Figura
extraida de (Britzen et al. 2010).

quasi-periddica debido a la rotacion de las mismas en torno al eje de la hélice.
Este modelo fue utilizado para ajustar la trayectoria de las componentes ob-
servadas en los quasares 3C 345 (Steffen et al. 1995), B3 16334382 (Liu et al.
2010), y la fuente PKS 07354178 (Britzen et al. 2010, Fig. 6.5), mostrando
que este tipo de modelos puede explicar las trayectorias curvadas observadas
en las componentes de dichas fuentes.

En McKinney & Blandford (2009) se muestran resultados de simulaciones
magneto-hidrodinamicas relativistas de jets generados a partir de un agujero
negro en rotacién y un disco turbulento y magnetizado. Estas condiciones son
capaces de generar un intenso campo magnético toroidal que conduce al plasma
altamente magnetizado. La rotacion y perturbaciones en el disco producen la
formacion de estructuras como las que se muestran en la Fig. 6.6, en las cuales
se puede observar la estructura helicoidal del campo magnético.

En Mizuno et al. (2012) se presentan simulaciones de jets con un campo
magnético helicoidal. En particular se estudia la evolucién del jet bajo pertur-
baciones relacionadas especificamente con el campo magnético, denominadas
current driven, en regiones donde los jets estan dominados magnéticamente.
Este tipo de perturbaciones dan lugar a estructuras helicoidales como las que
se muestran en la Fig. 6.7.

Al analizar la evolucién temporal en dos dimisiones de la densidad para dife-
rentes valores de € (siendo este pardametro la velocidad angular de las lineas
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Capitulo 6 Cambios en la orientacién del jet

Fic. 6.6: Representacién del jet relativista obtenida a partir de las

simulaciones magneto-hidrodindmicas relativistas de McKinney & Bland-

ford (2009). Las lineas verdes muestran el campo magnético, que presenta

una estructura helicoidal como resultado del proceso de formacién del jet.
Extraido de McKinney & Blandford (2009).

de campo magnético), se obtienen los graficos mostrados en la Fig. 6.8. A
medida que {2 aumenta se forma un mayor nimero de inhomogeneidades de
menor tamano. Si se observa el jet de frente, es decir a lo largo del eje z,
las trayectorias de las inhomogeneidades se veran como rotando en el plano
del cielo. Como se puede observar estas simulaciones predicen la existencia de
material rotando en jets de alta magnetizacion debido a la estructura helicoidal
del campo y al efecto de las perturbaciones.

Algunos de los resultados mas recientes a partir de simulaciones magneto-
hidrodindmicas con relatividad especial se han presentado en (Porth et al.
2011; Porth 2013). En estas simulaciones se estudia la evolucién de jets domi-
nados magnéticamente y generados a partir de un agujero negro supermasivo en
rotacién. La estructura del campo magnético posee una componente toroidal
y otra poloidal. La evolucion de estas simulaciones predice una estructura
del jet formada por una regién central delgada con alta velocidad rodeada de
una envoltura mas lenta. Las componentes seguirian trayectorias helicoidales
debido a la estructura del campo. En la Fig. 6.9 se pueden ver el indice espec-
tral (izquierda), la estructura en polarizacién (centro) y la medida de rotacién
(derecha) a diferentes dngulos de orientacién. Cuando se observa con un angulo
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Fic. 6.7:  Evolucién temporal en tres dimensiones de la densidad del

plasma (en color) y el campo magnético (lineas sélidas). Se muestra una

seccién de un jet que estd dominado magnéticamente. Cada panel corres-
ponde a un instante de tiempo. Extraido de Mizuno et al. (2012).

de vision muy pequeno la region central de la estructura es O6pticamente gruesa,
volviéndose opticamente delgada hacia los bordes. También se observa como
los vectores eléctricos se disponen perpendicularmente al borde del jet debido
a la estructura toroidal del campo magnético.

Todos estos estudios, tanto observacionales como tedricos, muestran que debe
existir un campo magnético helicoidal como resultado de la formacion del jet
a partir de un disco de acrecimiento en rotacion.

6.4.1 Evidencias observacionales de campo magnético
helicoidal

Si bien no hay observaciones directas que prueben la existencia de campos
magnéticos helicoidales, las medidas de rotacion de Faraday han aportado los
primeros indicios indirectos de la existencia de dicha estructura. La rotacion
de Faraday se produce cuando una onda electromagnética polarizada atraviesa
un plasma que posee un campo magnético. Dado que una onda polarizada
linealmente puede ser entendida como la suma de dos ondas polarizadas circu-
larmente, una a izquierda y otra a derecha, al atravesar un campo magnético,
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(b) 1=84
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Fic. 6.8: Cortes bidimensionales en el plano x-z de la densidad de

particulas (representada en colores) de un jet dominado magnéticamente.

Los paneles de izquierda a derecha muestran la evolucién temporal, y de

arriba hacia abajo se muestran las simulaciones para diferentes valores de

Q, siendo €2 la velocidad angular de las lineas de campo magnético. Las

flechas blancas representan la velocidad del fluido. Extraido de Mizuno
et al. (2012)

se produce un desfase entre las dos polarizaciones circulares, dando como re-
sultado una rotacion en la polarizacion lineal de la onda incidente. La rotacién
que se observa en los vectores de campo eléctrico es igual a:

X = Xo + RM\?

donde xg es la direccion inicial de la polarizacién, A la longitud de onda de la
radiacién y RM es la medida de rotaciéon, que se calcula como:

RM = o/n(s) B(s) - ds

49



o (43-86)GHz

03
/

.2}l

20° a1

\
L X: ]

-0.1
-0.10-0.050.00 0.05 0.10

0.3

0.2

oo} W

-0.3

—0.050.00 0.05 -0.10-0.050.00 0.05 0.10 —0.050.00 0.05

Fic. 6.9: Resultados obtenidos a partir de simulaciones magento-
hidrodindmicas relativistas en jets dominados magnéticamente. De

izquierda a derecha se representa el indice espectral «, el grado de po-

larizacién y la medida de rotacién en regiones épticamente delgadas. De

arriba a abajo se representan distintos dngulos de visién (0.01°, 20°, 40°).
Reproducido de Porth et al. (2011).

donde n(s) es la densidad de electrones del medio que atraviesa la onda elec-
tromagnética, B(s) el campo magnético, y la integral se calcula en la direccién

del observador. Ademas C' es una constante = donde e es la carga del

e
8mm2epc3?
electrén, m, es la masa del electron, e la permitividad eléctrica en el espacio

libre y ¢ la velocidad de la luz en el vacio.

Como se puede ver de la expresién 6.1 la rotacién de Faraday es proporcional
a la longitud de onda al cuadrado, por lo que se veran mas afectadas la ondas
electromagnéticas con longitud de onda mas larga. Como la RM depende de
una integral en la linea de la visién, la rotacion de Faraday es producida por la
componente del campo magnético en la direccion del observador. La rotacién
de Faraday puede ser interna, si el medio con campo magnético que genera
la rotacién es el mismo que el material emisor de la radiaciéon, o puede ser
externa si el medio que genera la rotacion se encuentra fuera del jet. Algunas
observaciones de RM muestran rotaciones mayores a 45° lo que implica que la
rotacién debe ser externa (Zavala & Taylor 2004). Debido a que las caracte-
risticas de variabilidad de la RM en muchos casos se muestra relacionada con
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Capitulo 6 Cambios en la orientacién del jet

F1G. 6.10: Representacion de la estructura de campo magnético con es-
tructura helicoidal. Reproducida de Roca Sogorb (2011).

la estructura fisica del jet, se estima que el medio externo estd intimamente
relacionado con el jet, probablemente rodedndolo (Asada et al. 2008; Gabuzda
et al. 2008; Gémez et al. 2011).

En algunas fuentes (e.g. 3C 120, Mrk 501, M87) se ha observado un gradiente
en la medida de rotacién a lo ancho del jet (Gémez et al. 2008a; Croke et al.
2010; Algaba et al. 2013; Algaba 2013). Este gradiente se debe a la compo-
nente toroidal del campo magnético, cuya orientacion relativa con respecto al
observador varia de manera gradual en la direccion transversal del jet.

Las medidas de rotaciéon de Faraday poseen una incertidumbre importante
debido a diversos factores. Por un lado es necesario resolver transversalmente
el jet para poder detectar variaciones en la medida de rotacion a lo ancho
de éste, sélo posible en algunas fuentes y a cortas longitudes de onda. Por
otro lado a veces es dificil distinguir si el material que produce la rotaciéon de
Faraday se encuentra dentro o fuera del jet. Ademas, en el caso de la rotacion
generada por un medio externo la rotacion de Faraday da informacion de la
estructura del campo magnético en dicha region, que no tiene necesariamente
que coincidir con la estructura del campo magnético en el jet.

A pesar de que los modelos tedricos y simulaciones numéricas predicen la exis-
tencia del campo magnético helicoidal en jets, no existen hasta la fecha obser-
vaciones directas que corroboren dicha estructura.
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Interferometria de muy larga base
(VLBI)

A radioastronomia nacio a principios de 1930 cuando se descubrié que los
objetos celestes, como el centro de la Via Lactea, también emitian en
radiofrecuencias. Esto fue un gran avance para la astrofisica en general

y desde ese momento se empezaron a buscar mas objetos celestes emisores
en longitudes de onda de radio. El problema fundamental encontrado en ese
momento fue que no se podian alcanzar resoluciones angulares similares a las
obtenidas en 6ptico, ya que la resolucién es proporcional a la longitud de onda
de observacién e inversamente proporcional a la distancia entre las antenas,
como muestra el criterio de Rayleigh:

122 )

5

7

donde 6 es la resolucién angular, A\ es la longitud de onda a la que se observa
y D es el didmetro (apertura) del telescopio. Por lo tanto, si se pretende
mejorar la resolucién angular, es decir obtener un valor de 6 menor, ademas
de observar en longitudes de onda més cortas, se puede aumentar el diametro
del telescopio. Esto tiene un limite técnico, ya que no se pueden, a dia de hoy,
hacer antenas de kilémetros de didametro. Por esta razén cuando se comenzaron
a hacer observaciones en ondas de radio se pensé que a estas longitudes de onda
no se podria llegar a alcanzar una resolucién angular similar a las obtenidas
en el optico.

La solucién a la limitacion impuesta por el didmetro del telescopio fue la in-
terferometria. Esta técnica consiste en utilizar varias antenas en conjunto y
combinar la senal obtenida por cada una de ellas. La finalidad es conseguir
una resolucién angular como la que se obtendria con una antena de didmetro
igual a la separacion maxima entre las antenas. La interferometria esta basada
en la sintesis de apertura que fue desarrollada por vez primera en 1960 por
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Frente de onda de una fuente lejana
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Fic. 7.1: Esquema del funcionamiento de dos antenas trabajando conjun-
tamente como un radio-interferémetro.

Martin Ryle y sus colaboradores en el Instituto de Radio Astronomia de Cam-
bridge. De esta forma las antenas de un interferémetro de sintesis de apertura
funcionan con los mismos principios que el experimento interferométrico de las
rendijas de Young. Las antenas funcionan como las rendijas de Young y las
franjas de interferencia se obtienen con un correlador de senales que compensa
los retrasos temporales en la llegada de la senal a cada antena considerando
que éstas pueden estar separadas miles de kilémetros (ver Fig. 7.1).

El observable resultante del correlador es el patrén de interferencias para cada
par de antenas, llamada funcién visibilidad, que tiene la siguiente forma (Fo-
malont & Perley 1999):

Vi, (u,v) = //A,,(l,m)ll,(l,m)e_ﬂ“(“l“m)dl dm

Esta funcion visibilidad es la transformada de Fourier de la distribucion de
brillo de la fuente, I,(I,m), convolucionada con el patrén de respuesta de
la antena, A,(l,m). El sistema de coordenadas (I,m) mide una posicién en
el plano del cielo y, al igual que el sistema (u,v), se expresa usualmente en
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Capitulo 7 Interferometria de muy larga base (VLBI)

unidades de longitud de onda. En esta expresion se asume que la respuesta de
todas las antenas es la misma y que no varia en el tiempo. Aunque algunos
interferémetros tienen antenas con distintas caracteristicas (e.g. GMVA) esta
aproximacién es correcta siempre que la fuente sea pequena comparada con el
tamano angular que es capaz de distinguir cada antena por separado (Fomalont
& Perley 1999).

Las coordenadas (u,v) son coordenadas definidas en un plano tangente a la
superficie de la tierra y su normal es la direcciéon en la que se encuentra el
objeto observado. Sobre este plano los ejes u y v representan las direcciones
Este-Oeste y Norte-Sur respectivamente. En el plano (u, v) las distancias estan
medidas en unidades de longitud de onda y la distancia de los puntos al centro
del plano indica la distancia entre diferentes pares de antenas que forman una
linea de base (ver Fig. 7.2).

El cubrimiento del plano (u,v) nos da informacién de la sensibilidad y resolu-
cién que conseguira el interferémetro. Ya se menciond que la resolucién mejora
a medida que la distancia entre las antenas aumenta, por lo tanto en la direccién
en la que la distancia es mayor el haz observacional (también denominado
beam) es mas pequeno y por la tanto, se pueden diferenciar estructuras que
se encuentren mas cercanas en el plano del cielo. Ademas, a medida que la
posicién de las antenas cubran una mayor superficie del plano (u,v) se tendra
un mejor muestreo de las visibilidades, permitiendo reconstruir las imagenes
a partir de una informacion mas completa. Por lo tanto lo ideal es tener el
mayor cubrimiento del plano (u,v) posible. Para ello la técnica de la sintesis de
apertura utiliza la propia rotacion terrestre para que las lineas de base vayan
cambiando su posicién respecto de la fuente y de esa manera cubrir la mayor
regién posible del plano (u,v). Evidentemente el cubrimiento del plano (u,v)
depende de la distribucion de las antenas del interferometro y de la posicién
de la fuente respecto de las antenas.

La interferometria de muy larga base (en inglés Very long baseline interfero-
metry o VLBI) es la tnica técnica que consigue una resolucién angular en las
imégenes del orden de algunas décimas de milisegundo de arco, lo que permite
estudiar las estructuras internas de los jets con un detalle sin precedentes.

7.1 Instrumentos interferométricos actuales

Por restricciones técnicas, la interferometria de muy larga base se ha desarro-
llado principalmente para ondas de radio y milimétricas, ya que se necesita
precision del orden de la longitud de onda con la que se esté trabajando, en
las medidas de posicién de las antenas y tiempo de llegada de los frentes de
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Fiac. 7.2: Ejemplo de cubrimiento del plano (u,v) en observaciones
obtenidas con el VLBA a 8 GHz del quasar NRAO 150.

onda. A pesar de esto en los tltimos anos se ha logrado un avance importante
en la aplicacion de esta técnica en longitudes de onda cada vez mas cortas
(ondas milimétricas, infrarrojo y éptico) con la finalidad de mejorar atin més
la resolucién alcanzada por los interferometros actuales.

7.1.1 Interferémetros de muy larga linea de base

En este tipo de instrumentos los datos son grabados en cada antena y poste-
riormente se envian al correlador para obtener las visibilidades. A continuacién
se describiran los mas relevantes en la actualidad.

e Very Long Baseline Array (VLBA)!. Este instrumento funciona desde
1993 y es un interferémetro compuesto por diez radioantenas iguales, de 25
metros cada una, ubicadas en Estados Unidos, con una separacién maxima
entre ellas de 9.000 km, desde Hawaii hasta Las Islas Virgenes (ver Fig. 7.3).
La méaxima resolucién que alcanza el instrumento (a una longitud de onda
de 7 mm) es del orden de algunas décimas de milisegundo de arco, lo cual
permite estudiar las regiones mas internas de los jets, incluso si éstos se en-
cuentran a distancias cosmoldgicas. La gran ventaja de este instrumento es

thttp://www.vlba.nrao.edu/
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Fic. 7.3: Representacién de la ubicacion de las antenas del VLBA. Crédito
NRAO/VLBA.

que esta exclusivamente dedicado a la observacién interferométrica por lo que
puede utilizarse para un seguimiento continuado de las fuentes, y ademas, el
instrumental permite cambiar de frecuencia de observacién rapidamente.

e European VLBI Network (EVN)2 Este instrumento estd operado por
centros de investigacién de toda Europa. Utiliza un conjunto de méas de 20
antenas distribuidas por Europa, Asia, Africa y América, como se puede ver en
la Fig. 7.4. Debido a que no son antenas utilizadas exclusivamente en modo de
interferometria, el EVN observa durante 3 periodos al ano. El hecho de que las
antenas posean diferentes tamanos, sensibilidades, e instrumentacién requiere
de un anélisis més complejo en la calibracién de los datos (ver Capitulo 9.7).
Por otro lado este instrumento cuenta con algunas de las antenas més grandes
y sensibles del mundo (e.g. la antena de Arecibo o la antena de Effelsberg, de
300 metros y 100 metros de didmetro, respectivamente), lo que lo convierte en
una herramienta muy ttil para estudiar los jets extragalacticos méas débiles y
lejanos.

Se ha desarrollado un programa, denominado e-EVN, basado en enlaces con
fibra optica entre algunas de las antenas del EVN que permite la correlacion de
los datos en tiempo real, consiguiendo un funcionamiento similar a los inter-
ferémetros conexos (ver seccién 7.1.2). Las sesiones del e-EVN duran 24 horas

http:/ /www.evlbi.org/
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Fig. 7.4: Representacion de la ubicacién de las antenas de EVN.

y se realizan diez sesiones al ano. Esto lo convierte en el unico interferémetro
de muy larga base en el mundo que permite el estudio de fuentes en las que
es necesario analizar el resultado de las observaciones en escalas temporales de
unos pocos dias desde la observacion.

e Global VLBI array®. Este instrumento es una colaboracién entre el con-
sorcio Europeo y Americano, entre otros, y utiliza antenas tanto del EVN como
del VLBA (principalmente), por lo que cuenta con las lineas de base més largas
que se pueden conseguir sobre la superficie terrestre.

e Global mm-VLBI array (GMVA)*. Este instrumento utiliza las ante-
nas del Global VLBI array que pueden observar en ondas milimétricas, es-
pecificamente a 3.5 milimetros. Con esta longitud de onda de observacién se
logran resoluciones del orden de 50-70 microsegundos de arco, lo cual es unas
1600 veces mejor que la resolucién del telescopio espacial Hubble.

Las antenas que habitualmente forman parte de este instrumento son: Ef-
felsberg (antena de 100 metros, MPIfR, Alemania), Pico Veleta (antena de
30 metros, IRAM, Espana), Plateau de Bure (seis antenas de 15 metros que
trabajan conjuntamente como interferémetro conexo, IRAM, France), Onsala
(antena de 20 metros, Suecia), Metsdhovi (antena de 14 m, Finlandia), y un
grupo de las antenas de VLBA (aquellas que estan equipadas con receptores
a 3.5 mm): Brewster, Owens Valley, Mauna Kea, Pie Town, Kitt Peak, Fort
Davis, Los Alamos, y North Liberty. Los datos tomados por este interferémetro

3http://www3.mpifr-bonn.mpg.de/staff/tkrichbaum/Global-VLBLhtml
4http://www3.mpifr-bonn.mpg.de/div/vlbi/globalmm/
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Fig. 7.5: Representacion de las antenas utilizadas por GMVA.

se correlacionan con el correlador del Max-Planck-Institut fiir Radioastronomie
(MPIfR) en Bonn y las sesiones de observacion tienen lugar cada seis meses
con una duracion de 4 a 5 dias.

7.1.2 Interferéometros conexos

En este tipo de instrumento las antenas que conforman el interferémetro estan
conectadas entre si, lo que permite que el patrén de interferencias sea obtenido
en tiempo real.

e Very Large Array (VLA)S. Este interferémetro funciona desde 1982 y
estd ubicado en Nuevo Mexico, Estados Unidos. Consiste en 27 antenas de
25 metros cada una que estan conectadas por cable y permiten una sepa-
racion maxima de 36 km. Este instrumento ha sido recientemente actualizado
incluyendo nuevos detectores que permiten una mejora significativa en la sen-
sibilidad, ancho de banda, y cubrimiento en frecuencia de las observaciones,
pasando a denominarse Karl Jansky Very Large Array, o JVLA.

e Atacama Large Millimeter/submillimeter Array, (ALMA)S. Este
interferémetro cuenta con 66 antenas de 12 y 7 metros de diametro dispuestas
en configuraciones especificas con lineas de base que van de 150 metros a 16
kilémetros. Se encuentra ubicado en San Pedro de Atacama, Chile. ALMA es
el tnico instrumento que permite hacer interferometria a longitudes de onda

Shttp://www.vla.nrao.edu/
Shttp://www.eso.org/sci/facilities /alma.html
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considerablemente menores que las utilizadas en proyectos anteriores, ya que
observa desde 0.32 a 9.5 mm.

7.1.3 Interferometria con antenas en el espacio

El siguiente paso para aumentar la distancia entre las antenas mas alla del
didmetro terrestre, y de esta manera mejorar la resolucion angular, es el uso
de antenas en érbita. Estos proyectos de VLBI espacial son:

e VLBI Space Observatory Programme, (VSOP). Fue el primer proyecto
de interferometria en el que se utilizo un antena en érbita terrestre, en conjunto
con antenas en tierra. La antena en o6rbita se llamé HALCA (por sus siglas
en inglés, Highly Advanced Laboratory for Communications and Astronomy)
y fue lanzada en febrero de 1997 en el Centro espacial Kagoshima, en Japon.
Su vida 1util fue de aproximadamente 6 anos. Fue disenado para observar a
1.6 GHz, 5.0 GHz, y 22 GHz, pero un fallo en el receptor a 22 GHz impidio
mejorar la resolucién angular con respecto a los interferémetros en tierra.

7. Este programa de VLBI espacial estd operado

e Radio Astron Mission
por la agencia espacial rusa, y consiste en una antena en o6rbita de 10 metros de
didmetro lanzada en 2011. Trabaja en conjunto con antenas en tierra y tiene
una orbita eliptica que permite llegar a tener lineas de base de hasta 370.000

kilémetros. Opera a longitudes de onda de 1.3, 6.2, 18 y 92 centimetros.

7.1.4 Interferometria en alta frecuencia

Otra alternativa para mejorar la resoluciéon angular es disminuir la longitud de
onda de observacién. Hay numerosos proyectos que trabajan en esta direccién,
aqui se mencionaran los mas importantes.

e Event Horizont Telescope (EHT)®.

El EHT es un proyecto que involucra numerosos observatorios equipados para
observar en longitudes de onda milimétrica y submilimétrica, entre los que
se encuentran el Submillimeter Telescope (SMT), situado en Arizona, Estados
Unidos; The Atacama Pathfinder Experiment (APEX) en Chile; Combined Ar-
ray for Research in Millimeter-wave Astronomy (CARMA) en California, Esta-
dos Unidos; The Submillimeter Array (SMA) en Mauna Kea, Hawaii; ALMA,

Thttp://www.asc.rssi.ru/radioastron /index.html
8http://eventhorizontelescope.org/

60



Capitulo 7 Interferometria de muy larga base (VLBI)

Fi1G. 7.6: Representacién de la ubicacién de las antenas del EHT.

en Chile; el telescopio de 30 metros y el interferémetro Plateau de Bure del In-
stitut de Radioastronomie Millimetrique (IRAM), en Espana y Francia, respec-
tivamente; y Large Millimeter Telescope (LMT), en México. La distribucién
de las lineas de base que se pretende alcanzar se muestra en la Fig. 7.6. Este
interferometro observara con una longitud de onda menor a 1.3 mm por lo que
se estima que la resolucion angular serd la mejor alcanzada hasta la actualidad,
del orden de 10 microsegundos de arco. Hasta la fecha se ha logrado combinar
la sefial de tres estaciones milimétricas: SMA, CARMA y SMT (Broderick
et al. 2014). Dado que en VLBI se trabaja con una precisién (en la posicién de
las antenas y el tiempo de medida) del orden de la longitud de onda a la que se
observa, realizar este tipo de experimentos a longitudes de onda milimétricas
y submilimétricas es extremadamente dificil en términos técnicos. Esta com-
plejidad se incrementa a medida que la distancia entre las antenas aumenta.

Cuando este interferémetro esté en funcionamiento permitira un avance muy
significativo en numerosos campos de la astrofisica. Por ejemplo se obtendra
una resolucién angular capaz de obtener imagenes con una escala similar al
radio de Schwarzschild en agujeros negros stper masivos (como el de nuestra
galaxia), por lo que se podrd poner a prueba la relatividad general y también
entender los mecanismos de acrecimiento de materia en torno a estos objetos.
También se podra profundizar ain més en la estructura interna de los jets
relativistas al poder obtener imagenes de las regiones donde éstos se forman
(Fish et al. 2013).

e Very Large Telescope Interferometer (VLTI)®.

Es un conjunto de telescopios 6pticos, de los cuales cuatro poseen 8.2 me-
tros de didmetro y los otros cuatro son telescopios moviles de 1.8 metros de
didmetro. Es el primer y mas grande instrumento que trabaja satisfactoria-
mente en modo interferométrico a longitud de onda del infrarrojo cercano. El
interferometro logra una resolucién de ~50 milisegundos de arco, esto es, una

Yhttps:/ /www.eso.org/sci/facilities /paranal /telescopes/viti.html
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resoluciéon angular dos veces mejor que la del telescopio espacial Hubble. Los
cuatro telescopios de 8.2 metros de didmetro estan equipados con éptica adap-
tativa, que reconstruye el frente de onda en tiempo real, deformando el espejo
secundario para compensar las perturbaciones introducidas por la atmosfera.
Este instrumento presenta el desafio extra de conseguir que los rayos de luz
recorran exactamente los caminos 6pticos determinados antes de hacer inter-
ferir las senales, lo que requiere una precisién del orden de 1/1000 milimetros
en distancias de unos 100 metros.

e Interferometria en rayos X, MAXIM

También ha habido intentos de desarrollar interferometria en rayos X. Uno de
esos proyectos es MAXIM, que propone montar un interferémetro de rayos X
en un satélite en érbita. La mision se estuvo estudiando, pero finalmente no
se concretd su construccion. La ventaja de trabajar a estas longitudes de onda
es que las lineas de base no necesitan ser muy largas para tener una buena
resolucion angular. Observando a una longitud de onda de 10 nanémetros, con
una linea de base de tan sélo un metro se puede conseguir una resolucién de
20 microsegundos de arco.
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El quasar NRAO150

ograr un buen conocimiento de la estructura del campo magnético y el
papel que juega éste en la dindmica del jet y en los procesos de emision,
resulta fundamental para entender los mecanismos de formacién, co-
limaciéon y aceleraciéon de los jets. Si bien los modelos més aceptados de
formacion de jets relativistas (Blandford & Znajek 1977; Blandford & Payne
1982), asi como numerosas de las simulaciones més actuales de formacién y co-
limacién de jets (e.g. McKinney & Blandford 2009; Porth et al. 2011; Mizuno
et al. 2012; Porth 2013), involucran campos magnéticos helicoidales, hasta la
fecha no hay observaciones directas que demuestren dicha estructura.

Fic. 8.1:  Observaciones de NRAO150 con técnica de VLBI a distintas
frecuencias, cuadro a) imégenes a 86 GHz ,b) a 43 GHz ,c¢) a 8.4 GHz y d)
a 2.3 GHz. Reproducida de Agudo et al. (2007).

63



Fia. 8.2: Secuencia de imagenes de VLBA a 43 GHz de NRAO 150 desde

1997 hasta 2007. La escala de color representa la distribucién de intensidad

total superpuesta con un modelo de Gaussianas circulares que ajustan la
emisién de la fuente. Reproducida de Agudo et al. (2007).

Con la finalidad contribuir al estudio de las caracteristicas de emisién de las
regiones mas internas de jets relativistas y la estructura del campo magnético se
decidio estudiar el jet relativista en el quasar NRAO 150. Esta fuente presenta
una excepcional intensidad en ondas milimétricas y ha mostrado anteriormente
una rotacion en el plano del cielo de las regiones mas internas del jet, lo cual
permite estudiar la cinemaética en dichas regiones. Con este objetivo se han
utilizado datos de esta fuente obtenidos con los interferémetros VLBA y GMVA
en ondas de radio y milimétricas con los que se ha logrado estudiar la fuente
con la mejor resolucién angular que se puede alcanzar en la actualidad.

El quasar NRAO 150 estd localizado a un redshift z=1.52 (Acosta-Pulido et al.
2010). Su estructura en radio continuo (ver Figs. 8.1 y 8.2) muestra una
regién central muy intensa y un jet que a gran escala se extiende hasta 80 mas
en la direccién noreste (Agudo et al. 2007). En las regiones mds internas la
estructura del jet es notoriamente diferente. Si se considera la componente
del norte como el nicleo del jet, la orientacion del jet en las regiones mas
internas difiere de la direccion del jet a mayor escala en ~ 100°. Esta diferencia
se ha explicado como una curvatura del jet visto desde un angulo de visién
muy pequeno (cercano a 0°), lo que hace que el jet apunte en la direccién del
observador en las regiones mas internas y luego se desvie hacia el noreste.

En trabajos previos se midié un cambio en la direccion del jet en las regiones
mas internas del mismo, a una razén méaxima de 11°/ano.

Como se explicéd en el Capitulo 6, no se tiene atin una explicacién clara acerca
de las condiciones fisicas que dan lugar a este proceso. Dicho cambio en la
direccion del jet se midio a partir de las trayectorias de las componentes mas
internas (ver Fig. 8.3). Esto se logr6 gracias a un seguimiento de la fuente,
desde el ano 1997 al 2007, a 43 GHz (ver Fig. 8.2). Las componentes muestran
velocidades superluminicas en una direccién no radial, es decir, en la direccién
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Fi1c. 8.3: Evolucién temporal del eje del jet en las regiones mas internas,

considerando la componente norte como el nicleo del jet, a partir de datos

a 86 y 43 GHz de NRAO 150. Se representan sélo las componentes Q2 y
Q3. Reproducida de Agudo et al. (2007).

perpendicular a la linea que une nicleo-componente. Este efecto es extraordi-
nario, considerando que las velocidades superluminicas en general se detectan
en componentes con movimiento en la direccion radial, es decir, a lo largo del
eje del jet y alejandose de las regiones internas del mismo.

Uno de los escenarios iniciales que se utilizé para explicar el comportamiento
observado en esta fuente propone que la curvatura en la trayectoria de las com-
ponentes podria estar debida al impacto del jet con el medio externo (Agudo
et al. 2007). El problema de este modelo es que no puede explicar la alta veloci-
dad del material en la direccion no radial y el hecho de que dicho cambio en la
trayectoria sea sistemético y no errdtico (como se esperaria de una interaccién
con el medio). Otra posibilidad es que la direccién de eyeccién del jet cambie,
lo cual implica el crecimiento de inestabilidades, las cuales no deberian ser lo
suficientemente intensas como para romper la estructura del jet debido a que
a gran escala el jet se observa colimado.

Como se verd en los siguientes capitulos, en esta Tesis se plantea un nuevo
modelo para explicar la fenomenologia observada en NRAO 150, que si bien
estd solo aplicada a esta fuente puede servir de modelo para interpretar el
cambio en la direccion del jet en las regiones més internas en otros blazars.
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Observaciones y calibracion de datos

estudio del jet relativista en el quasar NRAO 150. En este trabajo se

EN este capitulo se describe la calibracion de los datos utilizados en el

han analizado datos de emision total y polarizada obtenidas con los
interferémetros VLBA y GMVA. En la tabla 9.1 se especifican las fechas y

frecuencias observadas en cada instrumento.

Las estaciones usadas durante la observacion con GMVA fueron todas las an-

tenas usadas habitualmente por este instrumento, mencionadas en la Seccién
7.1.1. Los datos de 8, 15, 22 y 43 GHz han sido correlacionados por el corre-
lador de VLBA y los datos de 86 GHz, obtenidos con GMVA, se correlacionaron
en el instituto Max-Planck-Institut fiir Radioastronomie (MPIfR). Las obser-
vaciones tuvieron una duracién de 12 horas durante las cuales se observd la
fuente en estudio, NRAO 150, y tres calibradores, BL Lac, DA193 y OJ287.
En el caso de los datos a 86 GHz sélo se observaron como calibradores BL, Lac

y OJ287.
TAB. 9.1: Observaciones interferométricas de NRAO 150
Fecha Frecuencia (GHz) Interferémetro
Mayo 19, 2006 (2006.37) 8, 22, 43 VLBA
Mayo 7, 2006 (2006.43) 86 GMVA
Noviembre 23, 2006 (2006.89) 8, 15, 22, 43 VLBA
Mayo 10, 2007 (2007.35) 15, 22, 43 VLBA
Enero 12, 2008 (2008.03) 8, 15, 22, 43 VLBA
Mayo 8, 2008 (2008.43) 86 GMVA
Julio 5, 2008 (2008.50) 15, 22, 43 VLBA
Enero 17, 2009 (2009.04) 8. 15, 22, 43 VLBA
Mayo 8, 2009 (2009.43) 86 GMVA
Mayo 6, 2010 (2010.43) 86 GMVA
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Una vez que los datos fueron procesados por el correlador fue necesario ca-
librarlos para poder obtener los mapas. Estas calibraciones se han realizado
con los paquetes de reduccién especificos AIPS! y Difmap(Pearson et al. 1994),
y consisten en la correccion de la funcion visibilidad. Dichas calibraciones se
pueden expresar mateméaticamente de la siguiente manera (Cornwell & Foma-
lont 1999):

Vi; = GiG;Vij + e

donde V; es la visibilidad observada, G; y G son factores complejos que ca-
racterizan los errores en amplitud y fase, los subindices ¢ y 7 indican pares de
antenas caracterizados por dichos indices, respectivamente, y €;; representa el
ruido introducido por los receptores para la linea de base 5. Los errores en
fase y amplitud caracterizados por G; y G se deben principalmente a efectos
instrumentales y a perturbaciones atmosféricas.

A continuacién se describiran los pasos fundamentales que se han tenido en
cuenta para corregir estas variaciones en amplitud y fase.

9.1 Primeras calibraciones en fase

La atmosfera, principalmente la troposfera y la ionosfera, introduce variaciones
en la fase de la senal debido a efectos de refraccion en sus distintas capas y
celdas de turbulencia. Al atravesar un medio que no es homogéneo el frente de
ondas sufre diferentes variaciones en la fase dependiendo de las caracteristicas
del medio en el que se propaga. Estas perturbaciones tienen diferentes escalas
caracteristicas. Las variaciones atmoféricas a gran escala (espacial y temporal)
son mas faciles de predecir y se corrigen a través de modelos atmosféricos de
perturbacion de la senal. Las turbulencias a menor escala que no pueden ser
corregidas por este medio se calibran posteriormente a través del método de
autocalibracion, que se explicara mas adelante.

La ionosfera es un plasma activo magnéticamente que se encuentra en una
region entre 60 y 2000 km sobre la superficie terrestre. Afecta a la propagacién
de las senales de dos maneras, por un lado modifica la fase de la senal debido a
la refraccion, y por otro lado rota el plano de polarizacion. Las perturbaciones
producidas por esta regiéon de la atmodsfera son proporcionales a la densidad
de la columna de electrones e inversamente proporcional a la frecuencia, como
muestra la siguiente expresién (Fomalont & Perley 1999):

thttp://www.aips.nrao.edu/index.shtml
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L; = —40v72N,

donde L; es la diferencia de camino éptico, v es la frecuencia de observacion y
N, es la densidad de la columna electrénica. La columna electrénica se puede
medir a partir de modelos del comportamiento de la ionosfera para cada antena,
derivados de medidas de GPS. Asi se pueden corregir las perturbaciones en la
fase a gran escala producidas por esta region de la atmésfera. Dado que este
efecto es inversamente proporcional a la frecuencia estas variaciones afectan
principalmente a las observaciones a baja frecuencia. Por esta razon en el
presente trabajo solo se aplicaron las correcciones en fase basadas en modelos
ionosféricos a los datos a 8, 15 y 22 GHz con la tarea VLBATECR de AIPS.

Para la obtencion de las franjas de interferencia es fundamental tener una me-
dida precisa de las posiciones de las antenas. A veces existen errores en las
medidas de estas posiciones, éstas se corrigen al utilizar los parametros de orien-
tacién de la Tierra Farth Orientation Parameters (EOPs). Estos pardmetros
cambian levemente con el tiempo, por lo que deben ser actualizados continua-
mente. Desde 2005 se pueden descargar directamente desde la pagina web de
NRAO para cada época de observacion. Esta correccién sélo esta disponible
para antenas de VLBA, por lo que se aplicé sdlo a los datos tomados con
este instrumento a través de la tarea VLBAEOPS de AIPS. Esta correccién es
especialmente importante para observaciones astrométricas con la técnica de
referencia de fase.

9.2 Calibraciones en amplitud

En interferometria de radio y milimétrica la potencia de la senal se expresa
en funcién de la temperatura equivalente del sistema, medida en Janskys (Jy).
Asi la potencia recibida puede expresarse como:

P =kTyA,

donde T4 es la temperatura de antena y se define como la temperatura equi-
valente de un cuerpo negro que produciria una senal de potencia igual a la
potencia recibida de la fuente observada. Para esto se aplican determinadas
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temperaturas equivalentes de las antenas receptoras pesadas por sus corres-
pondientes ganancias®. Toda esta informacién se encuentra almacenada en las
tablas de ganancia para cada antena.

También hay que tener en cuenta que la opacidad atmosférica produce atenua-
ciones en la senal de la fuente. Para corregir dichas atenuaciones se aplican
correcciones que dependen del tiempo, de la posicién de la radiofuente en el
cielo, y de la frecuencia de observacion. A mayor frecuencia, la atenuacion
aumenta. En el presente trabajo se aplico esta correccién a datos de frecuencia
v > 22 GHz. A frecuencias de observacién menores, la opacidad atmosférica
es despreciable.

La tarea utilizada para corregir por la ganancia de las antenas, opacidad at-
mosférica, y obtener la escala de amplitud de la visibilidad en Jy, es APCAL.

9.3 Correcciones para datos en polarizacion

Durante el seguimiento de la fuente en el cielo las antenas con montura al-
tazimutal (como en el caso de las antenas del VLBA) presentan una rotacién
relativa de los receptores en polarizacién (RCP y LCP) con respecto a la di-
reccion de polarizacion de la emision de la fuente. Para corregir por esta
variacion en el angulo paralactico a lo largo de la duracién del experimento se
ha utilizado la tarea CLCOR en AIPS.

9.4 Calibracion en fase

Los receptores instalados en las antenas detectan senal dentro de un rango de
frecuencias determinado, o ancho de banda. El ancho de banda en los datos
analizados en el presente trabajo y obtenidos con VLBA es de 32 MHz. En el
caso de los datos obtenidos con GMVA el ancho de banda utilizado fue de 64
MHz. Este ancho de banda se distribuye en cuatro subdivisiones, denominados
IF', compuestos de 16 canales cada uno. En el momento de generar una imagen
a partir de los datos obtenidos se busca obtener la mejor relacion senal-ruido
(S/R) posible, por lo que se integra la senal detectada en todo el ancho de

2La ganancia de la antena da informacién de la eficiencia de la antena para medir la
radiacion a diferentes elevaciones. Dado que las antenas son objetos muy grandes se deforman
dependiendo de la elevacion a la que observan. Por esto existen ciertas posiciones en las que
la recepciéon de la senal es maxima y al alejarse de esta direccién la recepcién disminuye.
Ademiés a bajas elevaciones la atmésfera absorbe mayor cantidad de radiacién. La ganancia
da cuenta de estos dos procesos y empeora a medida que disminuye la elevacién de la antena.
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ERSELINES DISPLAYED

Fia. 9.1: Representacién de la funcion visibilidad para lineas de base

de Brewster (BR) en un intervalo temporal de 3 minutos para datos a 22

GHz, obtenidos con el VLBA en Enero de 2009. Estos datos no han sido
calibrados a través de los pulse cals o FRING.

banda (en el caso de observaciones en continuo) para un determinado intervalo
de tiempo, que no debe exceder el tiempo de coherencia de la atmésfera?.

Para llevar a cabo esa integracion debe existir una coherencia en la fase entre
todos los canales. A pesar de las correcciones descritas en las secciones anterio-
res puede seguir existiendo una variacién progresiva en la fase a lo ancho del IF
o bien diferencias en fase entre los mismos (ver Fig. 9.1). Estas variaciones de
la fase respecto de la frecuencia se denominan delays, mientras las variaciones
en fase respecto del tiempo se denominan rates. Estos delays se pueden deber a
errores en la posicién de las antenas, en el modelo de la troposfera e ionosfera
usado en la correccién de la fase, o en el camino 6ptico del cableado de la
electronica del sistema de procesado de la senal.

3El tiempo de coherencia es el tiempo de variabilidad de la fase y la amplitud por inesta-
bilidades atmosféricas de corta escala. Este tiempo de coherencia varia segin la longitud de
onda a la que se observe, ya que una longitud de onda més corta se ve afectada por tur-
bulencias en la atmésfera de tamano més pequenio que pueden variar en escalas temporales
menores, de hasta ~ 30 segundos en el caso de observaciones a 43 y 86 GHz.
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Una opcién para eliminar los delays es utilizar un sistema de calibracién ins-
trumental denominado pulse cals. Estos pulse cals son tonos de fase conocida
inyectados en los datos de cada antena. Debido a que la fase inicial de los
pulse cals es conocida, cualquier desviacién de esta fase inicial es la misma
desviacién que debe aplicarse a la senal observada. Cuando estos pulse cals
estan disponibles se puede usar la tarea PCOR para corregir la fase. Si los
pulse cals no estan disponibles para las antenas o la correccion que se logra
no es buena (como ha sucedido para la mayoria de los datos presentados en
este trabajo), alternativamente se puede utilizar la tarea FRING para la co-
rreccion de los delays. La metodologia consiste en corregir las desviaciones en
fase dentro y entre los IF's para un intervalo temporal en el que se observe una
fuente brillante y, en caso de ser posible, estén presentes todas las antenas.
Las correcciones calculadas para esta intervalo temporal se aplican a todo el
experimento. El intervalo temporal utilizado debe ser mas pequeno que el
intervalo de coherencia de la atmosfera para la frecuencia de observacién, pero
lo suficientemente grande para que la S/R sea suficientemente buena.

De esta forma se sonsigue eliminar las variaciones en fase entre los distintos
canales. Es importante notar que hay que verificar que las correcciones sean
adecuadas para la mayor parte del experimento. En caso contrario en necesario
utilizar otro intervalo temporal mas representativo de las variaciones de todo
el experimento. Dado que no hay una fase de referencia absoluta a partir de
la cual calibrar las demés, se toma la fase determinada por una antena, como
fase de referencia. En general se utiliza de referencia una antena localizada
aproximadamente en el centro del interfer6metro, que tenga buena S/R y que
tenga linea de base con todas las demas antenas. Es posible que no se encuen-
tre un intervalo temporal con buena S/R en el que estén presentes todas las
antenas. FEn este caso se puede hacer una segunda iteraciéon de FRING para
otro intervalo temporal, usando de referencia alguna de las antenas usadas en
la primera iteracién de FRING (lo ideal es usar siempre la misma antena de
referencia) y asi calibrar las antenas que no estaban presentes en la primera
iteracion.

En el caso de la calibracion de los datos tomados con GMVA es practicamente
imposible encontrar un intervalo temporal en el que estén presentes todas las
antenas debido a que estan repartidas por dos continentes (Europa y América).
Por esta razon es estrictamente necesario hacer varias iteraciones de FRING.

Después de llevar a cabo esta calibracion, las variaciones en fase son de unos
pocos grados, mientras antes existian saltos de fase entre los IF de mas de
100°. A pesar de las correcciones aplicadas es posible seguir encontrando un
gradiente de la fase respecto de la frecuencia. Para eliminarlo se debe realizar
un ajuste de franjas global, denominado global fringe-fitting que calcula un
conjunto de calibraciones mas finas para la fase respecto de la frecuencia y el
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TIERATED WITH CL # 3 EUT HO EAHD

Fia. 9.2: Representacién de la funcion visibilidad en un intervalo temporal
de 3 minutos para datos a 22 GHz, obtenidos con el VLBA en Enero de 2009.
En estos datos la fase se muestra corregida, luego de aplicar la tarea FRING.

tiempo. Lo que se busca es un pico en la funcién visibilidad en un espacio de
fase y amplitud. Al ejecutar el global fringe-fitting es importante determinar un
intervalo de tiempo de integracién en los datos, que al igual que en la primera
iteracion con FRING, debe ser lo suficientemente grande para tener una buena
S/N pero no debe sobrepasar el tiempo de coherencia de la atmdsfera. Como
se menciono anteriormente el tiempo de coherencia depende de la frecuencia de
observacion de los datos. Por ejemplo observaciones realizadas hasta 15 GHz
pueden ser integradas con un intervalo de tiempo de 3 a 6 minutos, mientras
frecuencias mayores necesitan intervalos temporales menores.

Como resultados del FRING y del global fringe-fitting se debe obtener valores
en las fases que no muestren delays, como se muestra en la Fig. 9.2.
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9.5 Calibracion en fase para datos con polarizacion

Para medir emisién polarizada las antenas cuentan con receptores especial-
mente disenados para tal fin. En el caso de las antenas de VLBI los receptores
detectan polarizacién circular a derecha e izquierda. La intensidad total de la
senal se obtiene de correlacionar la informacién proveniente de receptores de
polarizaciones “paralelas”, es decir, datos de la polarizacion circular a derecha
de una antena con la polarizacion circular a derecha de la otra antena. Por
otro lado para obtener informacion de la polarizacién es necesario correlacionar
las polarizaciones “cruzadas”, es decir, datos provenientes de la polarizacién
derecha de una antena con datos de polarizaciéon izquierda de otra. En los
graficos de la Fig. 9.1 vemos que cada grupo de 4 IF tiene debajo informacién
de la polarizacion que esta siendo mostrada. La notacién esta en inglés por lo
que las polarizaciones paralelas son RR y LL (de right y left) y las cruzadas
son RL y LR.

Para analizar datos de polarizacion es necesario llevar a cabo una metodologia
similar a la de FRING para obtener una coherencia en la fase entre los IFs que
miden las polarizaciones cruzadas. Para esto se necesita elegir una fuente que
presente suficiente flujo polarizado como para medir una buena S/R, elegir un
intervalo de tiempo y calcular las desviaciones en fase dentro y entre los IF's.
Las correcciones necesarias para eliminar las desviaciones en fase se aplican a
todo el experimento corrigiendo asi los delays de las polarizaciones cruzadas.

En el caso de observaciones polarimétricas hay que tener también en cuenta
el error en la polarizacién asociado a cada antena y receptor. Estos errores
anaden una polarizacion instrumental, denominada habitualmente como leak-
age factors o D-terms, y representan tipicamente un pequeno porcentaje de
correccion (menor del 10% para la mayoria de las antenas).

Una posibilidad para determinar los D-terms es observar un calibrador que
no presente polarizaciéon, de esta manera si se obtiene emisién polarizada al
observar esta fuente serd toda de origen instrumental. Desgraciadamente no
se conoce ninguna fuente suficientemente compacta, como para ser detectada
con VLBI, que presente estas caracteristicas. La segunda posibilidad, que es
la utilizada habitualmente, consiste en observar una fuente lo mas compacta
posible, que presente polarizacién. Es importante que la fuente que se utilice
tenga un buen cubrimiento del &ngulo paralactico, de esta manera se tendré in-
formacién de la polarizacion instrumental en todas las direcciones de apuntado.
Para utilizar una fuente que presente estas caracteristicas, es necesario tener
un modelo de flujo total de la fuente, ya que la correccién se basa en asumir
una estructura parecida en el flujo linealmente polarizado. La obtencion de
este primer modelo se explicarda mas adelante en la seccién de la obtencién de
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imagenes. Utilizando esta informacion se pueden calcular los D-terms de cada
antena a través de la tarea LPCAL. Para los datos calibrados en el presente
trabajo se ha utilizado como calibrador de D-terms la propia fuente de estudio,
NRAO 150, por ser una fuente muy intensa y tener el mejor cubrimiento de
angulo paralactico.

Después de corregir la polarizacién instrumental es necesario obtener una ca-
libracion absoluta del angulo de polarizacion, es decir, obtener el angulo del
vector eléctrico de polarizacion (EVPA) real de la fuente. Dado que no existe
ninguna fuente que mantenga una polarizacién estable en escalas observadas
con VLBI, que pueda ser usada como calibrador, es necesario recurrir a otros
métodos alternativos. EIl primero consiste en comparar el valor de los EVPA
integrado para toda la imagen de VLBI con el valor de EVPA obtenido con
alguna observacién que presente los EVPA ya calibrados, como por ejemplo,
datos medidos con el interferometro VLA. Se suele utilizar el valor de EVPA
integrado para toda la imagen de VLBI debido a la diferencia de resolucién
entre ambos instrumentos, asumiendo que estas dos medidas dan cuenta de la
misma configuraciéon de campo eléctrico. La comparacién del valor de EVPA se
lleva a cabo tanto para la fuente en estudio (en este trabajo NRAO 150) como
para los calibradores observados (BL LAC, DA193 y 0J287) en una época de
observacion dada. El problema que este método presenta es que es necesario
tener datos de observaciones independientes, simultaneas a las observaciones
del interferémetro. Esto claramente no siempre es posible.

La segunda posibilidad es utilizar la informacién que nos proporcionan los
D-terms. Estos factores de correccién poseen informacién de la calibracién
absoluta de los EVPA de la fuente. Una rotacién en la fase de los D-terms de
todas las antenas en 2¢p se traduce en una rotacién de los EVPAs en un angulo
de ¢ (Gémez et al. 2002). Comparando los D-terms de diferentes épocas se
determina una rotacion de los EVPAs relativa entre cada época. La ventaja de
este método es que disminuye el error en la determinacién de la rotacién que
se debe aplicar debido a que se tiene informacion de cada una de las antenas
del interferémetro (la cual no debe cambiar con el tiempo a menos que se
haya producido un cambio en el instrumental). Por otro lado este método sélo
permite la calibracion relativa entre épocas, por lo que es necesario contar con
una calibraciéon siguiendo el primer método para al menos una de las épocas
de observacion.

En este trabajo, se utilizaron ambas técnicas para obtener la calibracion abso-
luta de los EVPA. Asi se calibraron los datos de las épocas que por cercania
temporal se podian comparar con datos de VLA, y cuando esto no era posible
se utilizaron los D-terms.
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Para la calibracién de los EVPA en los datos a 8, 22 y 43 GHz se compararon las
medidas de la polarizacién integrada de NRAO 150 y los calibradores con datos
de polarizacién obtenidos con el VLA en fechas préximas. Esto fue posible
gracias al programa llevado a cabo por Steve Myers & Greg Taylor en VLA?,
que observaba y calibraba periddicamente numerosos calibradores compactos
distribuidos ampliamente en ascension recta y declinacion. La misma técnica
se aplico para calibrar los datos a 15 GHz llevando a cabo la comparacién con
datos de VLBI obtenidos por el programa de observaciéon MOJAVE (Lister
et al. 2009) para épocas contemporaneas. Para las dos primeras épocas a 15
GHz (2006.89 y 2007.35) no se encontraron datos disponibles de MOJAVE.
Para estos dos casos se llevd a cabo la calibracion basandose en el método
de comparacién de los factores de D-terms que indican la rotaciéon respecto
de las épocas de observacion posteriores. En el caso de los datos a 86 GHz
la comparacion se llevé a cabo con datos de polarizacion obtenidos con el
polarfimetro XPOL (Thum et al. 2008) en la antena de 30 metros de IRAM.
Los datos obtenidos con esta antena se encuentran dentro de un programa de
apoyo de IRAM a las observaciones de GMVA, en el que hemos participado,
que tiene también como objetivo monitorizar las caracteristicas de emision
total y polarizada de blazars intensos en el cielo norte (ver Seccién 12.1.2).

En todos los casos la calibracién absoluta de los EVPA fue consistente con la
medida de los D-terms entre épocas de observacion. Los errores en la deter-
minacion de la orientacion de los EVPA varia entre épocas de observacion y
frecuencias pero en general se encuentran en un rango de entre 5° y 10°.

9.6 Obtencién de imagenes

Ya con la funcién visibilidad de cada observacion calibrada en fase y en am-
plitud, se integra sobre un intervalo temporal (que depende del tiempo de
coherencia de la atmdésfera) para obtener mejor sefial ruido. Como se ha visto
de la ecuacion 7.2 la funcién visibilidad es la transformada de Fourier de la
distribucion de brillo de la fuente convolucionada con una funcién que carac-
teriza el haz observacional promedio del interferémetro. El problema es que
esta funcion visibilidad no estd muestreada en todos los puntos del dominio de
Fourier, el plano (u, v), por lo que no puede obtenerse I, (I, m) directamente de
esta ecuacion. Por esta razén debe recurrirse a algiin método para determinar
la distribucién de brillo. Uno de los métodos mas utilizados, que es el apli-
cado a los datos de este trabajo, es el algoritmo CLEAN. Este algoritmo estéd
basado en un proceso iterativo que consiste basicamente en buscar la posicién
e intensidad del pico de emisién en el plano del cielo y asignar a esa posicién

4http:/ /www.vla.nrao.edu/astro/calib/polar/
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una funcién delta de Dirac, de intensidad proporcional a la de dicho pico. Esta
delta de Dirac se convoluciona con el haz observacional del interferémetro y el
resultado se resta del mapa inicial. La emisién restante en el plano del cielo se
denomina “mapa de residuos”. El algoritmo CLEAN se aplica de esta manera
hasta que los picos detectados en el mapa de residuos son del nivel de ruido en
la imagen.

De esta forma se obtiene un modelo de la fuente basado en deltas de emisién.
A partir de este modelo se crean visibilidades que se comparan con las visibi-
lidades obtenidas de los datos. Se busca que las diferencias en las visibilidades
de los datos y las del modelo sean minimas y de esta forma obtener un modelo
de la fuente consistente con los datos.

Este proceso de modelado a partir de los datos es posible gracias a que a partir
de datos de tres lineas de base, se puede obtener la fase de las visibilidades
sin las contribuciones debidas a errores instrumentales. Teniendo en cuenta la
ecuacién 9.1, si consideramos solo las contribuciones en fase de la visibilidad
de una linea de base obtenemos (Cornwell & Fomalont 1999):

G5 = bij +0: — 05 + €

donde 6; representa la componente de G; referente a la fase y ¢;; representa el
ruido introducido por los receptores.

La suma de la fase del triangulo formado por tres elementos del interferémetro
1, ] v k, es conocida como la clausura de fase, {j s Y su expresion es la siguiente:

z(jk = ¢;j + ¢;k + Qb;ﬂ

Teniendo en cuenta la ecuacion 9.4, se obtiene:

tik = i + 0 — 05+ Gk + 05 — O + bpi + O — 0; + €

los términos 6;, 0;, y 6 se anulan, y si depreciamos el término del ruido (e;;x),
de la clausura de fase sélo obtenemos como resultado la contribucién real de
la fuente observada en fase a la visibilidad.

También se define la clausura de amplitud a partir de cuatro elementos del
interferometro, de la siguiente manera:

A
L
AT
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en esta clausura los factores complejos también se cancelan debido a la divisién.
Por lo tanto, si se deprecia el término €, la amplitud y fase observadas son
idénticas a las clausuras de amplitud y fase calculadas. Esta informacion es
la que nos permite encontrar modelos que sean consistentes con los datos, a
pesar de que los datos todavia presentan ciertos errores debidos a la atmosfera
o el instrumental. El logro importante que se consigue es que a partir de
datos tomados para algunos puntos del plano (u,v) se puede reconstruir toda
la distribucién de brillo de la fuente, incluso en regiones del plano (u,v) donde
originalmente no se tenia informacion.

A pesar de obtener un primer modelo de la fuente a través de CLEAN, las
visibilidades obtenidas de los datos pueden seguir afectadas por errores en fase
y amplitud que no han podido ser calibrados por las calibraciones anteriores.
Para corregir esto se sigue una metodologia denominada autocalibracién. La
autocalibracién consiste en buscar correcciones a la fase y amplitud de las
visibilidades de todas las lineas de base con cada antena, que mejoren la co-
rrespondencia general entre los datos y el modelo. Esta correccién debe ser
consistente en todas las lineas de base, es decir, debe asegurar que el error
en los datos se deba claramente a un problema técnico de calibraciéon en una
antena en particular o grupo de antenas. En este caso el ajuste del modelo a
los datos debe mejorar para todas las lineas de base.

Después de la autocalibracién se aplica nuevamente el algoritmo de CLEAN
y se genera un nuevo modelo de la fuente mas refinado. Usualmente se lle-
va a cabo el proceso de CLEAN y autocalibraciéon de manera iterativa hasta
converger al mejor modelo posible que se ajuste a los datos.

9.7 Consideraciones especiales en calibracion de
datos a 86 GHz obtenidos con GMVA

Los datos obtenidos a 86 GHz con el GMVA nos dan la mayor resolucién
posible hasta la fecha en astronomia. Esto se debe a la alta frecuencia de
observacion, junto con la gran distancia entre las antenas que componen el
interferometro. Esta metodologia se encuentra en el limite de lo técnicamente
posible hasta la fecha, ya que debido a la alta frecuencia de observacion es
necesario trabajar con una precision en la posicién de las antenas menor que
el milimetro, y precision en el tiempo del orden del nanosegundo, para poder
reconstruir las franjas correctamente. Cualquier desviacion de estos 6rdenes
de magnitud imposibilita encontrar las franjas de interferencia perdiendo toda
informacion de la emisién de la fuente.
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of all IFs.

Ain IF 1, Pal |

Fic. 9.3: Amplitud y fase de la funcién visibilidad después de la autocali-

bracién para lineas de base con Los Alamos. Estos datos han sido obtenidos
con GMVA a 86 GHz en Mayo de 2009.

Una fuente de ruido importante en estas observaciones a 86 GHz es la
atmésfera. Por un lado la opacidad crece con la frecuencia, y por lo tanto
se recibe menor intensidad de emision que al observar en ondas de radio. Por
otro lado al tratarse de una longitud de onda corta, pequenas perturbaciones
en la atmoésfera afectan seriamente los datos introduciendo ruido en las me-
didas. Estos efectos se reflejan en las visibilidades observadas, que muestran
menor intensidad de la fuente y un mayor ruido en las fases. Ademas las an-
tenas, en su mayoria, no estan disenadas para la observacién en longitudes de
onda cortas y muestran imperfecciones que producen que la senal no se refleje
perfectamente, lo cual aumenta el ruido en los datos.

Debido a estas fuentes de error los datos presentan una mayor dispersién, en
comparacion con datos a menor frecuencia. Esta dispersion permite que exista
un mayor nimero de modelos que puedan ajustar a las visibilidades, lo que
aumenta la incertidumbre a la hora de encontrar un modelo que converja, se
ajuste a los datos, y refleje de manera lo mas fidedigna posible la estructura
de la fuente. Por esta razén es necesario editar los datos que presentan claros
errores y con el resto hacer numerosas iteraciones de autocalibracién y limpiado
o cleaning hasta converger al modelo més coherente de la fuente. En la Fig.
9.3 se pueden ver las visibilidades que ya han sido autocalibradas para lineas
de base con Los Alamos. Se puede observar que si bien existe un modelo que
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se ajusta bien a los datos, éstos siguen presentando desviaciones respecto del
modelo que en muchos casos no se pueden corregir.
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Resultados del estudio del jet en el
quasar NRAO 150

Capitulo basado en los resultados presentados en Molina et al. (2014).

Través de la calibraciéon de los datos descrita en el capitulo anterior se
obtuvieron los resultados que se muestran en el presente capitulo y

que nos han permitido estudiar en profundidad el jet relativista en el
quasar NRAO 150.

En las Figs. 10.1 a 10.5 se muestran las distribuciones de brillo obtenidas de
los datos a 8, 15, 22, 43 y 86 GHz. Los contornos representan la distribuciéon
de flujo total, la escala de colores representa el flujo polarizado y las barras
blancas marcan la direccién de los EVPA. En las imagenes también se es-
pecifican los nombres de las componentes de emision correspondientes a los
ajustes realizados para cada imagen (ver mas adelante), asi como las fechas de
observacién.

Como se puede observar en los mapas obtenidos a partir de datos a baja fre-
cuencia (8 y 15 GHz) la estructura de la fuente esta dominada por una regién
central compacta y brillante, desde la cual se extiende una regién mas débil
hacia el nordeste. Esta estructura concuerda con la observada en estudios pre-
vios (Agudo et al. 2007). Las imdgenes a més alta frecuencia de observacion
(22, 43 y 86 GHz), gracias a la mejor resolucién angular que ofrecen respecto
a las observaciones a mas bajas frecuencias, muestran una estructura mucho
mas rica en las regiones méas internas del jet (ver Figs. 10.3, 10.4 y 10.5). A
estas frecuencias es posible identificar una estructura dominante en la direccién
norte-sur mas una region extensa y débil hacia el este. No obstante, ninguna
de las regiones de la fuente se muestra como predominante, en intensidad total
o polarizada. Por el contrario estas propiedades varian sustancialmente entre
las componentes del jet en el lapso de tiempo de tres anos en el que se centra
nuestro estudio.
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FiGc. 10.1: Secuencia de mapas de VLBA de NRAO 150 a 8 GHz desde 2006
a 2009. Los contornos simbolizan la intensidad total, la escala de colores la
intensidad linealmente polarizada y las barras blancas indican la posicién
de los vectores eléctricos para cada época de observacién. Los contornos de
intensidad total representan el 0.04%, 0.08%, 0.2%, 0.48%, 1.15%, 2.75%,
6.57%, 15.72%, 37.61% y 90% del pico de intensidad total a 9.82 Jy beam™!.
En la esquina inferior izquierda de la imagen se muestra beam de FWHM
1.33 x 1.003 mas con un angulo de inclinacién de -3.78°, utilizado en la
convolucion de todos los mapas.
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Linearly Polarized Intensity (mJy/beam)
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Fic. 10.2: Igual que la Fig. 10.1, pero para 15 GHz. Los contornos de
intensidad total representan el 0.04%, 0.11%, 0.28%, 0.73%, 1.91%, 5.00%,
13.11%, 34.35% y 90% del pico de intensidad total a 11.71 Jy beam™'. En la
esquina inferior izquierda de la imagen se muestra el beam de FWHM 0.7 x

0.55 mas con un angulo de inclinacién de -3.00°, utilizado en la convolucién
de todos los mapas.
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Fic. 10.3: Igual que la Fig. 10.1, pero para 22 GHz. Los contornos de

intensidad total representan el 0.40%, 0.87%, 1.88%, 4.08%, 8.84%, 19.15%,

41.52% and 90% del pico de intensidad total a 6.06 Jy beam™'. En la esquina

inferior izquierda de la imégen se muestra el beam de FWHM 0.33 x 0.25

mas con un angulo de inclinacién de -6.40°, utilizado en la convolucién de
todos los mapas.
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Fic. 10.4: Igual que la Fig. 10.1, pero para 43 GHz. Los contornos de

intensidad total representan el 0.19%, 0.41%, 0.88%, 1.90%, 4.11%, 8.88%,

19.22%, 41.59% v 90% del pico de intensidad total a 3.61 Jy beam™!. En la

esquina inferior izquierda de la imagen se muestra el beam de FWHM 0.17 x

0.12 mas con un dngulo de inclinacién de -14.85°, utilizado en la convolucién
de todos los mapas.
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Fic. 10.5:  Igual que la Fig. 10.1, pero para 86 GHz. Los contornos

de intensidad total representan el 2.78%, 4.97%, 8.87%, 15.83%, 28.25%,

50.42%, and 90% del pico de intensidad total a 1.47 Jy beam™!. En la

esquina inferior izquierda de la imagen se muestra el beam de FWHM 0.11 x

0.05 mas con un dngulo de inclinacién de -14.34°, utilizado en la convolucién
de todos los mapas.
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10.1 Identificacion de componentes de emision

Para estudiar la estructura del jet, su evoluciéon temporal y su cinemética,
es necesario simplificar la emision proveniente de éste e identificar cada una
de las diferentes regiones de emision en el jet. Esto se hace ajustando las
distribuciones de brillo a través de un modelo de componentes, que suelen ser
puntuales, Gaussianas circulares o Gaussianas elipticas.

Se ha utilizado Difmap!, un paquete de software que aplica un ajuste por el
método de minimos cuadrados a la funcion visibilidad variando los parametros
de posicion, tamano e intensidad de las Gaussianas del modelo. Se intenta
obtener el modelo mas simple que represente lo mas adecuadamente posible la
estructura del jet. Partiendo de una primera aproximacion determinada por
el usuario, de forma iterativa se busca un modelo con la menor cantidad de
Gaussianas posibles que muestreen la estructura del jet. Para diferenciar las
componentes se ha utilizado la nomenclatura propuesta en Agudo et al. (2007),
excepto que a la componente denominada ntcleo o core, se le ha llamado QO
en el presente trabajo. Mas adelante se explicara la razon de este cambio.

En las imédgenes a 8 GHz (Fig. 10.1) se observan las componentes Q0 y Q1 en la
region central, més una componente extensa, denominada Q5, que caracteriza
la region del jet que se extiende hacia el nordeste. En las imagenes a 15
GHz (Fig. 10.2) es posible identificar estas mismas componentes, mas otra
componente de emision, denominada Q2, en la region central de la fuente. En
las imégenes a més alta frecuencia, desde 22 a 86 GHz (ver Figs. 10.3, 104 y
10.5) se han identificado 5 componentes: Q0, Q1, Q2, Q3 y Qn, todas ubicadas
en las regiones mas internas del jet. De estas componentes, Q1 es la que se
encuentra en la region méas difusa hacia el este y Qn es una componente que se
identifica por primera vez en el presente trabajo y muestra un comportamiento
notablemente diferente respecto del resto de las regiones del jet.

Los errores en los parametros ajustados con el modelo de Gaussianas se cal-
cularon siguiendo las prescripciones de Jorstad et al. (2005), para ajustes de
Gaussianas a imagenes de VLBA a 43 GHz. En el presente trabajo se ha
ampliado el criterio a otras frecuencias también. La estimacién de la incer-
tidumbre esta basada en los valores de flujo total y tamano de las Gaussianas
considerando que componentes brillantes y compactas tienen un ajuste mas
preciso que las componentes mas débiles y extensas. Esta estimacion es jus-
tificable desde el punto de vista de que en las regiones donde la distribucién
de brillo es més intensa es posible ajustar una funcién Gaussiana con un bajo
nivel de error, mientras que en regiones de flujo mas bajo se pueden estar in-
cluyendo contribuciones provenientes del propio ruido de la imagen. A su vez

! ftp:/ /ftp.astro.caltech.edu/pub/difmap/difmap.html
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en regiones muy extensas es dificil obtener una buena precisién en la posicién,
ya que son zonas del jet que pueden estar compuestas por diversas regiones de
emision que son mas dificiles de caracterizar. Se ha utilizado en este trabajo
el siguiente criterio para determinar los errores del modelo de Gaussianas:

e Para componentes brillantes y compactas, con flujo > 100 veces el ruido
de la imagen y tamano < 2/3 del haz observacional, se asumen indeter-
minaciones del ~ 1% en flujo, de 1/10 del tamafio del haz observacional
en posicién y 1 % en el tamano de la componente.

e Para componentes brillantes pero extensas, con flujo > 100 veces el ruido
de la imagen y tamano > 2/3 del haz observacional, se asumen indeter-
minaciones del ~ 3 % en flujo, 1/5 del tamano del haz observacional en
posicién y 10 % en tamano.

e Para componentes débiles y no extensas, con flujo < 100 veces el ruido
de la imagen y tamano < del haz observacional, se asumen indetermi-
naciones del ~ 10 % en flujo, 1/5 del tamano del haz observacional en
posicién y 5 % en tamano.

¢ Finalmente, para componentes débiles y extensas, con flujo < 100 veces
el ruido de la imagen y tamano > al haz observacional, se asumen inde-
terminaciones del ~ 10 % en flujo, 1/2 del tamafio del haz observacional
en posicién y 10 % en tamano.

A este criterio se ha sumado en cuadratura un error intrinseco en el flujo del
15 % dadas las incertidumbres introducidas en la calibracién de la amplitud.

En las Tablas 10.1 a 10.5 se muestran los pardametros de los modelos de Gaus-
sianas que ajustan la distribucion de emision a cada frecuencia y época de
observacion, incluyendo los errores calculados segun el criterio antes descrito.
Las columnas de las tablas contienen la siguiente informacién: (1) Fecha de
observacién, (2) Nombre de la componente de emision, (3) Densidad de flujo,
(4) Ascension recta, (5) Declinacién, (6) Tamano angular, (7) Grado de pola-
rizacién, y (8) Orientacién del angulo de la polarizacién lineal (EVPA).

10.2 Alineaciéon de imagenes

En el proceso de calibracién de las imégenes de interferometria de muy larga
base se pierde informaciéon de la posicién absoluta de la fuente en el cielo.
Por lo tanto, para poder comparar o combinar imagenes de diferentes épocas
o frecuencias es esencial alinear dichas imagenes. Los dos métodos que se
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TAB. 10.1: Parametros de los modelos de Gaussianas que ajustan la inten-

sidad total en las imagenes a 8 GHz.

Fecha Comp. Flujo Asc. recta  Declinacion ~ Tamano Grado de EVPA
[Jy] [mas] [mas] angular [mas] polarizacién (%] [grados]
2006 0519 QO 349 £0.52 -0.11 £0.13 0.04 £0.10 0.34 +0.03 0.5+0.1 87.6 £5.3
Q1 3.07£046 0.14 £0.13 -0.05+£0.10 0.46 = 0.04 0.6 £0.1 873 £54
Q5 0.12 £0.02 232+0.66 2424050 1.93+0.53 15.3 £ 4.2 105.7 £ 7.8
2006 11 23 QO 3.03£045 -0.11+£0.13 0.04 £0.10 0.28 +=0.02 0.7£0.1 49.0 £5.2
Q1 298 £044 0.15+0.13 -0.04 £0.10 0.40 = 0.04 0.7£0.1 554 £ 538
Q5 0.09 £0.01 242 4+0.66 247 +0.50 1.48 & 0.52
2008 01 12 QO 4.07 £ 0.61 -0.06 £0.13 0.03 £0.10 0.36 = 0.03 0.6 +£0.1 352 +5.3
Q1 4.01 £0.60 0.10 £0.13 -0.02 £ 0.10 0.51 £ 0.05 0.5£0.1 40.2 £ 6.5
Q5 0.09 £0.01 2204 0.66 2.05+£0.50 2.03 £ 0.54 12.2 £ 3.3 119.3 £ 6.7
2009 01 17 QO 7.53 £1.13 -0.04 £0.13 0.03 £0.10 0.39 £ 0.03 0.6 £0.1 68.9 + 6.6
Q1 411 £0.61 0.12+£0.13 -0.08 £ 0.10 0.59 £ 0.05 0.6 £0.1 76.7 £ 8.1
Q5 0.08 £0.01 243 £0.66 2.5+ 0.50 1.95 £ 0.53 134 £20 -60.4 £ 5.7
TAB. 10.2: Pardmetros de los modelos de Gaussianas que ajustan la inten-
sidad total en las imagenes a 15 GHz.
Fecha Comp. Flujo Asc. recta Declinacién ~ Tamano Grado de EVPA
[Jy] [mas] [mas] angular [mas] polarizacién (%] [grados]
2006 11 23 QO 226 £ 034 -0.07£0.07 0.16 £0.05 0.15 £ 0.01 1.1£0.1 753 £ 5.0
Q1 1.77 £0.26 0.16 £ 0.07 0.01 £0.05 0.36 £ 0.30 1.0 £ 0.1 73.1 £5.0
Q2 3.36 £0.50 0.00 £0.07 -0.08=+0.05 0.11 +£0.01 1.0 £ 0.1 73.0 £ 5.0
Q5 0.04 £0.01 229 £0.35 239 +0.27 1424030
2007 0510 QO 295+044 -0.05+£0.07 0.11 £0.05 0.15 £ 0.01 04 +£0.1 3.1 £58
Q1 1.90 £0.29 0.15+£0.14 0.00£0.11 037 £0.14 0.5 +0.8 14.5 £ 16.0
Q2 3.30 £049 0.00 £0.07 -0.08=+0.05 0.1240.01 0.3 £0.1 8.9 £5.0
Q5 0.05 £0.01 235+035 2534027 1.61+0.31
2008 01 12 QO 711 £1.06 -0.02 £ 0.07 0.05=£0.05 0.18 £0.01 0.3 +£0.2 22.1 £ 14.5
Q1 1.34 £020 018 £0.14 -0.04 £0.11 040+ 0.14 04+£03 32.8 £15.1
Q2 226 £034 0.02£0.07 -0.15+£0.05 0.17 £ 0.01 0.2+0.2 77.5 £ 16.7
Q5 0.07£0.01 219+£035 228 +0.27 248+ 0.37
2008 07 05 QO 7.61 £1.14 -0.02 £ 0.07 0.06 £0.05 0.19 £ 0.01 1.1+ 04 31.0 £ 5.3
Q1 1.40 £0.21 017 £0.14 -0.06 £0.11 0.38 £0.14 09+04 414£75
Q2 2.62+039 0.01 £0.07 -0.16 £0.05 0.16 = 0.01 0.6 £ 0.1 35.2 £ 5.0
Q5 0.05+0.01 216+0.35 221 +027 1.15+0.29
2009 01 17 QO 10.03 £ 1.50 -0.02 £ 0.07 0.06 £ 0.05 0.21 £ 0.02 24+04 84 +5.3
Q1 099 £0.15 0.22+£0.14 -0.11+0.11 041 +0.14 1.3 £0.5 15.5 £ 11.8
Q2 3.52+£0.52 0.03+£0.07 -02040.06 0.2240.02 1.2 +02 43+£6.5
Q5 0.05+£0.01 238+£0.35 222+027 1.71+0.32
TaB. 10.3: Pardmetros de los modelos de Gaussianas que ajustan la inten-
sidad total en las imagenes a 22 GHz.
Fecha Comp. Flujo Asc. recta Declinacién ~ Tamato Grado de EVPA
[Jy] [mas] [mas] angular [mas] polarizacién [%] [grados]
2006 0519 QO 232+ 0.34 -0.08 £0.03 0.17 £0.02 0.16 £ 0.01 23 +£0.5 -67.1 = 5.6
Q1 0.72£0.11 0.24 £0.06 0.05=+0.05 0.29 £ 0.07 1.5+£04 38.7 £ 18.0
Q2 3.27+£049 0.00 £0.03 -0.09 £ 0.02 0.10 £ 0.01 04 +0.1 -14.5 £ 11.9
2006 11 23 QO 227 +034 -0.06 £0.06 0.16 £0.05 0.18 = 0.06 0.8 £0.2 88.2 £ 11.0
Q2 4.62 £0.69 0.01 £0.03 -0.05=£0.02 0.15 =+ 0.01 0.6 £0.2 -49.9 + 11.9
2007 0510 QO 452 £0.68 -0.03 £0.03 0.06 +£0.02 0.15 £ 0.01 24+0.5 -3.6 £ 7.0
Q2 3.34 £0.51 0.02+0.06 -0.10=£0.05 0.17 £ 0.06 1.1 +£0.3 -13.1 £ 11.9
2008 01 12 QO 728 £1.09 -0.01 £0.03 0.03 £0.02 0.16 £ 0.01 22+0.7 -12.5 £ 11.3
Q2 1.71 £ 0.26 0.05 £0.06 -0.20 &£ 0.05 0.16 &+ 0.06 1.6 £0.7 -32.4 £ 8.1
2008 07 05 QO 7.63+1.16 -0.02 £ 0.06 0.05+0.05 0.19 £ 0.06 21+08 41+£09.1
Q2 271 £041 0.02£0.06 -0.17 £ 0.05 0.20 = 0.06 1.5+ 0.5 1441 £ 6.1
2009 01 17 QO 5.561 £0.82 -0.02 £0.03 0.07 £0.02 0.16 £ 0.01 55+ 1.2 154 £ 7.2
Q2 0.54 £0.68 0.08 £0.03 -0.41£0.02 0.10 £ 0.01 34+05 154.8 £ 5.1
Q3 450 £0.81 0.02+0.06 -0.11 £0.05 0.23 £ 0.07 21+09 19.3 £ 13.3
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TAB. 10.4: Parametros de los modelos de Gaussianas que ajustan la inten-
sidad total en las imdgenes a 43 GHz.

Fecha Comp. Flujo Asc. recta Declinacién ~ Tamano Grado de EVPA
[Jy] [mas] [mas] angular [mas] polarizacién [%] [grados]
2006 0519 QO 1.24 £0.19 -0.09 +£0.03 0.26 £ 0.02 0.16 +£0.03 55+ 1.6 91.3 £ 11.9
Q1 0.43 +£0.06 0.24 +0.03 0.12+0.02 0.28 £0.04
Q2 1.58 +£0.23 0.02 £0.01 -0.07 £0.01 0.05+ 0.01 1.6 £0.3 138.5 £ 10.0
Qn 1.55 £0.23 -0.01 £0.01 0.02+0.01 0.07+0.01 25+0.6 128.4 + 10.1

2006 11 23 QO 1.16 £ 0.17 -0.06 £ 0.03 0.20 £0.02 0.15 £ 0.03
Q1 0.38 £0.05 0.26 £ 0.03 0.05 £ 0.02 0.25 £ 0.04

Q2 1.14 £ 0.17 0.05 £0.01 -0.18 £0.01 0.05 £ 0.01 3.5 +£0.5 135.5 &= 10.4
Qn 3.57 £0.53 0.00 +£0.01 -0.01 £0.01 0.07 £ 0.01 2.9+ 0.6 137.2 £ 11.6
2007 0510 QO 0.68 £0.10 -0.05 £0.03 0.21 £0.02 0.14 &+ 0.03 62+14 166.5 + 10.3

Q1 0.25 £ 0.03 0.29 +0.03 -0.01 £ 0.02 0.20 £ 0.04

Q2 1.07 £ 0.16 0.06 £ 0.01 -0.23 £0.01 0.06 £ 0.01

Qn 481 £0.73 0.00£0.03 0.00=£0.02 0.10 & 0.03 46 £ 1.1 147.8 & 11.6
2008 01 12 QO 298 £0.45 0.01 £0.03 0.05£0.02 0.10 £ 0.03 76 £25 1779 £ 13.7

Q1 0.18 £0.03 0.31 £0.08 -0.01 +£0.06 0.25 4 0.06

Q2 1.17 £ 0.17 0.06 £ 0.03 -0.29 £ 0.02 0.08 £ 0.03

Qn 4.00 £0.61 -0.01 £0.03 -0.03 £0.02 0.12 & 0.03 2.8 +09 142.3 &+ 26.0
2008 07 05 QO 423 £0.64 0.00+£0.03 0.06 &£ 0.02 0.15 £ 0.03 42x19 168.7 + 17.8

Q1 031 £0.04 022+0.03 -0.0840.02 0.24 &+ 0.04 8.7+3.1 51.5 £ 11.0

Q2 0.66 £ 0.09 0.07 £0.01 -0.33 £ 0.01 0.07 £ 0.01

Q3 240 £0.36 0.00 £0.03 -0.1040.02 0.15 4+ 0.03 3.0+1.0 132.1 £ 10.9
2009 01 17 QO 480 £0.73 -0.01 £0.03 0.06 £0.02 0.15 4+ 0.03 9.0+ 1.9 172.8 £ 13.4

Q1 0.10 £0.01 0.35£0.03 -0.13+0.02 <0.03
Q2 0.89 £0.13 0.08 £0.03 -0.46 +0.02 0.10 & 0.03
Q3 344 £052 0.02+£0.03 -0.1240.02 0.19 & 0.03 32+13 5.8 £ 38.1

TaB. 10.5: Pardmetros de los modelos de Gaussianas que ajustan la inten-

sidad total en las imagenes a 86 GHz.
Fecha Comp. Flujo Asc. recta Declinacién ~ Tamano Grado de EVPA
[Jy] [mas] [mas] angular [mas] polarizacién (%] [grados]

2006 05 07 QO 0.14 £0.02 -0.11 £0.02 0.34 £0.01 0.10 = 0.02

Q2 0.65 £0.10 0.00 £0.02 0.00 £0.01  0.05 = 0.02

Qn 0.21 £0.03 -0.03 £0.02 0.11 £0.01 0.06 & 0.02
2008 0509 QO 1.20 £ 0.18 0.00 £0.01 0.00 £0.01 <0.02

Q3 0.38 £0.06 0.06 £ 0.06 -0.20 £ 0.02 0.15 £ 0.03

2009 05 08 QO 2.30 £0.35 0.00 &£ 0.02 0.01 £0.01 0.09 £ 0.02 74+ 3.1 0.3 &£ 228
Q2 0.61 £0.09 0.05 £ 0.02 -0.54 £0.01 0.03 £ 0.02 83+ 13 13.7 £ 10.0
Q3 0.65 £ 0.10 0.024+0.02 -0.17 £0.01 0.13 £ 0.02

2010 05 07 QO 2.60 £ 0.39 0.00 £ 0.02 -0.03 £0.01 0.12 £ 0.02 92+ 44 -5.6 £ 12.2
Q2 1.55 £ 0.23 0.09 £0.02 -0.61 £0.01 0.10 £ 0.02 79+£18 15.6 £ 11.2

Q3 0.40 £ 0.07 0.01 £0.02 -0.29 £0.01 0.07 £ 0.02

describen a continuacion son los usualmente utilizados para este propédsito.
El primero consiste en la identificacién de la misma componente de emision
en las dos imagenes que se quieran comparar. Para esto es necesario que
la region en la que se encuentra la componente de emisién sea Opticamente
delgada en ambas imagenes, dado que regiones épticamente gruesas sufren
efectos de absorcion lo que modifica la posicion de éstas a diferentes frecuencias.
El segundo método consiste en la correlacion cruzada de la distribucion de
emision en las dos imédgenes (Croke & Gabuzda 2008). Para aplicar este método
desarrollamos en este trabajo un programa que considera las imagenes como
matrices y hace una comparacién pixel a pixel. Se aplican desplazamientos
(Az y Ay) a una de las imagenes y se calcula el coeficiente de correlacion
cruzada en cada punto de la imagen. Este calculo se realiza iterativamente
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para diferentes desplazamientos y la mejor posicién de alineacién corresponde
al maximo coeficiente de correlacion cruzada. Dicho coeficiente se ha calculado
siguiendo Croke & Gabuzda (2008), de la siguiente manera:

_— Sy i (Torig — L) (Togis — To2)
Ty — — p—
\/Zi:l > et orgg = Ln)? D0 25 (Luagy — 1o2)?

donde n es el numero de pixeles en los ejes x e y, ¢ y j son los indices de cada
pixel en cada eje, 1,1 ;; es la intensidad en la posicién (7, j) medida en la imagen
sin desplazamiento y I,0;; es la intensidad en la posicién (7, j) medida en la
imagen desplazada. Ademads, I,; y I,» representan el promedio de la intensidad
en la regién analizada a la frecuencia v1 y v2, respectivamente.

Este segundo método tiene la ventaja de que tiene en cuenta toda una regién
opticamente delgada y no sélo una componente aislada como es el caso del
primer método mencionado. En particular es extremadamente 1til para fuentes
débiles en las cuales la posicién de las componentes presentan incertidumbre

considerables (O’Sullivan & Gabuzda 2009).

El proceso de alineacion de las imagenes de NRAO 150 es especialmente com-
plejo ya que no existe una region 6pticamente delgada detectada a todas las
frecuencias de observacién. Por esta razén se han comparado los resultados
obtenidos de usar los dos métodos mencionados, utilizando en cada caso el que
muestra resultados mas robustos. En todos los casos, para comparar iméagenes
a distinta frecuencia, se ha utilizado el tamano del haz observacional de la
frecuencia mas baja en ambas imagenes.

Para comparar imégenes a distintas frecuencias es necesario convolucionar las
visibilidades con el mismo tamano de haz observacional, a fin de evitar pro-
blemas de diferentes cubrimientos del plano (u,v) en la comparacién de las
imédgenes. En algunos casos al convolucionar las imégenes de mayor frecuencia
con el haz observacional de la menor frecuencia aparecié flujo extenso que fue
limpiado e incluido en las imagenes a comparar.

Las imédgenes a 8 y 15 GHz, se han convolucionado con un tamano de haz
observacional de 1.33 x 1.00 mas con un angulo de inclinacién de -3.78°, uti-
lizando un tamano de pixel de 0.03 mas. Para alinear las imagenes a estas
frecuencias aplicando el primer método se utilizé la componente Q5, ya que
el resto de las componenetes se encuentran en regiones opticamente gruesas.
Para aplicar el segundo método se utilizé toda la region épticamente delgada
que se desarrolla hacia el noreste de la estructura (ver Figs. 10.1 y 10.2). Para
este caso el segundo método es mas adecuado ya que Q5 es una componente
extensa con mayor incertidumbre en su posicién que las componentes com-
pactas. Ademads, aplicando el segundo método se esta usando toda la region
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opticamente delgada en la comparacion, lo cual es mas robusto que utilizar
una sola componente difusa. A partir de la alineacién obtenida con el segundo
método se construyeron los mapas de indice espectral que se muestran en la
Fig. 10.6).

Para alinear las imagenes a 15 y 22 GHz se convolucionaron las visibilidades
a estas frecuencias con un haz observacional de tamano 0.7 x 0.55 mas y un
angulo de inclinacién de -3.00°, y se utilizé un tamano de pixel de 0.03 mas. En
las imégenes a 22 GHz no se detecta la regién identificada con la componente
Q5, por lo tanto no es posible usar esta componente para la alineacién. Por
esta razén para aplicar el primer método de alineacién, se utilizaron las com-
ponentes Q0 y Q2, por separado. Al comparar los resultados obtenidos a partir
de cada componente se encontraron resultados no consistentes. Ademas hay
que tener en consideraciéon que no se tiene conocimiento “a priori” acerca de
si Q0 o Q2 muestran emision 6pticamente delgada o gruesa, por lo que al usar
un método que considera la posicion de sélo una componente, es posible estar
introduciendo errores considerables. Por otro lado utilizando el método de la
correlacion cruzada se realizaron varias pruebas dado que desde un principio
no se conocen las regiones del jet que son 6pticamente delgadas. En principio
se utilizo toda la regién de emision de la fuente que coincide a ambas frecuen-
cias. El valor maximo del coeficiente de correlacion cruzada nos dio un primer
valor del desplazamiento que es necesario aplicar, para alinear las imagenes. Al
aplicar este desplazamiento se obtuvieron mapas de indice espectral que mues-
tran ciertas regiones del jet de emision 6pticamente gruesa. Estas regiones no
deberian haber sido usadas en la correlacién cruzada, ya que como se menciond
antes, este método esta pensado para utilizar regiones opticamente delgadas.
Por esta razon se llevo a cabo una segunda iteracion de dicha correlacién sélo
teniendo en cuenta las regiones detectadas como épticamente delgadas en la
primera aproximacion. Finalmente se compararon los mapas de indice espec-
tral obtenidos a partir de la primera y segunda iteracion, y se comprobd que
la estructura de la fuente era la misma independientemente de la regién del
jet elegida para realizar la correlacion. El método de correlacion cruzada da
por resultado un comportamiento mucho mas homogéneo del indice espectral
que el dado por el primer método de alineamiento (ver Fig. 10.7). Por es-
tas razones se ha considerado este segundo método como el adecuado para la
alineacion de las imagenes a 15 y 22GHz.

Para los datos a 22 y 43 GHz se convolucionaron las visibilidades con un haz
observacional de 0.33 x 0.25 mas y un angulo de inclinacion de -6.40°, utilizando
un tamano de pixel de 0.01 mas. Al utilizar el primer método basado en la
comparacion de las componentes Q0 o Q2 se obtuvieron resultados totalmente
inconsistentes. Al utilizar Q0 para alinear las imagenes se obtuvieron mapas de
indice espectral que mostraban una regién 6pticamente gruesa hacia el sur de la
estructura, mientras el resto del jet mostraba un comportamiento épticamente
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delgado. Si éste fuera el comportamiento real de la fuente, seria correcto usar la
componente Q0 para la alineacién ya que seria una regién opticamente delgada.
Por otro lado al utilizar la componente Q2 se obtiene el resultado opuesto.
La region Opticamente gruesa se encuentra en el norte y el resto del jet es
opticamente delgado. Es esperable obtener resultados contradictorios ya que el
indice espectral puede variar de una componente a otra. La alineacién usando
Q0 o Q2 involucra desplazamientos de aproximadamente 1/10 del tamano del
haz observacional o menores, los cuales implican cambios en los valores del
indice espectral del orden de 0.5 a 1. Claramente, no es razonable usar este
método ya que no sabemos “a priori” cual de los dos resultados obtenidos
puede ser mas fiel a la distribucién de opacidad del jet.

Por lo tanto, se aplicé el método de correlacion cruzada de la misma forma
que se ha explicado para el caso de la alineacion de los datos a 15 y 22 GHz.
Primero se realizd6 una correlacion cruzada utilizando todas las regiones de
emisiéon del jet, y luego se compard con una segunda iteracion para la cual se
habian descartado las regiones épticamente gruesas determinadas en la primera
aproximacién. Ambos métodos dan por resultado mapas que muestran las mis-
mas tendencias, con variaciones de los valores del indice espectral maximas de
~ 0.05. Por coherencia, se utilizan en el analisis de los datos, los mapas de
indice espectral obtenidos por la segunda iteracién del método de la correlacién
cruzada en cuyo calculo no se han considerado las regiones 6pticamente grue-
sas. Cabe destacar que la alineacién entre estas dos frecuencias ha presentado
mayor complejidad que a otras frecuencias, posiblemente por el cambio de com-
portamiento de la emisién de 6pticamente grueso a delgado. Por esta razén
es posible que el alineamiento presente un grado de incertidumbre mayor res-
pecto de los datos a otras frecuencias. El comportamiento obtenido del indice
espectral se muestra en la Fig. 10.8.

Finalmente, para alinear las iméagenes a 43 y 86 GHz se convolucionaron las
visibilidades con un tamano del haz observacional de 0.17 x 0.12 mas y con
un angulo de inclinacién de -14.85°, utilizando un tamano de pixel de 0.005
mas. A estas dos frecuencias las observaciones no fueron simultaneas en tiempo
por lo que se usaron épocas de observacion lo mas cercanas posibles entre si
en el tiempo. Al aplicar el primer método de alineacién, tanto utilizando la
componente Q0 como Q2, la distribuciéon de opacidad de la fuente obtenida fue
practicamente la misma. Esta a su vez también se corresponde con la obtenida
al aplicar la correlacién cruzada. A partir de los dos métodos se encontrd
que el jet es 6pticamente delgado en practicamente toda su extension. Debido
a esto, es de esperar que los dos métodos den similares resultados ya que la
posicion de las componentes no varia con la frecuencia. Por consistencia, se
uso la correlacion cruzada para alinear las iméagenes a estas dos frecuencias,
pero dado que en 2008.35 la calidad de las imégenes a 86 GHz es muy pobre,
la distribucién de brillo no es coincidente entre 43 y 86 GHz en esta época.
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Por dicha razén el método de alineacién con una sola componente dio mejor
resultado utilizandose la componente QO, ya que se trata de una componente
compacta, brillante y épticamente delgada. En la Fig. 10.9 se muestran los
mapas de indice espectral obtenidos a partir de esta alineacion para los cuales
se utilizé el método de la correlacién cruzada, excepto para el segundo mapa
para el cual se utilizé la posicién de la componente QO.

10.3 Rotacidén entre épocas

Trabajos previos acerca de NRAO 150 han medido una rotacién en la direccion
del jet en las regiones més interna del mismo, en el sentido contrario a las
agujas del reloj (Agudo et al. 2007). Para realizar dicho estudio fue necesario
considerar que la componente QO representa el nicleo del jet y por lo tanto es
estacionaria. Los mapas de indice espectral obtenidos en el presente trabajo
no revelan ninguna regién del jet que pudiera considerarse claramente como el
nicleo del mismo (ver Figs. 10.6 a 10.9).

Por esta razon es interesante estudiar si existe una rotacién de la estructura
del jet sin necesidad de realizar una suposicién previa del centro cinemaético,
ya que no se puede asegurar que QO sea el nucleo del jet. Para realizar este
tipo de medida son necesarios datos de un rango temporal representativo. Por
esta razon se utilizaron los datos publicados por Agudo et al. (2007) a 43 GHz
sumados a los nuevos datos a 43 GHz mostrados en la Fig. 10.4. A estos datos
se les aplicé el método de la correlacion cruzada, pero en este caso para alinear
imédgenes a la misma frecuencia pero en diferentes épocas.

Basados en el concepto de correlacién entre imagenes planteada por Croke &
Gabuzda (2008), se modificé este método para medir rotacién entre iméagenes
en épocas sucesivas. Basicamente la modificacién consiste en rotar una de las
imégenes en torno al centro de la misma, en vez de aplicar un desplazamiento
en ascension recta y declinacién. El muestreo utilizado en la rotacion va desde
1° hasta 30°, tanto en la direccion de las agujas del reloj como en el sentido
opuesto. Para evitar problemas en los bordes y esquinas, dado que las imégenes
se tratan como matrices cuadradas, se utilizd una méscara circular que borra
los bordes de la matriz. La expresion utilizada para esta rotacion es la siguiente:

rot _ Z?:l Z?:l (Ml,ij - Ml)(Mg,(z)'; - MZ)
Y n n T n n ro s -
Vi Sy (Mg = M) Y, Y (M52 — M)?

r

donde M representa la matriz de intensidad a la que se le aplicd la méscara.

Como en la ecuacién 10.1, My;; y M3%; son las matrices obtenidas en dos

94



Capitulo 10 Resultados del estudio del jet en el quasar NRAO 150

épocas de observacién (1y 2) y My% es la matriz a la cual se le ha aplicado

la rotacion en torno al centro de la imagen. Ademdas M; y M, representan
las matrices de intensidades promediadas sobre la regién analizada en las dos
épocas de observacion.

Cuando se obtiene el valor méaximo del coeficiente de correlacién, en este
rot
Ty Y
imagenes a 43 GHz. Es importante tener en cuenta que si la distribucion de

caso 7%, la rotacién aplicada en el cédlculo es la rotacién “real” entre las dos
intensidad de las imagenes muestra un pico prominente, la correlacién cruzada
tiende a alinear los picos sin tener el cuenta el resto de la distribucion de in-
tensidad. Esto puede producir errores cuando los picos son muy prominentes
y estan en regiones muy diferentes de la estructura del jet. Por esta razén
no es adecuado comparar épocas de observacion en las cuales existan cam-
bios fundamentales en la distribucion de intensidad. Por otro lado, se observa
que el cambio de la estructura entre épocas sucesivas es muy leve, por lo que
la rotacion que se mide puede estar en el limite de la incertidumbre de la
medida. Debido a esto se han comparado épocas de observacion separadas
significativamente en el tiempo, pero que no incluyen cambios significativos en
la distribucién de intensidad de las imagenes. Las variaciones estructurales en
la fuente no son constantes en el tiempo durante todas las épocas observadas,
por lo que la metodologia que mejor resultado dio fue utilizar diferentes inter-
valos temporales entre las imagenes a comparar dependiendo de la evolucién
en la distribuciéon de intensidad de la fuente. El intervalo de tiempo minimo
utilizado para comparar épocas fue de 0.5 anos y el maximo de 1.9 anos. Antes
de 2000.62 la fuente no muestra cambios significativos. Por esta razon no se
han incluido, en este analisis de rotacién, los datos previos a esta época de
observacion.

La rotacién se observo notablemente mas rapida entre las épocas de 2002.48 y
2004.97. Esto se puede observar en la Fig. 8.2. Después de 2004.97 la rotacién
es mas dificil de medir debido al pobre cubrimiento temporal, sumado a que
en 2005 la fuente sufre cambios significativos en su distribucion de intensidad.
A pesar de estas dificultades, se ha medido una rotacion total entre 2000.62 y
2009.04 de 19° en la direccién contraria a las agujas del reloj. Este resultado
se ha obtenido a través de un procedimiento totalmente diferente al utilizado
en trabajos previos, por lo que de una forma independiente se ha vuelto a
confirmar la alta velocidad angular de la rotacién de la regién maés interna
del jet en NRAO 150. Ademas esta medida no esta influenciada por el mo-
delo de Gaussianas utilizado, ya que solo se ha considerado la distribucion de
intensidad de la fuente.

Este resultado nos muestra que la rotacién medida en la regiéon interna de
NRAO 150 no es un proceso que dependa del sistema de referencia del cual
se mida, sino, por el contrario se muestra claramente independientemente del
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método utilizado para su analisis y de la referencia que se utilice para medir
dicha rotacion.

10.4 Indice espectral

Como se ha introducido en la seccién 4.3.1.2, la variacion de la emision de los
jets con la frecuencia se puede caracterizar por la siguiente ecuacion:

Sy oc v

donde S, es la densidad de flujo a una determinada frecuencia v, y « es el indice
espectral. Habitualmente se observa que en la region del nicleo de los jets,
medido a frecuencias suficientemente bajas, la emision es 6pticamente gruesa,
con indice espectral positivo @ > 0, mientras en el resto del jet, se presenta
emisién opticamente delgada con v < 0. Por lo tanto, construir mapas que den
cuenta del valor del indice espectral en cada region del jet son fundamentales
para entender la naturaleza de la emisién y ciertas caracteristicas de la fisica
de cada region.

La metodologia que se utiliza para construir mapas de indice espectral consiste
en comparar las imagenes pixel a pixel a dos frecuencias distintas. Dado que
el flujo se caracteriza segtin la ecuacion 10.3, a través del cociente del flujo a
dos frecuencias distintas podemos obtener el indice espectral segtin la siguiente
expresion:

_ 1ogl5n/S2) 10.4

log(v1/v2)

El indice espectral nos dard la pendiente del espectro de emision en cada
region del jet. Para construir los mapas de indice espectral, en este trabajo se
han comparado imagenes a dos frecuencias adyacentes, convolucionadas con el
mismo tamano de haz observacional y alineadas segiin la metodologia explicada
en la seccion 10.2.

En la Fig. 10.6 se muestran los mapas de indice espectral, construidos con los
datos a 8 y 15 GHz, para las tres épocas en las que se tienen datos a estas dos
frecuencias. Los contornos representan la distribucién de flujo total a 8 GHz,
mientras la escala de colores muestra la distribucion de indice espectral. Como
referencia, también se ha representado el modelo de Gaussianas circulares que
ajusta la emision. Como se puede observar, a bajas frecuencias la emisién
proveniente de las regiones centrales es bastante homogénea y Opticamente
gruesa, haciéndose delgada hacia la region nordeste.

96



Capitulo 10 Resultados del estudio del jet en el quasar NRAO 150

Spectral Index
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Fi1G. 10.6: Distribucién de indice espectral construido con datos a 8 y 15
GHz, superpuesto con los contornos de intensidad de 8 GHz. Las imédgenes
a ambas frecuencias fueron convolucionadas con un haz observacional de

FWHM 1.33 x 1.00 mas con un édngulo de inclinaciéon de = -3.78° y se ha
utilizado un tamano de pixel de 0.03 mas.
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Fic. 10.7: Distribuciéon de indice espectral construido con imagenes de

VLBA a 15 y 22 GHz, superpuesto con los contornos de intensidad de 15

GHz. Las imégenes a ambas frecuencias fueron convolucionadas con un haz

observacional de FWHM de 0.7 x 0.55 mas con un angulo de inclinacién de
-3.00° y se ha utilizado un tamano de pixel de 0.03 mas.
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Spectral Index
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Fic. 10.8: Distribuciéon de indice espectral construido con imagenes de

VLBA a 22 y 43 GHz, superpuesto con los contornos de intensidad de 22

GHz. Las imégenes a ambas frecuencias fueron convolucionadas con un haz

observacional de FWHM 0.33 x 0.25 mas con un angulo de inclinacién de
-6.40° y se ha utilizado un tamano de pixel de 0.01 mas.
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Fi1c. 10.9: Distribucién de indice espectral construido con imagenes de

VLBA y GMVA a 43 y 86 GHz, respectivamente, superpuesto con los con-

tornos de intensidad de 43 GHz. Las imégenes a ambas frecuencias fueron

convolucionadas con un haz observacional de FWHM 0.17 x 0.12 mas con

un angulo de inclinacién de -14.85° y se ha utilizado un tamano de pixel de
0.005 mas.

En los mapas de indice espectral entre 15 y 22 GHz (ver Fig. 10.7) se comienza
a observar con mas detalle la estructura central. En las dos primeras épocas
la fuente muestra en la region central un indice espectral consistente con un
espectro plano, es decir o ~ 0. Con la evolucién temporal de la fuente se
observa un comportamiento que tiende a 6pticamente delgado. En la region
de Q5 no se pueden obtener valores para el indice espectral ya que los datos a
22 GHz no llegan a detectar la emisioén extensa proveniente de esta regién.

En los mapas construidos con datos a mas alta frecuencia se puede estudiar
mejor la estructura interna del jet. En la Fig. 10.8 se muestran los mapas
construidos con datos a 22 y 43 GHz. Se puede ver un desarrollo bastante
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Fic. 10.10: Evolucién del espectro de NRAO 150 construido con el flujo
total de imagenes a 8, 15, 22, 43 GHz y 86 GHz para todas las épocas
observadas.

homogéneo del indice espectral mostrando valores de o < 0 en casi toda la
superficie. Se observa también una tendencia a mostrar una region 6pticamente
gruesa en la region del sur, que se extiende en forma de banda central hacia el
norte en algunas épocas. Esta region de emision no parece coincidir claramente
con ninguna componente en particular. Sélo en la época 2009.04 Q2 coincide
en parte con esta regién de espectro plano, mostrando un comportamiento
entre opticamente grueso y delgado.

También se han conseguido construir mapas de indice espectral a partir de
datos a 43 y 86 GHz, los resultados se muestran en la Fig. 10.9. Dado que
las observaciones a 43 GHz y 86 GHz no fueron simultaneas existe en algunos
mapas una diferencia temporal significativa. El primer mapa esta construido
con datos tomados en las épocas 2006.37 y 2006.34 a 43 y 86 GHz respectiva-
mente, el segundo mapa con datos tomados en las épocas 2008.50 y 2008.35, y
el tercero con datos tomados en las épocas 2009.04 y 2009.34, a las dos frecuen-
cias mencionadas anteriormente. Como se puede observar existe una diferencia
temporal maxima de cuatro meses en el caso del tercer mapa. A pesar de esto
los resultados son coherentes con los obtenidos a partir de 22 y 43 GHz, lo que
refuerza la fiabilidad de los resultados de indice espectral entre 43 y 86 GHz.
La emision a estas frecuencias es épticamente delgada, solamente en la iltima
época se observa una region de espectro plano hacia el sur de la estructura que
coincide parcialmente con la componente Q2.
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De los mapas de indice espectral a alta frecuencia (22 GHz-43 GHz y 43 GHz-86
GHz) se observa que el comportamiento de la opacidad es bastante homogéneo
en toda la fuente. Si bien existe una regién al sur que presenta una tendencia
a mostrar espectro plano esta regién no coincide con ninguna componente de
emision que pudiéramos identificar como el nicleo del jet. Aunque no se tiene
una medida absoluta de la posicion de Q2, se observa que la posicién de ésta
respecto de toda la distribucion de intensidad cambia sustancialmente entre
las épocas 2008.50 y 2009.04. Por estas razones tampoco es esperable que Q2
sea una componente estacionaria. El comportamiento observado en Q2 no es
coherente con el que se espera de regiones que habitualmente se denominan
como el ntcleo del jet.

En la Fig. 10.10 se presenta el espectro de emision de NRAO 150 construido
con el flujo total medido a cada frecuencia. Cada época esta identificada con
un color. Sélo en la época 2009.04 se tienen datos a todas las frecuencias lo que
permite interpretar el comportamiento de todo el espectro. La pendiente del
espectro de emisién, «, permite conocer si la emision es opticamente delgada
o gruesa. Lo que se puede observar en la Fig. 10.10 es que la emisién a 8
GHz es épticamente gruesa y la emision a 15 GHz esta en la transicion entre
Opticamente grueso y delgado. Luego, a medida que aumenta la frecuencia, la
emisiéon se vuelve opticamente delgada, como es de esperar.

Es notable también en la Fig. 10.10 un aumento en la emisién a todas las
frecuencias analizadas con el tiempo. Se estima que este aumento se debe
principalmente a la interaccién de una de las componentes de emisién (Qn)
con el resto del jet. Mas adelante se discutira el posible origen fisico de esta
componente y se estudiard su cinematica.

En resumen, NRAO 150 muestra un desarrollo del indice espectral homogéneo
sobre la region central (ésta es, la regién que se observa dentro de ~ 0.5 mas
en las imégenes a 22, 43 y 86 GHz) y a diferencia de otros blazars (ver por
ejemplo, Croke et al. 2010; Algaba et al. 2011) no se observa ninguna com-
ponente que sistematicamente muestre emision épticamente gruesa y pueda
identificarse inequivocamente como el nicleo del jet.

10.5 Estructura en polarizacion lineal y la distribu-
cion de los vectores eléctricos

La polarizaciéon nos brinda informacion del ordenamiento y la estructura del
campo magnético en los jets. Dado que en el presente trabajo se pretende
lograr un mejor entendimiento del papel que juega el campo magnético en el
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jet presente en el quasar NRAO 150, en esta seccién se analizard la emision
polarizada y la distribucién de los vectores eléctricos en esta fuente.

En las Figs. 10.1 a 10.5 se puede analizar la estructura de la polarizaciéon en
las imagenes a 8, 15, 22, 43 y 86 GHz. Cabe destacar que existen muy pocos
trabajos previos (Marti-Vidal et al. 2012) en los cuales se haya podido estudiar
la polarizacién en datos a 86 GHz debido a la dificultad en su calibracion. En
esta Tesis se presenta uno de los primeros trabajos en los cuales se ha estudiado
la estructura en polarizacion y la evolucion de ésta a lo largo de varios anos en
datos a 86 GHz; ademas se ha corroborado su consistencia con datos a menor
frecuencia.

Analizando la distribucién de la emision polarizada se observa un aumento de
la misma en las tiltimas épocas de observacion para todas las frecuencias. Para
intentar identificar la causa de este aumento de polarizacion analizamos las
imédgenes a mayor frecuencia, ya que son las que nos permiten estudiar con
mas detalle la estructura interna del jet. El aumento en la polarizacién se
produce cuando el campo magnético tiene un mayor ordenamiento. Esto en
general se explica a través de perturbaciones o choques, que al comprimir el
material del jet aumentan la componente del campo en una direccién privile-
giada provocando un mayor grado de emision polarizada en dicha direccién.
En el caso de NRAO 150, se observa en las imagenes a 43 GHz (ver Fig. 10.4)
el movimiento de la componente Qn desde el sur al norte de la estructura en
aproximadamente 3 anos de observacion. El pico de polarizacion lineal coincide
en todo momento con la posicion de la componente Qn. A pesar de que en las
épocas 2008.50 y 2009.04 no se puede identificar separadamente Qn de QO, es
muy posible que Qn continte contribuyendo a la polarizacion en la regién norte
de la estructura. Si se analiza la distribucién de los EVPA en la regién de Qn,
(ver valores de EVPA en la Tabla 10.4% y Fig. 10.4), se observa que éstos se
encuentran alineados en la direccién paralela al movimiento de la componente
en el plano del cielo. Estas evidencias sugieren que Qn es una perturbacién en
el jet que comprime y ordena el campo magnético en la direccién perpendicular
a la trayectoria de la componente, incrementando el nivel de polarizacion lineal
y alineando los EVPA en la direccién de la propagacion. Este es exactamente
el comportamiento esperado por una onda de choque plana perpendicular al
eje de un jet coénico clasico.

2Los EVPA se miden desde una linea imaginaria norte-sur, y se asigna angulo negativo
a los medidos en el sentido de las agujas del reloj, y positivo en el sentido contrario. Segin
esta convencién 0° o 180° indica la direccién norte-sur.
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10.5.1 Evidencias de campo magnético toroidal

En las imdgenes a mayor frecuencia (10.3, 10.4 y 10.5) se observa una tendencia
muy marcada de los EVPA a estar en una direccion perpendicular a las regiones
del borde de la estructura observada a estas frecuencias. Si se considera que
el vector magnético es perpendicular al vector eléctrico, estudiando la dis-
tribucion de éste ultimo podemos entender la estructura del campo magnético
mas facilmente. En la Fig. 10.11 se muestra la distribucién de brillo de las tres
ultimas épocas de observacion a 22 y 43 GHz, superpuestas a la distribucién
del vector magnético. En dichas imagenes se observa una estructura de los
vectores magnéticos que muestrean una estructura circular del campo, la cual
se ha marcado con los circulos verdes en cada imagen. Dado que en trabajos
anteriores se ha mostrado que el jet en NRAO 150 apunta en la direccion del
observador con un angulo muy pequeno con respecto a la linea de la visual, la
manera mas natural de explicar esta estructura es que estemos muestreando la
componente toroidal del campo magnético observada préacticamente de frente.
Hay simulaciones que sustentan esta hipotesis, ya que predicen una estructura
en polarizacién muy similar a la observada en NRAO 150 (ver Fig. 6.9) cuando
se observa el jet con un angulo de visién muy pequeno.

Es notable que esta estructura se haga mas evidente en las tltimas épocas de
observacion, en las cuales la polarizacion aumenta. Es posible que al aumentar
la emision polarizada ésta nos proporcione informacion mas detallada de la
estructura del campo magnético.

A 86 GHz (ver Fig. 10.5) la estructura en polarizacién es consistente con los
datos mostrados en la Fig. 10.11. Esto confirma las excelentes prestaciones
del GMVA para conseguir imdgenes en flujo total y polarizado (ver también
Marti-Vidal et al. 2012, y las referencias incluidas en él). En la época 2006.34
se observa, al igual que a 43 GHz, que el pico en la intensidad total y polarizada
se encuentra cerca de la regién de Q2, en el sur de la estructura. Sin embargo,
en 2009.34 el pico de intensidad total y polarizada a 86 GHz se encuentra en
la region del norte de la estructura. En esta época puede identificarse, incluso
a 86 GHz, la estructura toroidal del campo magnético. En la época siguiente
la polarizacion empieza a disminuir y los EVPA ya no muestran la estructura
toroidal del campo de una manera tan evidente.

Esta estructura en polarizaciéon no ha sido observada en ninguna fuente ante-
riormente y todas las evidencias observacionales apuntan a que puede ser ex-
plicada como la componente toroidal del campo magnético cuando se observa
con un angulo muy pequeno desde el eje del jet. Por lo tanto hemos obtenido
las primeras evidencias observacionales directas de la estructura toroidal (y

104



Capitulo 10 Resultados del estudio del jet en el quasar NRAO 150

Relative Declination (mas)

Relative Declination (mas)

Linearly Polarized Intensity (mJy/beam)

8.97 87.31 165.65 243.99 322.
;M‘ ] :
05k Qo0
[ Q2
0.0~
05 2008.5092
o S B S RO S SR
1 0 -1 2 3 -4
Relative Right Ascension (mas)
Linearly Polarized Intensity (mJy/beam)
16.15 78.45 140.74 203.04 265.
0.6
04F
02F
0.0F
02F
04 2008.0301
0.6 @
08 U o s g

Relative Right Ascension (mas)

F1a. 10.11:  Tres ultimas épocas a 22 GHz (arriba) y 43 GHz (abajo)
mostradas en la Fig. 10.3 y 10.4, respectivamente. Nétese que en estas
imégenes las barras blancas indican la direccién del vector magnético. Con
el fin de obtener una mejor visualizacién de la estructura del campo se ha
anadido un circulo verde para indicar la tendencia de los vectores magnéticos
a disponerse siguiendo una estructura circular, como se esperaria en el caso

10.5.

de que se esté viendo un campo toroidal de frente.

muy probablemente helicoidal, ya que se espera exista también una compo-
nente poloidal) del campo magnético en las regiones més internas de un jet
relativista de AGN.

2 Mapas de grado de polarizacion lineal

El grado de polarizacion proporciona informacion relevante acerca del nivel de
orden o turbulencia del campo magnético, aumentando a medida que lo hace el
grado de ordenacién del campo magnético. Raramente el grado de polarizacién
en los jets de AGN supera el 20%, incluso en las zonas 6pticamente delgadas,
por lo que muy probablemente el campo magnético tiene una componente
turbulenta importante.
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El grado de polarizacion p se calcula para cada pixel de la imagen como el
cociente entre la intensidad polarizada y la total. Asi se obtuvieron los mapas
de las Figs. 10.12 a 10.15, en los cuales se muestra la emision total en contornos
y el grado de polarizacion en escala de color para los datos a 8, 15, 22 y 43
GHz respectivamente. Los mapas del grado de polarizacion a 86 GHz no se han
incluido en esta descripcién porque no presentan resultados muy fiables debido
al considerable ruido en las imdgenes (en comparacién con datos a frecuencias
més bajas), sumado al hecho de que los picos de emisién polarizada no siempre
coinciden con los picos de flujo total, generando valores de p que no representan
la fisica del objeto.

En las imédgenes a 8 GHz (Fig. 10.12), se muestra que la regién central presenta
un grado de polarizaciéon homogéneo y muy bajo en las regiones centrales, con
p<2%. Si bien esto es esperable, ya que como se ha visto en la Fig. 10.6 se trata
de una region 6pticamente gruesa, la polarizacion que se mide para esta region
es notablemente baja. En las regiones 6pticamente delgadas, hacia el noreste
del jet, encontramos valores de polarizaciéon algo mayores, aproximadamente

del 15%.

Para frecuencias mas altas, 22 y 43 GHz (Figs. 10.14 y 10.15), se observa que
durante 2006 el grado de polarizacion es relativamente bajo y no se observa
una estructura que pueda dar cuenta de la configuraciéon de campo magnético.
A partir de 2007.35 el grado de polarizacién aumenta en la region de Qn y llega
a su méaximo, de aproximadamente un 15%, en 2009 en la regién del norte de
la estructura. A partir de 2008.50 no es posible identificar separadamente QO
de Qn, pero se espera que Qn siga su camino hacia el norte perturbando dicha
region de la estructura. Probablemente el fuerte incremento en polarizacién se
produzca por la interaccion entre la perturbacion Qn y la regién de emision
que ha sido modelada con la componente Q0. En dicha interaccion estas dos
regiones pueden haber generado una compresién del material que genera el
aumento del campo magnético en una direccién en particular resultando en un
aumento considerable del grado de polarizacion.

Se observa también que el grado de polarizacién aumenta con la frecuencia. Por
ejemplo en la época 2009.04 en las imagenes a 15 GHz, el valor de p en la regién
norte es de ~ 5 %, a 22 GHz p ~ 10 % y a 43 GHz p ~ 15 %. Esta ampliamente
establecido que la polarizacion depende de la profundidad 6ptica y que aumenta
en regiones 6pticamente delgadas (Pacholczyk & Swihart 1975). A pesar de
esto para frecuencias mayores de 15 GHz la emisién es épticamente delgada,
como se observa en la Fig. 10.10, por lo tanto no seria esperable un aumento tan
significativo entre 22 y 43 GHz. Por esta razon la autoabsorcion de la radiacion
sincrotrén no es suficiente para explicar el aumento de la polarizacion con la
frecuencia. Asimismo la autoabsorcién, tampoco es suficiente para explicar la
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Fic. 10.12: Mapas de grado de polarizacién lineal de NRAO 150 a 8
GHz. Los contornos representan la distribucion de intensidad total para
cada época y en escala de color se indica el grado de polarizacion.

notoria baja polarizacién medida en los datos a baja frecuencia (8GHz), incluso
considerando que su emisiéon es épticamente gruesa.

Existe un efecto adicional que puede estar jugando un papel importante: la
depolarizacion relacionada con la convolucion y el tamano del haz observa-
cional. Si el campo magnético tiene una configuracion toroidal dentro de una
estructura de ~ 0.3 mas de didmetro (como sugieren las observaciones, ver
Fig. 10.11) puede suceder que a menor frecuencia, por ejemplo 8 GHz (lo que
implica un haz observacional mayor que la estructura observada), se integre la
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Fic. 10.13: Igual que la Fig. 10.12 pero para las imagenes a 15 GHz.
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Fic. 10.14:
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Igual que la Fig. 10.12 pero para las imagenes a 22 GHz.
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Fi1ac. 10.15: Igual que la Fig. 10.12 pero para las imégenes a 43 GHz.
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Capitulo 10 Resultados del estudio del jet en el quasar NRAO 150

emisién proveniente de una region mas amplia y las contribuciones a la pola-
rizacién provenientes de distintas direcciones (polarizaciones que pueden estar
defasadas en 90°) se anulen produciendo una notoria disminucién del grado de
polarizacion.

Por otro lado, en datos a mayor frecuencia (por ende con un haz observacional
m&s pequeno) se resolveran estructuras menores que el tamano de la compo-
nente toroidal por lo que se podra medir la polarizacién proveniente de cada
region sin que se cancelen las polarizaciones ortogonales. Es posible que este
proceso sea el que produzca tanto la baja polarizacién a baja frecuencia como
el aumento de la polarizacion en regiones épticamente delgadas. Los datos del
grado de polarizacién vienen por tanto a reforzar la idea de que estemos viendo
una estructura helicoidal en el campo magnético de las regiones mas internas

de NRAO 150.
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Nuevo Modelo Cinematico: Rotacion
Interna del jet

Capitulo basado en los resultados presentados en Molina et al. (2014).

11.1 Analisis de la cinematica

Las regiones mas internas del jet en NRAO 150 muestran una rapida rotacién
en el plano de cielo. Para estudiar este proceso, denominado en trabajos ante-
riores como jet wobbling, es fundamental analizar la cinematica de las compo-
nentes de emision detectadas en el jet. Como nos interesa estudiar las regiones
mas internas utilizaremos los datos a 43 GHz ya que estos datos presentan un
buen cubrimiento temporal y la suficiente resolucién angular para estudiar la
cinematica de las regiones mas internas del jet. Con este fin se utilizaron tanto
los datos nuevos presentados en el presente trabajo como las 34 imagenes a 43
GHz publicadas anteriormente en Agudo et al. (2007).

Al calibrar los datos de interferometria se pierde la informacién de la posicién
absoluta de la fuente. Por esta razén, para hacer un anélisis de la cinematica
es necesario considerar un punto de referencia desde el cual se mida la posicién
del resto de componentes. En esta parte del andlisis se usara la componente
QO como referencia, al igual que se habia hecho en Agudo et al. (2007).

Midiendo la posicién de las componentes respecto de QO se obtiene la evolucién
temporal desde 1997.51 hasta 2009.04 de las componentes, medidas en los datos
a 43 GHz, que se muestra en la Fig. 11.1. En esta figura las cruces, cuadrados
y asteriscos representan los datos observacionales de las componentes Q1, Q2
y Q3, respectivamente. En este grafico no se han incluido los datos tomados
durante 2008 debido a que la regién de QO en esas épocas se encuentra fuerte-
mente perturbada por la presencia cercana de Qn. Esto hace que la posicién
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de QO (y por ende de todas las componentes) no sea fiable para un estudio
cinematico.

Lo primero que se observa en la Fig. 11.1 es que el wobbling en el plano del cielo
sigue su rotaciéon en el sentido contrario a las agujas del reloj, y no muestra
indicios de que esta rotacion haya cambiado de sentido en el rango de tiempo
de nuestro estudio. Esto implica que si existe alguna periodicidad en el proceso
de jet wobbling (de la cual los datos no muestran ningun indicio), ésta no puede
ser menor a 12 anos, que es el periodo de tiempo que cubren las observaciones.

Las velocidades medidas en previos trabajos para las componentes Q1, Q2 y
Q3 fueron de 3.26+0.14 ¢, 2.854+0.07 ¢, y 2.2940.14 ¢, respectivamente (Agudo
et al. 2007). Estas velocidades contrastan notablemente con el comportamiento
de la componente Qn, ya que en este trabajo se ha medido para esta compo-
nente una velocidad de 0.09£0.01 mas/afo, lo que equivale a 6.3+1.1 c. Esto,
sumado al comportamiento de Qn ya descrito en la seccién 10.5, en la que se
observa la distribucion de los EVPA desarrollarse paralelos al movimiento de
la componente, sugiere que dicha componente esta relacionada con una per-
turbacién en el jet que se desplaza rapidamente a lo largo del mismo. No esta
claro si esta alta velocidad se debe a una naturaleza diferente de esta com-
ponente respecto de las que componen el resto del jet, o si pudiera ser algin
efecto de proyeccion que diera por resultado la medida de velocidad mas alta
que el resto de componentes.

11.2 Nuevo Modelo Cinematico

Las evidencias observaciones mostradas anteriormente muestran numerosas
caracteristicas interesantes del jet en NRAO 150. Primero, las regiones més
internas del jet forman un dngulo muy pequeno (quizés despreciable) con la
linea de la visual. Ademas el estudio de indice espectral no indica que alguna
region del jet pueda ser identificada claramente como el nticleo del jet. Por lo
tanto no existe una region que pueda suponerse como estacionaria. Por otro
lado los estudios de polarizacion evidencian una estructura muy particular de
la distribucién de los EVPA que puede ser explicada a través de una compo-
nente toroidal del campo. Del estudio de la cinematica se confirmé que las
componentes de emision siguen su movimiento en el mismo sentido de rotacién
y que, al menos hasta la fecha de la ultima observacién, no muestran un com-
portamiento que pueda interpretarse como periddico. Sumado a esto, en la
seccién 10.3 se ha confirmado una rotacién de la estructura mas interna del jet
a través de un método totalmente independiente a los llevados a cabo en estu-
dios previos. En base a todas estas evidencias observacionales en este capitulo
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Capitulo 11 Nuevo Modelo Cinematico: Rotacion Interna del jet

se presenta un nuevo modelo cinematico del jet en NRAO 150 capaz de explicar
el jet wobbling en esta fuente.

El nuevo modelo principalmente plantea que todas estas caracteristicas obser-
vacionales pueden ser explicadas a través de un escenario que tiene en cuenta
una estructura de campo magnético helicoidal el cual arrastra el material en
trayectorias helicoidales. Al observar la estructura casi de frente se observa
como una rotacién de las componentes de emisién en torno a un punto fijo en
el plano del cielo que debe coincidir con el eje del jet. La Fig. 11.2 muestra el
esquema conceptual de este escenario cineméatico, en el cual el eje z, apunta al
observador con un dngulo muy pequeno (asumido despreciable) desde la visual
del observador.

Se ha descrito este escenario cinematico haciendo uso de las siguientes expre-
siones en coordenadas polares:

ri(t) = Mol t 11.1
¢i(t) = wit + "

donde r;(t) (la distancia radial) es proporcional a la velocidad radial v} (que

" es la distancia

se asume constante pero diferente para cada componente), r
desde el eje del jet en tiempo t = 0y ¢;(¢) es el &ngulo medido en el plano z —y
empezando desde ¢ en ¢t = (. Este dngulo varia con el tiempo, dependiendo
de la velocidad angular w;, la cual se supone constante pero diferente para cada

componente.

Dado que la posicién de las componentes en los datos observacionales fueron
referidas a la componente Q0, para comparar nuestro modelo con las posiciones
observadas debemos primero referenciar la posiciéon de las componentes del
modelo a Q0. En coordenadas cartesianas, esto se expresa como:

x;i(t) = 1i(t) cos(¢(t)) — ro(t) cos(¢o(t)) 11.3

yi(t) = 7it) sin(¢s(t)) — ro(t) sin(¢o(t)) 11.4

donde el subindice 0 indica los parametros de QO y los subindices ¢ indican el
resto de componentes (Q1, Q2, Q3). Los valores de x;(t) y y;(t) son los que se
comparan con las posiciones de las componentes de los datos observacionales.
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Fic. 11.1: Posicién de las componentes en el plano del cielo medidas a

partir de datos a 43 GHz, considerando Q0 como componente estacionaria

n (0,0). Cruces verdes, cuadrados rosas y asteriscos celestes representan la

posicién de Q1, Q2, y Q3 respectivamente. La posicién de QO esta repre-

sentado con una cruz negra. Las lineas curvas representan el mejor ajuste
encontrado para cada componente.

Para encontrar los valores de 7" o7, ¢! y w; que mejor ajustan las trayec-
torias de cada componente, se ha seguido un esquema de ajuste de minimos

cuadrados, 2.

Todas las componentes observadas a 43 GHz (Q0, Q1, Q2 y Q3) fueron ajus-
tadas simultdaneamente. El rango de valores explorados para el ajuste fue
suficientemente amplio para incluir todos los posibles comportamientos com-

patibles con las observaciones. En particular 7" se hizo variar entre 0.0 y
0.9 mas con un incremento de 0.01 mas, v} entre 0.0 y 0.1 mas/afio con un
incremento de 0.0025 mas/ano, w; de 0.0 a 19.4°/afio con un incremento de
0.48°/ano (usado para todas las componentes, excepto para Q1 para la cual se
utilizé 0.28°/ano) y ¢ de 0.57 a 360° con un incremento de 5.7° (para todas

las componentes, excepto Q1 para la cual se utilizo 11.45°).

Los parametros del modelo que proporcionan el mejor ajuste a los datos, con
un valor de chi cuadrado reducido de 5.46, se muestran en la Tabla 11.1. En la
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z axis points
toward observer

emission
feature

Fic. 11.2: Esquema conceptual del nuevo modelo propuesto para explicar

la trayectoria curvada de las componentes en las imagenes a 43 GHz en el jet

de NRAO 150. A la derecha se representa la trayectoria de las componentes
cuando el eje z apunta en la direcciéon del observador.

Fig. 11.1 se muestra la trayectoria de las componentes observadas superpues-
tas a la trayectoria calculada a partir del modelo (légicamente éstas tltimas
referenciadas a la posicién de Q0). Como se puede observar, el modelo es capaz

de reproducir adecuadamente la cineméatica de las componentes observadas en
los datos a 43 GHz.

En la Fig. 11.3 se muestra la trayectoria real de las componentes estimada
por el modelo. La rotacion que se observa para todas las componentes es en el
sentido contrario a las agujas del reloj. Ahora todas las componentes (incluida
Q0) rotan en torno a un centro cinemético que no esta asociado con ninguna
componente en particular.

Las componentes Q1, Q2 y Q3 muestran una velocidad radial similar, mientras
que la componente QO presenta un valor significativamente menor. Por otro
lado las componentes Q0 y Q3 presentan una velocidad angular de unos 6-7°
por ano, siendo las de Q2 y Q1 significativamente inferiores.

Para calcular las velocidades aparentes de las trayectorias obtenidas a partir
de los parametros calculados en el ajuste hemos utilizado el método presen-
tado en Homan et al. (2001). Este se basa en la utilizaciéon de un polinomio
de segundo grado para ajustar las trayectorias que se muestran en la Fig.
11.3. El movimiento propio medio encontrado es de 0.02534+0.0015 mas/aro,
0.027640.0019 mas/ano, 0.039+0.00069 mas/ano, y 0.05£0.004 mas/ano para
QO0, Q1, Q2 y Q3, respectivamente. Estos valores corresponden a una veloci-
dad superluminica de 1.7740.10 ¢, 1.9340.13 ¢, 2.73+0.048 ¢, y 3.5+0.28 c,
respectivamente.
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Fic. 11.3: Representacion de la cinematica de la trayectoria de las com-
ponentes que mejor ajustan a los datos presentados en la Fig. 11.1. En este
ajuste se considera que todas las componentes estan en movimiento, no hay
ninguna componente estacionaria. La linea negra, verde oscuro, magenta
y azul representan las trayectorias de QO0, Q1, Q2, y Q3, respectivamente.
La trayectoria de Q3 se representa a partir de 2001.87, que es cuando dicha
componente empieza a ser vista en las observaciones.

Descomponiendo la velocidad media proyectada en direccién radial y no-radial,
obtenemos las siguientes velocidades en la direcciéon no-radial: 1.60+0.16 c,
0.1943.96 ¢, 1.554+0.32 ¢, y 2.93+1.47 ¢ para Q0, Q1, Q2 y Q3, respectiva-
mente. Estos resultados muestran que bajo nuestras estimaciones obtenemos
valores de velocidad aparente en la direccion no-radial superluminicas, al igual
que las medidas obtenidas segin el modelo de Agudo et al. (2007). Esto pone
de manifiesto las propiedades no balisticas de las regiones mas internas de
NRAO 150, que probablemente estén regidas por un campo magnético que
juega un papel importante en la cinematica del plasma.

La concordancia entre este nuevo escenario cinematico y las observaciones
apoya nuestra hipétesis inicial de que estamos observando la rotacién del
plasma alrededor del eje del jet con un angulo muy pequeno entre la linea
de la visual y dicho eje. Esta cinemdtica de las regiones de emision puede
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Capitulo 11 Nuevo Modelo Cinematico: Rotacion Interna del jet

TAB. 11.1: Pardmetros del modelo de rotaciéon que mejor ajustan la trayec-
toria de las componentes en el jet de NRAO 150 observadas a 43 GHz.
Comp rint V" o w
[mas| [mas/ano] [°] [°/ano]
Q0  0.16 £ 0.01 0.010 & 0.002 276.1 £ 5.7 6.33 £ 0.48
Q1 0.03 £ 0.02 0.027 £ 0.004 238.3 £11.4 1.14 £ 1.08
Q2 0.21 £0.01 0.032 &+ 0.002 249.8 +£5.7 3.40 £+ 0.48
Q3  0.154+0.03 0.027 &+ 0.0056 2314 +6.8 7.67+ 1.03

ser explicada a través de una estructura helicoidal del campo magnético que
conduce el material. Este hecho es consistente con la distribucion de EVPA
observado en imégenes de alta resolucién (datos a 22 y 43 GHz), como también
con estructuras helicoidales sugeridas en otras fuentes a través de métodos in-
directos (Asada et al. 2002; Gabuzda 2005; Hardee et al. 2005; Gémez et al.
2008b).

Estos resultados observacionales estan en concordancia con trabajos recientes
de simulaciones magneto-hidrodindmicas relativistas (Porth et al. 2011; Porth
2013). En dichos trabajos se simulan jets dominados magnéticamente y eyec-
tados desde el entorno de un agujero negro supermasivo en rotacién. En dichas
simulaciones, en las que el campo magnético posee una estructura helicoidal
que acelera y colima el fluido del jet, se estudia la estabilidad del jet bajo per-
turbaciones generadas principalmente por la interaccién del jet con el medio
circundante. En la Fig. 11.4 se muestran los resultados de estas simulaciones,
en un instante de tiempo determinado. Como se puede ver, estas simulaciones
predicen una estructura del material en rotaciéon semejante al encontrado ob-
servacionalmente en esta Tesis. Estas simulaciones se corresponden con todas
las evidencias observacionales mostradas en los Capitulos 10 y 11, y apoyan la
hipétesis planteada en esta tesis de que se puede estar observando la rotacion
interna del jet en NRAO 150.
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Fic. 11.4: Simulaciones magneto-hidrodindmicas relativistas de un jet con

campo magnético helicoidal. En los cuadros se muestra de arriba a abajo

y en la columna de la izquierda, cortes transversales al jet de la densidad,

factor de Lorentz y flujo magnético. Se muestra de igual forma pero en

la columna de la derecha: presién, pardmetro del plasma y densidad de
corriente (axial). Reproducido de Porth (2013)
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Estudio Multi-rango espectral

Una de las preguntas abiertas mas relevantes de la astrofisica de altas energias
es la determinacion de las regiones que emiten en rayos 7 en jets relativistas
y el mecanismo responsable de dicha emisién. Para esto es necesario estudiar
y comprender la emisién que proviene de estos objetos en todos los rangos
espectrales.

Con la finalidad de contribuir a este tipo de estudio se ha colaborado con
programas multi-rango espectral que consisten en obtener y analizar datos
de los objetos astrofisicos en estudio en todas las frecuencias posibles, desde
longitud de onda de radio hasta rayos 7. Dado que la emisién que proviene
de estos objetos es muy variable, en numerosos casos se observan incrementos
repentinos en el flujo total y polarizado y variaciones en la distribucién del
vector eléctrico. Por esta razon analizando la simultaneidad de estos eventos en
los diferentes rangos espectrales se puede determinar si las emisiones provienen
de las mismas regiones del jet (Hufnagel & Bregman 1992).

El proceso méas aceptado para explicar la generacién de las emisiones en altas
energias es el proceso de inverso Compton (ver Capitulo 4.3.2), pero todavia no
estd claro si se trata de Synchrotron Self-Compton (SSC) o External Compton
(EC). Por lo tanto se desconoce la fuente que proporciona los fotones que, al
interaccionar con los electrones relativistas del jet, se aceleran hasta energias
de rayos 7. Las posibles respuestas a estas cuestiones han venido de la mano de
los programas multi-rango espectral ya que pueden analizar la simultaneidad o
el retraso temporal entre los estallidos de emisién (o flares) a diferentes rangos
espectrales, lo que permite estudiar los procesos fisicos que generan la emisién
en bajas frecuencias (en longitudes de onda radio, ondas milimétricas, éptico),
en altas frecuencias (emisién en rayos X y rayos ), y si estén relacionados entre
si generdndose en regiones coincidentes del jet (ver por ejemplo, Vercellone et al.
2010, 2011; Raiteri et al. 2012; Ghisellini et al. 2014).

Hasta la fecha existen principalmente dos escenarios que proponen una posible
region del jet en la cual se generan los rayos . Uno propone que se generan
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en las regiones del jet més cercanas al agujero negro, para las cuales atin no
se dispone de instrumentacién con resolucién angular suficiente para obser-
varlas directamente (ni siquiera con interferometria de muy larga base). En
numerosas fuentes (e.g., 3C 454.3, Ackermann et al. 2010; PKS 1454-354, Abdo
et al. 2009; 3¢ 273, Abdo et al. 2010b; PKS 15024106, Abdo et al. 2010a) se ha
medido una variabilidad en altas energias en escalas de tiempo muy cortas (del
orden de horas), lo que restringe sensiblemente el tamano de la regién emisora
a valores 1 < ctye,0(1 + 2)71, donde z ese el redshift de la fuente, y  es el
factor Doppler (Celotti et al. 1998). Esto ha llevado a pensar que los flares en
rayos 7y provienen de las zonas mas internas del jet, dominadas por la emisién
de la BLR (Tavecchio et al. 2010).

Un segundo escenario propone que la emision en altas energias puede provenir
de regiones alejadas algunos parsecs del agujero negro central y que la emisién
se genera en pequenas regiones del jet las cuales tienen electrones con la ener-
gila suficiente para generar emisién en rayos vy (Marscher 2013, 2014). Segin
este modelo los flares en rayos 7 se generan por la interaccién de las compo-
nentes maéviles del jet con una perturbacién o choque de recolimacion interno
(ver Fig. 12.1). Para estudiar esta hipétesis es fundamental el estudio de la
cinematica de las componentes de emisién observada con interferometria de
muy larga base, dado que la interferometria es el inico método que permite
obtener imagenes de las regiones mas internas de los jets. Ademés la polari-
zacion nos brinda informacion extra, ya que si la emision en distintos rangos
espectrales presenta la misma distribuciéon de EVPA es mayor la probabilidad
de que dichas emisiones estén relacionadas (Marscher et al. 2010; Agudo et al.
2011a; Jorstad et al. 2010). La distribucién de los EVPA permite estudiar
el comportamiento del campo magnético en la region de emision, por tanto
esto nos ayuda a entender los procesos fisicos que se pueden estar produciendo
(como por ejemplo un choque o perturbaciones en el jet) y que pueden generar
emisién en altas energias (Agudo et al. 2011a). De hecho la relacién entre
la rotacién de los EVPA en éptico y ondas milimétricas, la simultaneidad de
los flares en rayos v y otros rangos espectrales, y la aparicion de una nueva
componente han mostrado ser una de las evidencias mas fuertes que apoyan
la teoria de que los estallidos de emision en rayos v pueden provenir del paso

de una componente por el nicleo del jet observado en ondas milimétricas (ver
por ejemplo, Marscher et al. 2008; Jorstad et al. 2010, 2013).

Claramente, los estudios multi-rango espectral son una herramienta funda-
mental para intentar determinar los diferentes modelos de emisién en altas
energias. Dado que la escala de variabilidad del flujo en blazars puede ser de
horas o algunos dias, es necesario disponer de un cubrimiento temporal de este
orden para poder llevar a cabo estudios multi-rango espectral. Légicamente
es muy complejo disponer de datos en todo el rango espectral observable con
el cubrimiento temporal que se necesita en estos estudios. Para obtener esta
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Capitulo 12 Estudio Multi-rango espectral
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Fia. 12.1: Esquema de la estructura (panel superior) y de las regiones
de emisién (panel inferior) de un jet relativista en un AGN. La densidad de
los puntos en el disco, corona y jet indican la densidad del plasma (panel
superior) o de la intensidad de emisién (panel inferior) en un marco de
referencia en el cual no hay beaming. La region en la que se acelera y colima
el jet es la zona entre en agujero negro y el choque. La escala es logaritmica
mas alld de los 10 Ry, donde R; es el radio de Schwarzschild. Reproducida
de Marscher (2005).

cantidad de datos es necesaria la coordinacién de observaciones con distintos
instrumentos a través de la colaboracion internacional de numerosos grupos de
investigacion.

12.1 Programas de monitorizado de jets relativis-
tas

El grupo de Jets Relativistas y Blazars del IAA-CSIC, del cual formo parte,
lleva a cabo un seguimiento en longitud de onda éptica y milimétrica (ésta
ultima en estrecha colaboracion con IRAM) de 36 AGN (33 blazars y 3 radio
galaxias) brillantes en rayos «y (ver Tabla 12.1). El objetivo inicial de este pro-
grama de monitorizado fue colaborar en los consorcios de apoyo desde tierra
a las observaciones de Fermi. Este programa nos ha permitido colaborar es-
trechamente con otros grupos de investigacion del campo, dentro de los cuales
se destaca el grupo de blazars de la Universidad de Boston, liderado por el
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TAB. 12.1: Muestra de 36 fuentes estudiadas por el grupo de Jets Rela-
tivistas y Blazars del IAA-CSIC.

Fuente Fuente A R. (J2000.0) Dec. (J2000.0) redshift
segun convenciéon AU  otra designacién [h m s] [g m s]

02194428 3C 66A 02 22 39.6 +43 02 08 0.444
0235+164 AO 0235+16 02 38 38.9 +16 36 59 0.940
03164413 3C 84 03 19 48.2 +41 30 42 0.017
0336-019 CTA 26 03 39 30.9 -01 46 36 0.852
04154379 3C 111 04 18 21.3 +38 01 36 0.048
0420-014 PKS 0420-01 04 23 15.8 -01 20 33 0.914
04304052 3C120 04 33 11.1 +05 21 16 0.033
0528+134 PKS 0528+134 05 30 56.4 +13 31 55 2.060
07164714 S5 0716+71 07 21 53.4 +71 20 36 0.310
07354178 PKS 0735+17 07 38 07.4 +17 42 19 0.424
08274243 0J 248 08 30 52.1 +24 11 00 0.939
08294-046 0J 49 08 31 48.9 404 29 39 0.173
08364710 4C 71.07 08 41 24.3 +70 53 42 2.170
08514-202 0J 287 08 54 48.9 +20 06 31 0.306
09544658 S4 095465 09 58 47.2 +65 33 55 0.360
1055+018 PKS 1055401 10 58 29.6 +01 33 59 0.890
1101+384 MRK 421 1104 27.3 +38 12 32 0.030
1127-145 PKS B1127-145 11 30 07.0 -14 49 27 1.184
11564295 4C 29.45 11 59 31.8 +29 14 44 0.729
1219+285 ON 231 12 21 31.7 +28 13 59 0.102
12224-216 PG 12224216 1224 544 +21 22 46 0.432
1226+023 3C 273 12 29 06.7 +02 03 09 0.158
1253-055 3C 279 12 56 11.1 -05 47 22 0.536
1308+326 B2 1308430 13 10 28.6 +32 20 44 0.996
1406-076 PKS 1416-076 14 08 56.5 -07 52 27 1.494
1510-089 PKS 1510-08 15 12 50.5 -09 06 00 0.360
16114343 DA 406 16 13 41.0 +34 12 48 1.401
1622-297 PKS 1622-29 16 26 06.0 -29 51 27 0.815
1633+382 4C 38.41 16 35 15.5 +38 08 04 1.813
16414-399 3C 345 16 42 58.8 +39 48 37 0.592
1730-130 NRAO 530 17 33 02.7 -13 04 50 0.902
17494-096 OT +081 1751 32.8 +09 39 01 0.322
22004420 BL Lacertae 22 02 43.3 +42 16 40 0.068
2223-052 3C 446 2225472 -04 57 01 1.404
22304114 CTA 102 22 32 364 +11 43 51 1.037
22514158 3C 454.3 22 53 57.7 +16 08 54 0.859

profesor Alan P. Marscher, ya que fue uno de los precursores del estudio multi-
rango espectral de blazars. El grupo de la Universidad de Boston estudia la
muestra de 36 fuentes (mostrada en la Tabla 12.1) desde ondas de radio hasta
rayos 7 incluyendo imagenes de la estructura interna de los jets obtenidas con
interferometria en radio a 43 GHz con el VLBA. Nuestro grupo de investigacion
también colabora con los consorcios WEBT y GASP. Se explicara mas adelante
en qué consisten estos proyectos internacionales multi-rango espectral.
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Capitulo 12 Estudio Multi-rango espectral

12.1.1 Programa de monitorizado en longitud de onda
optica: Monitoring AGN with Polarimetry at the Calar
Alto Telescopes (MAPCAT)

El programa de monitorizado en longitud de onda éptica que lleva a cabo el
grupo del cual formo parte se denomina MAPCAT, y se realiza con el Teles-
copio de 2.2 metros de Calar Alto ubicado en Almeria, Espana. Se observan
las 36 fuentes listadas en la Tabla 12.1 en banda R de Johnson y se obtiene
informacion tanto fotométrica como de la polarizaciéon lineal de los objetos
observados. Las propiedades que comparten los objetos de la muestra incluyen
m, < 18 (para realizar medidas polarimétricas en buenas condiciones de senal-
ruido), declinaciones accesibles al telescopio de Calar Alto, y brillos en radio
y ondas milimétricas suficientes para poder obtener imagenes con VLBI a 7
milimetros y asi poder estudiar su estructura interna.

Este programa de observacién comenzé a mediados de 2007 y las observaciones
se realizan aproximadamente cada 30 dias en modo servicio. El instrumento
usado para medir la polarizacién se denomina CAFOS (Calar Alto Faint Object
Spectrograph) y cuenta basicamente con un prisma tipo Wollaston que divide la
luz incidente en dos haces polarizados ortogonalmente, una placa retardadora
de \/2 rotable que introduce una diferencia de fase de 90° entre las dos com-
ponentes del haz incidente paralela y perpendicular de su eje éptico, y una
camara CCD de 2048x2048 pixeles que en este proyecto se reduce a 1024x1024
para reducir el tiempo de lectura. Al utilizar este instrumental se obtienen 4
imédgenes del campo de observacién, una por cada angulo definido por la placa
de A/2 (dichos dngulos son 0°, 22.5°, 45° y 67.5°). Cada imagen incluye dos
imagenes de la fuente y de las estrellas de campo con polarizacién ortogonal y
separadas en ~ 20”7 (e.g. Fig. 12.2).

Cada medida de polarizacién consiste en 4 exposiciones de ~50 segundos (el
tiempo de exposicion es variable dependiendo de la intensidad de la fuente y
del seeing de cada noche) correspondientes a cada angulo definido por la placa
de A/2. En cada sesién de observacién se toma una secuencia de 5 flat fieds
por cada éangulo de la placa de A/2 y 5 exposiciones de calibracién del nivel de
bias.

En este proyecto he trabajado activamente calibrando parte de los datos con
el fin de obtener medidas del flujo total, del flujo linealmente polarizado, y
de la distribucién del angulo de polarizacion de cada fuente en estudio. En
esta calibracién se utilizan rutinas disefiadas para MIDAS!. Dicho software ha
sido disenado por ESO para trabajar con datos 6pticos y brinda importantes
facilidades para trabajar con este tipo de datos. Los primeros pasos a seguir en

! http://www.eso.org/sci/software/esomidas/

125



Fic. 12.2: Ejemplo de imagen tipica obtenida con CAFOS en el telescopio

de 2.2m de Calar Alto. La fuente en estudio 07164714 se muestra en la

region central. Marcada con dos recuadros se muestran las dos imédgenes
con polarizacién ortogonal.

la reduccién de los datos es sustraer el nivel de bias y corregir las exposiciones
segun las imagenes de flat fieds de cipula. Luego se utiliza fotometria de aper-
tura para medir el flujo en las imégenes tomadas en cada angulo de la placa
con una apertura tipica de 6” (y 16” para las estrellas estandar que son mucho
més brillantes que las fuentes en estudio). El grado de polarizacién lineal y el
angulo de polarizacién se obtienen a partir de las medidas fotométricas de las
dos imagenes (con polarizacién perpendicular) de cada objeto en cada uno de
los angulos del polarizador. Basicamente, el método consiste en utilizar 8 me-
didas de flujo de cada fuente, dado que se tienen dos imédgenes (de polarizacién
ortogonal) en cada una de las 4 imagenes tomadas a cada angulo de la placa,
para muestrear la funcién sinusoidal que describe la polarizacién y asi obtener
el grado de polarizacion y el dangulo del vector eléctrico. En Zapatero et al.
(2005) se describen las expresiones para obtener cada pardmetro de Stokes a
partir de las ocho medidas obtenidas con CAFOS.

La magnitud absoluta en la banda R se obtiene a partir de la suma de los flujos
de las dos imagenes de polarizacion ortogonal, obteniéndose asi el flujo que se
mediria si se tratase de una medida no polarimétrica. Este valor de flujo sera
igual para cada una de las 4 imagenes obtenidas en cada angulo de la placa
de A/2, por lo tanto se promedian las cuatro medidas, para obtener el flujo
de la fuente y de las estrellas de calibracién. Dado que estas ultimas ya han
sido calibradas en flujo previamente, se obtiene una relacion entre el flujo y la
magnitud lo cual nos permite obtener la magnitud de la fuente en estudio.
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Fig. 12.3: De arriba hacia abajo: Evolucién temporal del flujo total me-
dido con el programa MAPCAT en la banda R para la fuente AO 0235+16,
grado de polarizacién lineal y angulo de polarizacién.

De esta forma se obtienen los datos de la magnitud en la banda R, del flujo
total, del flujo polarizado y del angulo de polarizacién de cada una de las
fuentes monitorizadas. En las Figs. 12.3 a 12.5 se muestran algunos ejemplos
de las curvas de luz y curvas de evolucién de la polarizacién obtenidas a partir

del programa de MAPCAT.

12.1.2 Monitorizado en longitud de onda milimétrica:
POLAMI y MAPI

El monitorizado en ondas milimétricas se lleva a cabo a través de dos progra-
mas, POLAMI y MAPI (denominados asi por sus siglas en inglés Polarimetry
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Fi1Gg. 12.4: Igual que 12.3 pero para la fuente BL Lacertae.

at the IRAM-30m-Telescope y Polarimetric AGN Monitoring with the IRAM-
30m-Telescope, respectivamente). Estos programas consisten en la observacion
semanal con el telescopio de 30 metros de IRAM (Instituto de Radioastronomia
Milimétrica) ubicado en Sierra Nevada, Granada, Espana. Las fuentes son ob-
servadas simultdneamente a 86.24 GHz (3.5 mm) y 228.93 GHz (1.3 mm) con
los receptores heterodinos EMIR090 y EMIR230 que estan conectados con el
fotopolarimetro XPOL (Thum et al. 2008). Las medidas se llevan a cabo en
modo beam switching que consiste en intercalar medidas de la fuente con me-
didas del cielo para poder substraer la contribucién al flujo de este 1ltimo.

Antes de cada medida se realiza un apuntado del telescopio que consiste en un
barrido sobre la posicién de la fuente en azimut y elevacién. La senal detec-
tada en estos barridos se ajusta con funciones Gaussianas y el pico de estas
funciones nos indica la correccion a la posicién de apuntado del telescopio.
La finalidad del apuntado es posicionar el telescopio en la direccién exacta
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Fi1Gg. 12.5: Igual que 12.3 pero para la fuente 3C 454.3.

en la que se encuentra la fuente. Después del apuntado se observa la fuente
durante un tiempo de integracion que varia entre 4 y 8 minutos dependiendo
de la intensidad de la misma y de las condiciones atmosféricas. Durante cada
sesion de observacion se observa el planeta Marte y Urano (siempre que estén
disponibles en el cielo) con la finalidad de poder corregir la polarizacién instru-
mental. Ambos planetas son fuentes térmicas intensas en longitudes de onda
milimétricas, por lo que la emision polarizada integrada en el disco del planeta
(de didmetro generalmente menor que el haz observacional del telescopio) es
aproximadamente nula.

Las calibraciones en amplitud y fase se realizan con rutinas del software
GILDAS-MIRA?, y se hacen en tiempo real a través del software del telescopio.
Las calibraciones restantes importantes consisten en:

2 http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/
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e El cambio de sistema de referencia sobre el cual se ha medido la pola-
rizacion, del sistema del foco Nasmyth del telescopio, al sistema de referencia
ecuatorial en el cielo. Es necesario realizar este cambio para medir la polari-
zacion en un sistema de referencia que no varie con la posicion de la fuente en
el cielo.

e La transformacion de temperatura de antena a flujo en Jy. Esto se
hace mediante relaciones entre estas dos cantidades muy bien determinadas,
que dependen de las caracteristicas de cada telescopio, en particular de la
apertura y eficiencia del sistema 6ptico. En el caso del telescopio de IRAM de
30 metros, los factores multiplicativos para transformar a la escala de flujos
en Jy es constante (después de la correccion por opacidad atmosférica y por
efectos de elevacion del telescopio). Dichos factores, que se pueden estimar a
través de medidas de objetos de flujo bien conocido (e.g. planetas como Marte
y Urano) son 6.4 Jy/K y 9.3 Jy/K para las medidas hechas a 86 y 229 GHz,
respectivamente. Estos factores tiene un error de ~5 y 10 % a 86 y 229 GHz,
respectivamente.

e También, es muy importante corregir la polarizacion que pueda estar in-
troduciendo el instrumental. Para determinarla se observan los planetas Marte
o Urano, que en principio tienen emisiéon no polarizada, por lo que si se de-
tecta polarizacién es debida al instrumental. A través de la caracterizacion de
estos factores en el tiempo se ha logrado caracterizar muy bien la polarizacién
instrumental y se ha visto que no varia en el tiempo. Por esta razon se utiliza
un promedio de dichos factores para corregir la polarizacion instrumental en
cada época de observacion.

En las Figs. de 12.6 a 12.8, se muestran los resultados obtenidos con el telesco-
pio de 30 metros de IRAM para algunas fuentes de la muestra. Mi principal
aporte a este proyecto, desde el inicio de mi Tesis, se centra en llevar a cabo
parte de las observaciones con el telescopio de 30 metros de IRAM, al cual he
dedicado aproximadamente unas 400 horas de observacién desde el comienzo
de mi participacion en el programa.

12.1.3 Contribuciones a programas internacionales
multi-rango espectral

Con los programas de monitorizado MAPCAT, POLAMI y MAPI nuestro
grupo de investigacion colabora principalmente con dos programas multi-rango
espectral: el programa de monitorizado de jets liderado por el grupo de blazar

de la Universidad de Boston y el programa liderado por el consorcio denomi-
nado GASP-WEBT.
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Fi1a. 12.6: Datos obtenidos a parir de medidas realizadas con el telescopio

de 30 metros de IRAM de la fuente AO 02354+16. Se muestra de arriba a

abajo: Flujo total medido a 3 milimetros, Flujo total medido a 1 milimetro,
grado de polarizacién lineal y angulo de polarizacion.

El programa liderado por el grupo de la Universidad de Boston se denomina
"Comprehensive Multiwaveband Monitoring of Gamma-ray Bright Blazars' y
realiza un monitorizado de 33 blazars y 3 radio galaxias de las mas brillan-
tes en rayos 7. Los datos de rayos 7 se obtienen de FERMI?, los de rayos
X de RXTE* y Swift®, y los datos en longitud de onda dptica, infrarroja,
milimétrica y radio se consiguen de numerosos telescopios ubicados a lo largo

3Observatorio espacial de rayos 7.
http://www.nasa.gov/mission_pages/GLAST /science/index.html

4Se pueden utilizar datos de este satélite hasta el 2012, afio en que finalizé la misién.
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/xtegof.html

®Observatorio espacial que posee instrumental para detectar rayos -, rayos X y radiacién
ultravioleta. http://swift.gsfc.nasa.gov/about_swift/
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Fig. 12.7: Igual que 12.6 pero para la fuente BL Lacertae.

de todo el mundo incluidos nuestros programas MAPCAT, POLAMI y MAPI.
La novedad de este proyecto es que incluye un monitorizado de las fuente con
el interferometro VLBA a 43 GHz, por lo que el comportamiento de la emision
puede ser comparado con la estructura de las regiones més internas de los jets.

Por otro lado nuestro grupo de investigacién también colabora con el consorcio
GASP-WEBT. El consorcio WEBT (’ Whole Earth Blazar Telescope’)® es una
colaboracién internacional destinada al estudio de los blazars. Fue fundada en
1997 como una red de telescopios épticos e infrarrojos que, juntos, poseen la
capacidad de lograr un seguimiento continuo de una muestra de blazars. Las
curvas de luz obtenidas por WEBT se combinan con observaciones en altas

6 http://www.oato.inaf.it /blazars/webt

132



Capitulo 12 Estudio Multi-rango espectral

2251+158 3mm + 1mm @ 30m Telescope

801" 4050-06 3mm ; ]
oMAPI 3mm L3
40 «POLAMI 3mm ¢ 4 il
= 30 % g oo _
“ 20t 8 : : .
L q*’-”f”s ******* s .
. ,
100 9 . . LN ”* 1
ol o <8 e hG507501.232)Jy 1
| | | | | | | | | | | | | | | | | | | | | | | | | |
L L L e e L
155 OMAPI 1mm ]
oPOLAMI 1mm 3
= 10+ : .
3 : 9
%) 50 }L‘ (DI(D o <D® |
[ e e |
0 <5, B B44:2.776)Jy
| | | | | | | | | | | | | |
L
20 R
15| .
= ¢
T bt |
5F .t § [ ® é‘{ 'ﬁ'ﬁ é I |
e o 'S Mo v, ! 2% C <In, 8207 %
308" *""1&"@""‘ — »'! e T 0 | i | ) 8
L Q 4
200} - 1
L e ]
100 - ® Rk o i
e t i ﬁ. e : "‘ ﬁg J
X0k g o 0 Y 4 « bo T
-100 - %7?-7'0 QQ?.@%§~' |
2000 _<1>=(26.99-$68.15)° |

54500 55000 55500 56000 56500
Modified Julian Date (JD-2400000.5) [days]

54000

Fi1Gg. 12.8: Igual que 12.6 pero para la fuente 3C 454.3.

energfas (ultravioleta (UV), rayos X y rayos ) tomadas por satélites en drbita
o por telescopios en tierra observando simultdneamente.

Dentro del consorcio WEBT se desarrollé un consorcio paralelo denominado
GASP el cual a partir de 2007 es el encargado de llevar a cabo las campanas
de observacion desarrolladas inicialmente por WEBT. El objetivo de GASP es
proporcionar el monitorizado continuo desde longitudes de onda en el éptico
hasta radio de una muestra de 28 blazars que emiten intensamente en rayos
v, los cuales han sido fuentes prioritarias para los observatorios espaciales de
rayos 7 como AGILE” (Tavani et al. 2009) y GLAST (que tras su puesta en
érbita pasé a denominarse FERMI®). Asi, de las fuentes estudiadas, se llegd

"http://agile.rm.iasf.cnr.it/
8http://www.nasa.gov/mission_pages/GLAST /science/index.html
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a tener informacién desde ondas de radio a rayos 7, y el consorcio pasd a
estar formado por més de 40 telescopios, entre los cuales estan incluidos el
telescopios de Calar Alto y IRAM, a través de nuestra colaboracion con los
programas MAPCAT, POLAMI y MAPI. Dado que muchas de las fuentes
estudiadas por este consorcio coinciden con las fuentes observadas por el grupo
de Jets Relativistas y Blazars del IAA-CSIC nuestra colaboracion con WEBT-
GASP se basa en la aportacion de datos en ondas milimétricas y éptico de las
fuentes interesantes que sean objeto de estudios multi-rango espectral.

Ambas colaboraciones han dado como resultado importantes avances en el en-
tendimiento de los procesos fisicos involucrados en la emisién en altas energias,
asi como también de las posibles regiones del jet que emiten en estas frecuen-
cias. Estos avances se ven reflejados en los siguientes trabajos de los cuales soy
coautora:

Agudo et al. (2011b, 2012c); Hayashida et al. (2012); Raiteri et al. (2011);
Vercellone et al. (2011); Raiteri et al. (2012); Aleksic et al. (2014); Jorstad
et al. (2013); Morozova et al. (2014); Raiteri et al. (2013); Williamson et al.
(2014); Ramakrishnan et al. (2014).

A continuacién se describen algunos de los ejemplos mas relevantes.

12.2 Estudio multi-rango espectral del quasar 3C
454.3

Uno de los blazars mas activos en rayos 7 del cielo durante los 1iltimos anos es el
quasar 3C 454.3. Esta fuente se encuentra a un redshift z = 0.859 y ha mostrado
numerosos eventos de alta emisién de rayos v (también denominados flares por
su nombre en inglés). Se han llevado a cabo un amplio nimero de estudios
para entender las caracteristicas de su emision. Tres trabajos que han arrojado
luz sobre aspectos fundamentales de esta fuente se han desarrollado dentro de
las colaboraciones de las cuales formo parte. Los resultados principales se han
publicado en los trabajos de Raiteri et al. (2011), Vercellone et al. (2011) y
Jorstad et al. (2013).

En Raiteri et al. (2011) se ha estudiado las variaciones del flujo en 3C 454.3
durante los flares en rayos v observados a mediados de 2008 y finales de 2009.
En la Fig. 12.9 se pueden ver las curvas de luz a distintas frecuencias desde
mayo del 2008 hasta enero de 2010 construidas con datos de AGILE, Fermi,
Swift, datos proporcionados por el consorcio GASP-WEBT y datos del in-
terferometro milimétrico denominado Sub Millimeter Array (SMA) en Mauna
Kea, Hawaii.
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En las curvas de luz a baja frecuencia (desde el éptico hasta ondas milimétricas)
los dos flares observados llegan a un flujo maximo similar. En especial en
ondas milimétricas la estructura de variabilidad del flujo durante los dos flares
es muy parecida. Para explicar estas variaciones del flujo en bajas frecuencias
se plantea un modelo geométrico en el cual el jet presenta inhomogeneidades
moviéndose en una estructura curvada (posiblemente en forma helicoidal) y
que puede estar en rotacion. Debido a esto las distintas regiones de emisién
pueden mostrar diferentes alineamientos con la linea de la visual y ademaés este
angulo de visién puede cambiar en el tiempo. Al cambiar el angulo de visién
se modifica el factor de Doppler generando un aumento y disminucién (cuando
la direccion de la emisién se acerca o se separa unos grados de la linea de la
visual) del flujo observado.

En las curvas de luz en altas energias (rayos X y «) se mide que el segundo
flare es mas intenso que el primero. El hecho de que no sea proporcional
el aumento en flujo de rayos X y = con respecto al 6ptico en ambos flares
sugiere que para el segundo flare puede haber un crecimiento del niimero de
fotones capaces de intervenir en el proceso inverso Compton. En Raiteri et al.
(2011) se investiga el modelo en el cual la emisién en altas energias es generada
por Synchrotron Self-Compton (SSC). En este caso los fotones generados por
radiacién sincrotrén (desde ondas de radio hasta el éptico y ultravioleta) en
el jet son los que interaccionan con los electrones del propio jet para generar
radiacion de altas energias por efecto inverso Compton. La regién del jet
que produce emision sincrotréon y la region en la que se produce emision por
inverso Compton pueden coincidir aunque no es necesario que sea asi. En este
segundo caso los fotones sincrotréon podrian viajar una distancia dentro del jet
para luego volver a interaccionar con otra region de éste y producir radiacion
a través de SSC. Considerando este modelo, la variacién en la densidad de
fotones disponibles para sufrir el efecto de inverso Compton se puede deber a
una alineacion variable entre las regiones de emision en sinctrotréon e inverso
Compton. Podria ser posible que durante el primer flare estas dos regiones no
estuvieran bien alineadas, lo que reduciria el campo de fotones, y por ende el
pico de emisién en altas energias con respecto al segundo flare. A partir de las
variaciones de flujo de la emision a bajas frecuencias y a través de estimaciones
de la variabilidad del dngulo de visién (por ende del factor de Doppler) se ha
podido reproducir la curva de luz en altas energias (indicada con linea continua
celeste y naranja en las curvas de luz de rayos v y X, respectivamente, en la
Fig. 12.9).

De la correlacion en escalas de tiempo cortas entre la emision en rayos v y
optico se observa que ambas emisiones muestran la misma estructura y que son
practicamente simultaneas, aunque en algunos casos la emisién éptica puede
preceder a la emisién . Por otro lado, se ha medido un retraso del pico de
emisién de los rayos X respecto del éptico de ~ 1 dia. Por esto se estima que
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Fic. 12.9: Curvas de luz de 3C 454.3 desde Mayo de 2008 a Enero de

2010. De arriba a abajo se muestra la curva de luz en rayos v, en rayos X,

ultravioleta, 6ptico, ondas milimétricas y la evolucién del dngulo de visién
y el factor de Doppler. Reproducido de Raiteri et al. (2011).

los rayos X estan producidos por fotones infrarrojos generados en una region
ligeramente mas alejada del agujero negro central respecto de la region que
emite en 6ptico, lo que produce las diferencias temporales.

Por otra parte, en Vercellone et al. (2011) se estudia el estallido de emisién
o flare en 3C 454.3 observado en Noviembre de 2010. Para su estudio se
han utilizado datos de rayos v, rayos X y radiacion ultravioleta obtenidos con
AGILE, Swift e INTEGRAL?, v curvas de luz en el éptico, ondas de radio y

9Este satélite provee datos en rayos 7, rayos X y éptico.
http://www.cosmos.esa.int /web /integral /home
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milimétricas obtenidas a través del consorcio GASP-WEBT. Las curvas de luz
de rayos 7, rayos X, ultravioleta, éptico y ondas milimétricas, se muestran en
la Fig. 12.10. Como se puede observar durante el periodo temporal en estudio
(MJD 555000- MJD 55540) la fuente presenta dos flares, uno aproximadamente
en MJD 55510 y otro en MJD 55520. El primero se observa principalmente en
el éptico, es muy rapido, mostrando un incremento y caida del flujo en menos
de 48 horas, y no tiene contrapartida en rayos X y v. FEl segundo flare es
mas pronunciado que el primero y muestra simultaneidad en todos los rangos
espectrales. Después de este segundo flare el flujo en ultravioleta y dptico
desciende hasta alcanzar los niveles medidos antes del flare, mientras que la
actividad en radio se prolonga por mas tiempo. Debido a la amplia variacién
en el flujo de rayos v y el estado de alta actividad de la emisién en el 6ptico,
en comparacion con flares observados previamente en la misma fuente, no es
posible explicar la emision en altas energias durante el segundo flare a través
de un alineamiento variable de las regiones de emision respecto de la visual del
observador tal como se plantea en Raiteri et al. (2011).

El modelo que se propone en Vercellone et al. (2011) para explicar la emisién
en altas energias asume que dicha emisién se genera por Compton externo
(EC), donde el campo externo de fotones proviene principalmente del disco de
acrecimiento y de la regién de lineas anchas (BLR). La emisién en el 6ptico y
frecuencias menores es generada por efecto sincrotron en una regién més densa
del jet que se propaga a lo largo del mismo. Dado que el campo de fotones
externo es probablemente inhomogéneo, cabe la posibilidad de que durante el
primer flare en el 6ptico (MJD 55510) el campo de fotones externos presente
baja densidad en la regién que interactiia con los electrones relativistas del jet.
Por lo tanto durante este primer flare no se observa emision en altas energias.
La regién en el jet responsable de la emision en el 6ptico se desplaza a lo largo
del jet, por lo tanto cuando se vuelve a producir una emisién fuerte en el 6ptico
(durante el segundo flare, MJD 55520) esta region del jet interactia con un
campo externo de fotones con una estructura diferente a la anterior. Ahora el
campo externo puede mostrar una mayor densidad foténica, por lo que el jet al
interactuar con esta region genera una fuerte radiacion en altas energias. Este
esquema puede explicar la falta de emisién en altas energias durante el primer
flare y la intensa emisién durante el segundo.

El trabajo posterior de Jorstad et al. (2013) proporciona més informacién acer-
ca de 3C 454.3 ya que analiza el comportamiento de la emisién durante tres
estallidos de actividad, correlacionando dicha informaciéon con imagenes en
flujo total y polarizado a 43 GHz obtenidas con el VLBA, las cuales brindan
informacion de la cinematica de las componentes en las regiones més internas
del jet. En este trabajo se realiza un analisis del comportamiento de 3C 454.3
entre abril de 2009 y agosto de 2011. En la Fig. 12.11 se muestran las curvas
de luz en rayos 7, rayos X, ultravioleta, 6ptico y ondas milimétricas. Se puede
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Fig. 12.10: Curvas de luz de 3C 454.3. De arriba hacia abajo, curva de

luz de: rayos 7, rayos X duros, rayos X suaves, ultravioleta, 6ptico (ban-

das U, V y B), 6ptico (bandas R e I), cercano infrarrojo y ondas de radio

y milimétricas. La fecha de comienzo, MJD 55500 corresponde al 31 de
octubre de 2010. Reproducido de Vercellone et al. (2011).
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desde abril de 2009 hasta agosto de 2011. Reproducido de Jorstad et al.
(2013).

ver que durante el intervalo de tiempo estudiado ocurren tres eventos de alta
actividad en rayos 7, aproximadamente en Diciembre de 2009 (denominado
flare 1, el cual coincide con uno de los flares analizados por Raiteri et al. 2011),
en Abril de 2010 (flare II) y en Noviembre de 2010 (flare 111, que también es
analizado por Vercellone et al. 2011), siendo el iltimo de estos el més pronun-
ciado. Estos eventos de intensa emision en rayos v tienen contrapartida en
todo el rango espectral estudiado, aunque durante el segundo evento de alta
emision la fuente estaba muy cerca del sol y no se tiene un buen cubrimiento
en las bandas de rayos X, ultravioleta y 6ptico.

En escala de tiempo larga todos los flares muestran una estrecha relacion tem-
poral entre las emisiones en todo el rango espectral estudiado, por lo que es
posible que todas las regiones de emision en diferentes rangos espectrales sean
co-espaciales.
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Fig. 12.12: Curvas de luz de 3C454.3 en rayos v durante los flares I, I y
III. En cada uno se han observado tres sub-flares a, b y c. Reproducido de
Jorstad et al. (2013).

Los flares en rayos v muestran subestructuras formadas por los sub-flares a,
b y ¢, como se puede ver en la Fig. 12.12. La estructura de los sub-flares es
practicamente la misma en los tres flares, lo cual es un argumento a favor de
que los tres eventos son producidos por el mismo proceso fisico y en la misma
region del jet.

Del anadlisis de la simultaneidad de los picos de emision en escalas cortas de
tiempo entre rayos v y éptico, se ha medido una estrecha conexion entre estas
emisiones, ya que se presentan practicamente simultaneas y los sub-flares (a, b
y ¢) muestran la misma estructura pero con diferencias en las amplitudes re-
lativas (ver Fig. 12.13). La similitud en la estructura de los sub-flares implica
que la radiacién en rayos v y 6ptico durante estos episodios se origina en la
misma regién del jet, por lo tanto el mismo conjunto de electrones es el que
estd involucrado en el proceso de emision a ambas frecuencias. Por otro lado
se observan también pequenos sub-flares en la emision éptica que no tienen
contrapartida en rayos v (ver cuadro insertado en la parte inferior derecha de
la Fig. 12.13). La diferencia en las amplitudes de los sub-flares puede deberse
a un diferente alineado entre las regiones de emisién en el 6ptico y en rayos
7 (considerando que la emisién en altas energias es generada por efecto SSC),
como proponia Raiteri et al. (2011) para los flares en 2008 y principios de 2010
en la misma fuente. Otra posibilidad es que varie la densidad de los fotones ex-
ternos propensos a sufrir dispersion por efecto inverso Compton (como sugeria
Vercellone et al. 2011) entre el flare I y II1. Esta dltima posibilidad parece ser

140



Capitulo 12 Estudio Multi-rango espectral

mas viable para generar radiacion v dado que explicaria también los sub-flares
en el 6ptico que no tienen contrapartida en 7, ya que la emisién en altas ener-
gias no se produciria en algunos casos debido a la posible falta de fotones del
medio externo.

La correlacion entre la emision en rayos X y éptico arroja resultados similares
a los encontrados en los flares estudiados por Raiteri et al. (2011). Se observa
que la escala de variabilidad es similar, pero la emisién en rayos X puede estar
retardada respecto de la emisién en 6ptico en ~ 0.5 &+ 1 dia. Como se menciond
anteriormente esta evidencia favorece al modelo que explica la generacion de
radiacion X a través de SSC donde los fotones en 6ptico y rayos X se generan
en regiones cercanas pero no totalmente coincidentes.

De la comparacién entre la emisién en rayos v y ondas milimétricas se mide
que los flares a estas dos frecuencias son aproximadamente simultaneos. Al
analizar los flares en escalas de tiempo corta se mide que los sub-flares a, b y
¢ son coincidentes, aunque la emisién en rayos «y presenta mayor variabilidad.
Teniendo en cuenta la diferencia de opacidad que puede sufrir la emisién en
rayos v y ondas milimétricas, la similitud en la estructura de emisién requiere
que ambos procesos se generen en regiones opticamente delgadas a 1 milimetro.

Una herramienta muy til que ayuda a entender las propiedades fisicas de las
regiones de emision es la medida del tiempo de variabilidad del flujo. Este
se estima empleando el formalismo de Burbidge et al. (1974) de la siguiente
manera:

At

in($)

12.1

T =

donde S; es la densidad de flujo de la época t;, con Sy > Sy, y At=|ty —t1] es el
intervalo temporal entre las épocas 1 y 2. Como se ha mencionado al principio
de este Capitulo, la escala de variabilidad temporal restringe el tamano de la
region de emision.

Al comparar la escala de variabilidad temporal de flujo a distintas frecuencias
se ha medido que 7, = 1/5 T, & SU Vez Tx & Topt ¥ Topt = 1/30 Ty Estas
medidas indican que la emisién en rayos v es mas sensible a cambios en los
pardametros fisicos respecto de la emisiéon en 6ptico o rayos X, o bien que el
plasma que emite en rayos v ocupa =~ 1/5 de la regién que ocupa la regién
emisora de rayos X y 6ptico, o al menos 1/100 de la regién emisora en ondas
milimétricas. Estos calculos, sumado a la simultaneidad de los flares en rayos ~y
y ondas milimétricas, sugieren que la region emisora en ondas milimetricas pre-
senta sub-estructuras de distinto tamano, siendo las estructuras mas pequenas
y variables co-espaciales con la emisién en rayos 7.
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Fi1g. 12.13: Curvas de luz épticas de 3C 454.3 centradas respecto del co-
rrespondiente pico de emision en rayos v para los flares I y II1. En cada flare
se han observado tres sub-flares principales: a, b y c. La figura insertada en
la parte superior muestra la estructura del sub-flare a en éptico (circulos)
y rayos vy (cruces) para el flare I. La figura insertada en la parte inferior
representa lo mismo para el flare III. Reproducido de Jorstad et al. (2013).

En Jorstad et al. (2013) también se presentan secuencias de imagenes de 3C
454.3 tomadas con el VLBA a 43 GHz desde Abril de 2010 hasta Julio de
2011 (ver Figs. 12.14 y 12.15). Se identifican en los mapas dos componentes
moviles, K09 y K10; una componente quasi-estacionaria, C; y una componente
aproximadamente estacionaria, que se estima es el nicleo del jet, identificada
como AQ. Las componentes K09 aparece tan brillante como el nicleo a princi-
pios de 2010 y sigue dominando la distribucién de brillo hasta agosto de 2010.
La componente K09 y K10 parecen ser eyectadas hacia finales del 2009 y del
2010, respectivamente (ver Fig. 12.16). Usando el método desarrollado por
Jorstad et al. (2005) para calcular las velocidades, se midieron para K09 y
K10 velocidades aparentes de ~ 9 ¢. Se ha medido que ambas componentes
sufren una aceleracién en la direccién perpendicular al jet, que puede estar
relacionada con un aparente cambio del angulo de posicion del jet en la region

142



Capitulo 12 Estudio Multi-rango espectral
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Fia. 12.14:  Secuencia de imagenes de 3C 454.3 tomadas con VLBA a

43 GHz entre abril de 2010 y octubre de 2010. Se representa intensidad

total (en contornos) y polarizada (en escala de colores), la direccién de los

EVPA (barras negras) y las componentes de emisién (en circulos rojos).
Reproducido de Jorstad et al. (2013).
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Fic. 12.15:

43 GHz entre marzo de 2011 y julio de 2011.

total (en contornos) y polarizada (en escala de colores), la direccién de los

EVPA (barras negras) y las componentes de emisién (en circulos rojos).
Reproducido de Jorstad et al. (2013).
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Fic. 12.16:  Distancia de las componentes al ntcleo segiin el modelo

de componentes de Gaussianas circulares para las imagenes de 3C 454.3
tomadas con VLBA a 43 GHz. Reproducido de Jorstad et al. (2013).

cercana al nicleo. Es posible que ambas componentes hayan sido eyectadas
con diferentes angulos de posicion respecto del eje del jet.

La informacién de la polarizacién es un factor extra que permite estudiar la
estructura interna del campo magnético de las regiones emisoras y ademas
relacionar con mayor certeza la informacién de distintos rangos espectrales. El
grado de polarizaciéon de las componentes K09 y K10 es relativamente bajo
(entre 2% y 6%) hasta que K09 se aproxima a la componente estacionaria C,
lo que produce el incremento significativo del grado de polarizacion llegando a
12% y 30% para K09 y C, respectivamente. Esto sugiere que las componentes
experimentan una interaccién con el fluido del jet, el cual posiblemente con-
tenga un choque, dado que los EVPA de ambas componentes se alinean con la
direccion del jet indicando que el campo magnético estd predominantemente
orientado en la direccion perpendicular al eje del jet.

Considerando un tamano promedio del niicleo de 0.05 mas y un movimiento
propio promedio de las componentes méviles de 0.2 mas/ano se puede estimar
que éstas tardarian ~ 90 dias en cruzar el tamano del nicleo. Este intervalo
temporal se corresponde aproximadamente con la duracién de los flares en rayos
v. Sumado a esto, los tiempos estimados de eyeccién de las componentes K09 y
K10 son aproximadamente coincidentes con los flares I y III, respectivamente.
En el caso del flare II no se detecta ninguna componente que pueda estar
asociada a este incremento de actividad. A pesar de esto existe la posibilidad
de que se eyectara una componente no muy intensa coincidente con el flare 11
(que tiene lugar en abril de 2010) que no pudiera ser detectada separadamente
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de K09, debido a que esta ultima permanece cercana al nicleo durante estas
épocas.

Estas resultados sugieren por tanto que los flares en rayos v detectados en
3C 454.3 pueden estar producidos por el paso de una componente a través de
nucleo en ondas milimétricas. El ntcleo estaria localizado hacia el final de
la zona de aceleracién donde la energia del jet es dominada por el flujo de
Poynting del campo magnético toroidal (ver Fig. 12.1). Cerca del nicleo y
mas alla de éste el flujo se convierte en dominado por la energia cinética con
un campo principalmente turbulento que al sufrir choques puede ordenarse
en una direccién preferente aumentando el grado de polarizacion, como se
midié en las componentes K09 y C. Este resultado implica un importante
avance en la determinacion de las regiones de emision en altas energias en los
jets relativistas, que es una de las cuestiones fundamentales que se pretenden
entender en el estudio actual de estos objetos.

12.3 Estudio multi-rango espectral del blazar AO
0235416

Otro trabajo que aporta un mayor conocimiento acerca de las posibles regiones
de emision de rayos 7 en jets relativistas, es el estudio sobre el blazar AO
0235+16 presentado por Agudo et al. (2011b). AO 0235+16 es un objeto tipo
BL Lac, ubicado a z=0.94, y se trata de una fuente muy compacta ( < 0.5
mas) en ondas milimétricas con una pronunciada variabilidad en el flujo.

En la Fig. 12.17 se muestra la evolucién de la estructura mas interna de la
fuente medida a 7 milimetros entre Junio de 2008 y Julio de 2009. Durante el
intervalo de tiempo estudiado esta fuente muestra la aparicion de una nueva
componente, s, que se mueve desde la region norte, donde se estima se en-
cuentra el nicleo de la fuente, hacia el sur con una velocidad aparente de 3,,=
(12.6 £ 1.2) c¢. Asumiendo que el movimiento de esta nueva componente es
rectilineo, se estima que QQs ha sido eyectada del nicleo en 2008.3 4+ 0.08.

En la Fig. 12.18 se presentan las curvas de luz de esta fuente, desde 2003
a 2010, en longitud de onda de rayos v hasta ondas milimétricas. La franja
amarilla marca el tiempo calculado de eyeccion de la componente Qs. Durante
el intervalo de tiempo estudiado se observan dos flares en el éptico, siendo el
segundo de ellos el més intenso y el que muestra contrapartida en todos los
rangos espectrales, desde rayos v hasta ondas milimétricas y radio.

Las observaciones muestran una estrecha correlacién de los flares en todas las
longitudes de onda estudiadas (Fig. 12.18). A través de simulaciones de Monte
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Fia. 12.17: Secuencia de imagenes de AO 0235416 a 7 mm tomadas con

el VLBA a 43 GHz entre Junio de 2008 y Julio de 2009. Se representa inten-

sidad total (en contornos), polarizada (en escala de colores), y la direccién

de la distribucién de los EVPAs (barras negras). Reproducido de Agudo
et al. (2011b).

Carlo se estudio la posibilidad de que los flares en diferentes rangos espectrales
sean aleatorios y no estén relacionados entre si, descartandose esta hipdtesis
con un 99.95 % de confianza.

El segundo flare en el éptico (el que ocurre entre RJD 54600-55000, ver Fig.
12.18-derecha) consta de tres sub-flares (marcados con lineas verticales de pun-
tos), siendo el primero de éstos el mas prominente. Se ha medido un retraso en
la paricion de los flares en rayos X, a 1 milimetro y 7 milimetros de ~ 25 dias,
~ 40 dias y ~ 30 dias, respectivamente, respecto del sub-flare mas intenso en
el 6ptico. Solo la emisién en rayos v se adelanta a éste en ~ 10 dias.

La Fig. 12.19 revela una variacion del grado de polarizacién en el 6ptico
extremadamente alta durante el segundo flare, llegando a valores > 30 %.
Ademas, durante ese mismo rango temporal se observa un incremento en el
grado de polarizacion lineal en ondas milimétricas de la componente Qs (al-
canzando valores > 15%) y en el flujo del nicleo en ondas milimétricas. Estas
evidencias implican que las variaciones en el flujo total y polarizado desde radio
a rayos v estan relacionados con la eyeccion y propagacion de la componente
Qs en el jet. Segun este modelo es esperable que la emisién en rayos 7 provenga
de la interaccion de la componente con el nticleo del jet observado en ondas
milimétricas, tal como se ha observado en otras fuentes (Marscher et al. 2010),
el cual podria estar situado al final de la zona de aceleracion y colimacion
(ver Fig. 12.1) a algunos parsecs desde al agujero negro central (Jorstad et al.
2010; Pushkarev et al. 2012). La componente Qs podria ser una perturbacién
extendida que al atravesar el choque cénico emite radiacion sincrotrén desde
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Reproducido de Agudo et al. (2011b).

optico hasta ondas de radio. El paso de Qs a través del nicleo podria com-
primir el campo magnético y ordenarlo en una direccién preferencial generando
el aumento de la polarizacion.

Al analizar la variabilidad del flujo en escala de tiempo corto se ha observado
que el flujo en rayos v y 6ptico presenta rapidas variaciones que no se corres-
ponden estrechamente mostrando un desfase de ~ 10 dias. En el caso de que
la emisién en rayos  estuviera generada por EC los fotones que intervienen
en el proceso provienen de regiones externas, como la region de lineas anchas
de emision (Sikora et al. 1994), o el toroide de gas y polvo (Malmrose et al.
2011), cuya densidad de fotones se estima que varia suavemente a medida que
aumenta la distancia desde al agujero negro central. Por lo tanto las variaciones

148



Capitulo 12 Estudio Multi-rango espectral

Coordinated Universal Time [)éears] Coordinated Universal Time [years]
2008 2 2009

2007 009 010 2011 2009.5
4o T T T T T T T T T T T —T T T ]
Optical ' Optical
3o ! 1t * 9
'0\? h
= 20F 1F 1 s ]
= (O SRINN), (B SEE d . L + :
I | B i 2l PEESRLE IWR S
4 bRt 4 ¥;+ Y #’w‘ S (A% T
Y= 14‘ — 111}11mHH}HHHH:}:HHHH};:HHH:}i:fuuﬁ‘m:ﬁ:u
5 7mm Core mm 7mm Core Pl mm
_ 7 & 3mm 7 & 3mm
2 10F 1 F 4
)
57 * + ] IR 1
&*"u:*, ‘,‘ :’0 X, & . X # .
RCACEOIIT L RARTL. A T ) (OO M T b eet 1 1 e AT
260 T R T e T e Ty
200L ,3 ": o ptical , 3 ) . . pugal 3
1507“; #- ‘.-,' ‘:l:" H{..L E +.‘: .‘$, o 7
= . 18 . d 4 - .
Z 100F 1k . * =
Sty oA A o Thentig T A
g ‘
of i ) 1t ]
g SRR f e
300 -7mm Core mm 7 [7mm Core o mm
2007 & 3mm . 71 [7 &3mm
= 100 t e e 1 ae 1B I
= i » x ‘
t‘.ﬂ’}z PR 4"7* edpte A s P -
oF it KLU 3 ; o gl E
o * e RRT T
S100E v b e b Bedesiien s b bl b b
54000 54500 55000 55500 54550 54600 54650 54700 54750 54800
RJD [days] RJD [days]

Fig. 12.19: Izquierda: Evolucion de la polarizacién lineal de AO 0235+16
en el 6ptico y ondas milimétricas. Derecha: Igual que en la figura de la

izquierda, pero en el periodo de tiempo especifico del flare en 6ptico de
2008. Reproducido de Agudo et al. (2011b).

observadas deberian ser producto de cambios en el nimero de electrones con
suficiente energia como para radiar a esas frecuencias. Estos cambios deberian
afectar las emisiones en rayos v y éptico de manera similar, dado que involucran
a la misma poblacion de electrones. Sin embargo esto es contrario a lo que se
observa. Ademas las emisiones deberian ser simultaneas, sin que se observara
un retraso de una respecto de la otra, lo cual tampoco se corresponde con lo
observado.

Una segunda explicaciéon més natural es que la poblacién de fotones que in-
terviene en el proceso de inverso Compton sea la que varie. En este caso la
emisién ~ estaria generada por fotones épticos producidos dentro del mismo
jet a través de emisién sincrotron. En este caso es de esperar un retraso en-
tre las emisiones en rayos v y 6ptico si la region de emision de los fotones
sincrotrén en el 6ptico no coincide exactamente con la de rayos v (aunque
sean cercanas), que es lo que se observa en las curvas de luz (ver Marscher
2014). El hecho de que la emisién en rayos 7 provenga de la interaccion de Qs
con el nicleo (el cual puede estar situado a algunos parsecs desde al agujero
negro central), implica que la emisién en altas energias proviene de regiones
alejadas al agujero negro. Estas regiones pueden tener un tamano mayor que
las regiones de emision cercanas al agujero negro, por lo tanto, la escala de
variabilidad del flujo no puede ser muy pequena. Dado que en muchas fuentes,
como en el caso de AO 0235+16, se observan escalas de variabilidad de flujo
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< 1 dfa, Marscher (2014) propone un modelo alternativo en el cual la emisién
no proviene de todo el volumen del jet, sino que éste presenta subestructuras
internas (o celdas) de las que sélo algunas de ellas (las que poseen electrones
suficientemente energéticos) emiten radiacién . Segin este esquema el plasma
del jet, de naturaleza turbulenta, atraviesa un choque cénico lo que produce
que las celdas que conforman el jet emitan radiacion de acuerdo con la energia
que poseen los electrones. Dado que se supone que la densidad electronica
disminuye a medida que aumenta la energia de los mismos, existiran en el jet
solo algunas regiones que posean electrones lo suficientemente energéticos para
dispersar fotones que lleguen a adquirir frecuencias de rayos v. Esto explica
que las regiones de emision de rayos 7, a pesar de estar alejadas del agujero
negro, sean relativamente pequenas y den lugar a rapidas variaciones del flujo.

Las variaciones en la emision sincrotréon pueden deberse a cambios en la den-
sidad de energia del fluido, en la energia maxima de los electrones y en la
direccién del campo magnético en cada celda. A su vez, las variaciones en la
emisién v a partir de SSC se pueden deber también a variaciones producidas
por distinto camino que los fotones recorren antes de interaccionar con elec-
trones energéticos en el jet. Estos procesos pueden dar como resultado una
estrecha correlacién entre las emisiones en diferentes rangos espectrales en es-
calas de tiempo largas, pero debido a las diferentes caracteristicas de las celdas
del fluido, predice fluctuaciones de la emision en escala de tiempo corta, tal
como se observa en AO 0235+16. Ademés este modelo también puede explicar
las diferentes variaciones en flujo observadas en 6ptico y rayos v (ver también
Marscher & Jorstad 2010).

12.4 Estudio multi-rango espectral del blazar BL
Lac

Otra fuente a partir de la cual se han obtenido resultados interesantes es BL
Lacertae, arquetipo del tipo de fuentes BL Lacertae o BL Lac. Esta fuente
se encuentra a z=0.069 (Miller & Hawley 1977) y presenta un alto grado de
variabilidad en su emisiéon. En Raiteri et al. (2013) se presenta un anélisis
multi-rango espectral del comportamiento de la emision de la fuente durante
los estallidos de emisién observados en 2012.

En la Fig. 12.20 se presentan las curvas de luz de BL Lac desde ondas
milimétricas hasta rayos 7 entre 2009 y 2012. Las lineas marcadas en amarillo
marcan los flares en rayos . Analizando las variaciones en escalas de tiempo
largas se ha medido que las curvas de luz en el 6ptico y rayos « se corresponden
estrechamente, lo que apunta a que ambas emisiones se generan en la misma

150



Capitulo 12 Estudio Multi-rango espectral

region del jet. Por otro lado si se analiza la variabilidad en escala de tiempo
corto se observa que el flare més prominente en rayos 7 no coincide con el mas
prominente en el 6ptico, y que ademas existen flares de emisién en el optico
que preceden, y otros que siguen a los flares en rayos . Sumado a esto, la
curva de luz en el éptico muestra mayor estructura que la de rayos . Esto
puede deberse a que la region que emite en éptico posea subestructuras que
no emiten en su totalidad en rayos v. Se ha medido que la variacion del flujo
(calculada como la razon entre el flujo méximo y minimo a cada frecuencia)
en rayos vy es aproximadamente igual al cuadrado de la variacién del flujo en
el optico. Esto concuerda con las predicciones del modelo SSC de emisién en
altas energfas (Konigl 1981; Maraschi et al. 1992).

La emision en longitudes de onda milimétricas y rayos X muestra cierta simili-
tud, ya que ambas aumentan simultdneamente y estan desfasadas con respecto
al primer flare en el éptico y rayos v (ver Fig. 12.20). Sin embargo, debido
al pobre cubrimiento temporal de los datos en rayos X no es posible confirmar
esta tendencia. Si la relacién entre la emisiéon milimétrica y rayos X pudiera
confirmarse es posible que ambas emisiones se generaran en la misma region
del jet y que los rayos X estuvieran producidos, al menos en parte, por SSC a
partir de fotones en longitudes de onda milimétrica.

La fuerte actividad en rayos X y ondas milimétricas muestra un retardo de entre
120 y 150 dias respecto de la emision en v y 6ptico. Una posible explicacion
para este retardo es que la region que emite en rayos X y ondas milimétricas se
encuentre mas alejada del agujero negro central respecto de la region emisora
en rayos v y optico. Segun este modelo, y a partir de las medidas temporales
del retardo entre las emisiones, se ha estimado que la regién emisora de rayos
X y ondas milimétricas puede encontrarse entre 6.5 y 8.2 pc mas alejada de
agujero negro central respecto de la region emisora en rayos v y 6ptico, es decir,
mas alld de la BLR. Estas medidas sustentan atin méas el modelo de emisién de
SSC para explicar la emision de rayos X, ya que en estas regiones se espera una
densidad foténica externa al jet relativamente baja comparada con las regiones
mas cercanas al agujero negro central.

En BL Lac también se observa variabilidad en el grado de polarizaciéon y en los
EVPA de la emision en el 6ptico. Se plantea la posibilidad de que el jet tenga
una estructura helicoidal en rotacion, lo cual seria compatible con un jet que se
forma a partir de un agujero negro, o de un disco de acrecimiento en rotacion
(Villata & Raiteri 1999). Como consecuencia de esta estructura las diferentes
regiones de emision mostraran diferentes alineamientos con la linea de la vi-
sual y ademas dicha alineacion puede variar en el tiempo. Dichos cambios en el
angulo de vision pueden generar variaciones en el grado de polarizacién segin
el modelo de Lyutikov et al. (2005). Al comparar el grado de polarizacién ob-
servado en el éptico con el predicho segiin el modelo de estructura helicoidal se
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encontro que si bien el ajuste no es perfecto, puede predecir las caracteristicas
generales asi como también la amplitud de las variaciones. A su vez es posible
que también tenga lugar un choque transversal que modifica la estructura de
la polarizacién y el flujo de la fuente (Hughes et al. 1985). Considerando la
estructura helicoidal y la posibilidad del choque transversal es posible encon-
trar un mejor acuerdo entre el comportamiento predicho y el observado de la
polarizacion.

Este tipo de modelo, en el cual el jet es inhomogéneo y presenta curvaturas que
provocan que las diferentes regiones de emisién cambien el dngulo de apuntado
al observador en el tiempo, también ha sido utilizado para explicar la emisién
en otros objetos. Por ejemplo en la fuente 4C 38.41 Raiteri et al. (2012)
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lo utilizan, entre otras cosas, para describir el comportamiento del grado de
polarizacién logrando un buen ajuste de los datos.
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Conclusiones

Ucho se ha avanzado en el conocimiento de la fisica de los jets re-
lativistas en galaxias activas desde que estos objetos se empezaron
a estudiar con interferometria de muy larga base, hace ya més de

40 anos. Sin embargo hay todavia muchos puntos fundamentales acerca de la
fisica de los mismos que se desconocen.

Algunas de estas cuestiones son, por ejemplo, los procesos fisicos involucrados
en la formacién y aceleracién de los jets, o cual es el origen y en donde tiene
lugar la emision en altas energias. Estas cuestiones pueden ayudar también
a determinar cudles son los procesos de aceleracion més eficientes para pro-
ducir las emisiones observadas. Tanto los modelos tedricos mas aceptados para
explicar la formacién de jets (Blandford & Znajek 1977; Blandford & Payne
1982), como las simulaciones numéricas actuales (McKinney & Blandford 2009;
Mizuno et al. 2012) estiman que la accién del campo magnético es fundamen-
tal en la aceleracién y colimacién de jets. Se supone que la estructura de
este campo es helicoidal, pero hasta la actualidad no se han obtenido medidas
directas de la componente toroidal de dicho campo.

El objetivo principal de esta Tesis ha sido contribuir al entendimiento de los
procesos fisicos que se desarrollan en las regiones méds internas de los jets de
AGN y al estudio de la estructura del campo magnético y su influencia en dichos
procesos. Por un lado se ha estudiado en detalle una fuente en particular, el
quasar NRAO 150, con la finalidad de entender mejor la estructura de su
emision y campo magnético, ademas de estudiar el cambio de la orientacion
del jet en las regiones mas internas del mismo. Por otro lado se ha contribuido
al estudio multi-rango espectral de una muestra de 36 objetos con la finalidad
de entender las caracteristicas generales de la emisién a lo largo de todo el
espectro y los procesos fisicos que la generan.

Para estudiar el quasar NRAO 150 se han analizado imagenes en flujo total y
polarizado obtenidas con el interferometro VLBA a 8, 15, 22 y 43 GHz, desde
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2006 hasta 2009, asi como observaciones con el GMVA a 86 GHz en flujo total
y polarizado desde 2006 a 2010. Estas corresponden de hecho al primer estudio
multi-época en polarizacion realizado con el GMVA.

Las observaciones a multiples frecuencias han permitido analizar las carac-
teristicas espectrales de la emisién de esta fuente. Se ha medido que la fre-
cuencia a partir de la cual la emision pasa de ser dpticamente gruesa a del-
gada se encuentra entre 15 y 22 GHz. A frecuencias mayores la emision es
opticamente delgada en practicamente toda la superficie del jet, exceptuando
algunas regiones de espectro plano hacia el sur de la fuente que fueron obser-
vadas en algunas épocas. A pesar de esto, no se han encontrado componentes
de emision que puedan ser identificadas univocamente con el ntcleo del jet.

Del estudio de los datos en polarizacién se ha medido que el grado de polari-
zacion en las regiones centrales de las imdgenes a baja frecuencia (8 GHz) es
méas bajo del que cabria esperar de regiones 6pticamente gruesas. En obser-
vaciones a mayor frecuencia (15, 22 y 43 GHz) durante 2006 y 2007 el grado
de polarizacion es bajo, alcanzando un 5% en algunas regiones, mientras que
para fechas posteriores aumenta significativamente, especialmente en las re-
giones del norte de la estructura, alcanzando un méaximo del ~15 %. Ademas
el grado de polarizaciéon aumenta con la frecuencia en regiones épticamente
delgadas, mostrando un grado de polarizacién en la regién del norte de ~5 %
a b GHz, ~10 % a 22 GHz y ~15 % a 43 GHz.

Esto sumado a la notoria baja polarizacion en las imagenes a 8 GHz, no puede
ser explicado como producido sélo por efectos de la opacidad y se estima que
la depolarizacién relacionada con el tamano del haz de observacion puede estar
jugando un papel importante. Si el campo magnético tiene una configuracién
toroidal dentro de una estructura de 0.3 mas de didmetro (como es sugerido
por las observaciones) puede suceder que a menor frecuencia se integre la con-
tribucion a la polarizacién lineal perpendicular anuldndose y provocando una
disminucién clara en el grado de polarizacion. Por el contrario, a medida que
se observa a mayores frecuencias la mejora en la resolucién angular permite
medir de forma diferenciada las diferentes regiones de la estructura sin que se
anulen las contribuciones en distintas direcciones de polarizaciéon, de manera
que se mide un aumento del grado de polarizacién. Para que esto ocurra la es-
tructura del campo magnético debe tener una componente toroidal y ser vista
de frente. Estos resultados concuerdan muy bien con simulaciones magneto-
hidrodinamicas que consideran efectos de relatividad especial en jets domina-
dos magnéticamente con campo magnético helicoidal (Porth et al. 2011). En
dichas simulaciones se observa que si la estructura es vista con angulo de visién
casi nulo el grado de polarizaciéon es muy bajo, pero si existe una compresion
adicional, puede producirse un ordenamiento del campo magnético resultando
en un aumento de la polarizacion en determinadas regiones.
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El estudio de la distribucién de los EVPA en las regiones internas del jet
arroja uno de los resultados més relevantes de este trabajo. Se ha observado
en las imagenes a 22 y 43 GHz de las tres ultimas épocas estudiadas, asi como
también en la época 2009.34 a 86 GHz, una tendencia muy marcada de los
vectores magnéticos a ubicarse de forma paralela a los bordes de la estructura
del jet. Dado que la distribucién de la opacidad y del grado de polarizacién
indican que el jet en estas regiones apunta con un angulo casi nulo desde
la linea de la visual, es posible que por primera vez estemos muestreando la
estructura toroidal del campo magnético en jets. Esto es de suma relevancia
en el estudio de jets, ya que la confirmacion de que la estructura del campo
magnético es helicoidal es fundamental a la hora de corroborar los modelos
que explican la formacién y aceleracién de los jets. Aunque existian evidencias
observacionales indirectas de la estructura helicoidal del campo, hasta ahora
no se habia logrado medir directamente la componente toroidal del mismo.

Otro resultado relevante del presente trabajo reside en la propuesta de un
nuevo modelo cinematico que explica la rotacién de las regiones internas en
esta fuente y es coherente con todas las evidencias observacionales obtenidas.
Considerando que el comportamiento de la opacidad indica que no hay ninguna
regién del jet que pueda ser identificada univocamente como el nicleo del
mismo, sumado a las evidencias de la existencia de campo helicoidal y de
que las regiones més internas del jet estan siendo observadas con un angulo
de visién casi despreciable, hemos considerado la posibilidad de que se esté
observando el material rotando en el jet siguiendo las lineas de campo, tal
como se ha propuesto en numerosos trabajos numéricos anteriores (McKinney
& Blandford 2009; Porth et al. 2011; Mizuno et al. 2012). El modelo desarro-
llado para explicar la cinematica considera que el jet se estd viendo de frente
y se observan las componentes rotando en torno a un punto coincidente con
el eje del jet. Variando los parametros cinematicos de las componentes, se ha
encontrado un ajuste que puede reproducir la cinemaética de las componentes.
Este modelo cinemético permite explicar la cinematica de las regiones mas
internas del jet en NARO 150, y podria ser también usado para interpretar el
proceso de jet wobbling observado en otras fuentes.

Por otro lado, también se han estudiado las caracteristicas de emisién a lo largo
de todo el espectro y los procesos fisicos que la generan a través del seguimiento
de 36 objetos en longitud de onda del éptico y ondas milimétricas. Con los
datos obtenidos se colabora activamente con programas multi-rango espectral
de estudio de blazars. Las observaciones en el éptico (en banda R de Johnson)
se llevan a cabo con el telescopio de 2.2 metros de Calar Alto aproximada-
mente cada 20 dias. En este proyecto trabajo activamente desde el principio
de mi Tesis doctoral principalmente calibrando los datos con rutinas de MI-
DAS disenadas para este fin. El monitorizado en longitud de onda milimétrica
se lleva a cabo con la antena de 30 metros de IRAM ubicada en Sierra Nevada,
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con una frecuencia temporal aproximadamente semanal. A partir de estas ob-
servaciones se obtienen datos a 1.3 y 3.5 milimetros en flujo total y polarizado.
Mi principal aporte a este monitorizado, se centra en llevar a cabo parte de las
observaciones llegando a observar un promedio de 400 horas desde el comienzo
de mi participacién en el programa.

La participacién en estos programas me ha llevado a adquirir conocimientos y
experiencia acerca de la observaciéon y la calibracion de los datos obtenidos a
estas frecuencias. Este trabajo es una parte importante de la contribuciéon que
lleva a cabo mi grupo de investigacién con los proyectos multi-rango espectral.
Estas colaboraciones a su vez nos permiten tener acceso a una base de datos que
incluye datos de otros telescopios y a muchas frecuencias, lo que nos permite
estudiar de la forma més completa posible la emisién de estos objetos.

En esta Tesis se ha descrito el estudio multi-rango espectral de tres fuentes
en particular, 3C 454.3, AO 0235416 y BL Lac. Se han observado patrones
comunes en el comportamiento de las emisiones y también particularidades de
cada fuente, que se pasaran a detallar brevemente a continuacion.

Todos los objetos estudiados presentan una rapida variabilidad en su emisién.
Las curvas de luz a todas las frecuencias observadas muestran periodos de
baja actividad intercalados con estallidos de emisién o flares, que generalmente
muestran contrapartida en todas las frecuencias de observacién. En todas las
fuentes estudiadas se ha medido que en escalas de tiempo largas (meses o anos)
existe una estrecha relacion entre los flares desde ondas de radio hasta rayos

Y-

Todavia no existe un consenso sobre cual es el mecanismo de emisién en altas
energias. A pesar de esto, a través de los estudios multi-rango espectral se han
logrado identificar ciertas caracteristicas en las emisiones que pueden ayudan a
identificar que proceso domina. En el caso de que SSC domine es esperable que
exista un retraso de las emisiones en altas energias respecto de las emisiones
generadas por sincrotrén. Esto se debe al camino libre medio que los fotones
sincrotrén pueden recorrer antes de interaccionar con los electrones relativistas
del jet y producir SSC. Si la alineacion entre la region de emision sincrotrén y
la regién de emision en altas energias cambia, se puede producir una variacién
de un flare a otro en la razén entre la emisién en rayos X y v y mas bajas
energfas (Raiteri et al. 2011). Esto se observa, por ejemplo, en la fuente 3C
454.3 en los flares observados en Mayo de 2008 y Enero de 2010 (Raiteri et al.
2011).

En el caso de que domine EC se estima que los estallidos de emisién deben
observarse simultdneamente, ya que al mismo tiempo que se energetizan los
electrones del jet éstos interaccionan con el campo de fotones de origen ex-
terno al jet, dentro del cual estan embebidos, emitiendo en altas energias. Este
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proceso, a su vez, puede explicar la existencia de flares a una determinada
frecuencia que no tienen contrapartida en altas energias (por ejemplo el com-
portamiento de 3C 454.3 durante el flare 111, estudiado por Jorstad et al. (2013)
durante el cual algunos sub-flares en el 6ptico no tienen contrapartida en rayos
7). En el caso de que el medio externo de fotones sea inhomogéneo puede
ocurrir que en cierto momento no haya densidad suficiente para generar un
flare en rayos X o rayos . Como se ha podido ver, para una misma fuente (3C
454.3) se ha propuesto que la emisién en altas energias durante los flares de
mediados de 2008 y fines de 2009 puede ser explicada a través de SSC (Raiteri
et al. 2011), mientras que el flare de Noviembre de 2010 esta generada por EC
(Vercellone et al. 2011). Se estima que en una misma fuente los dos procesos
pueden tener lugar, incluso simultaneamente, pero es posible que uno domine
frente al otro dependiendo de las condiciones fisicas del jet en cada momento.

Al estudiar la escala de variabilidad del flujo se han podido estimar en algunos
casos los tamanos de las regiones de emisién. Estas estimaciones pueden ser
de ayuda para intentar determinar las posiciones en el jet de las regiones de
emision. En el caso de 3C 454.3 estudios de este tipo han estimado que la
region que emite en rayos v es al menos unas 100 veces mas pequena que la
regién que emite en ondas milimétricas. Estas medidas, sumadas al andlisis de
la variabilidad de la emisiéon, llevan a suponer que la regiéon emisora en ondas
milimétricas presenta sub-estructuras de distinto tamano siendo la estructura
mas pequena y variable co-espacial con la emisién en rayos 7.

En dos de las fuentes estudiadas, 3C 454.3 y AO 0235+16, se ha medido que los
flares en rayos v muestran una estrecha relacién con la cinematica de las compo-
nentes en el jet. En ambos casos se ha observado que el aumento en flujo en on-
das milimétricas coincide con el momento en el cual una componente atraviesa
el nicleo. Dado que los flares desde ondas milimétricas hasta rayos v muestran
una estrecha relacién, es muy probable que las emisiones a estas frecuencias
se originen como consecuencia de la interaccién de una onda de choque, iden-
tificada como una componente, con el niucleo en ondas milimétricas, el cual
probablemente tenga estructura de choque de recolimacion. En 3C 454.3 los
tiempos estimados de eyeccién de las componentes K09 y K10 del jet coinciden
con dos flares en rayos 7, y el tiempo estimado que podria tardar una com-
ponente en atravesar el ntcleo se corresponde con la duracién de los estallidos
en rayos 7. En el caso de AO 0235+16, se ha medido que los EVPAs de la
componente Qs se encuentran alineados con el eje del jet en casi todas las
épocas analizadas, lo que supone que la componente Qs puede ser una onda de
choque que se desplaza a lo largo del jet, comprimiendo el campo magnético a
su paso, y generando un aumento de la componente del campo perpendicular al
eje del jet. Se observa un incremento significativo del grado de polarizacién en
ondas milimétricas en la componente Qs simultaneamente al segundo flare de
emision ocurrido en RJD 54600-55000 (Agudo et al. 2011b). Esto es coherente
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con el modelo en el cual la onda de choque, identificada como Qs, interacciona
con el nucleo generando un ordenamiento mayor del campo, y por lo tanto un
aumento de polarizacion, y ademas generando una intensa emision en todo el
rango espectral estudiado.

A partir de todas las evidencias presentadas en este trabajo se muestra que
los estudios multi-rango espectral permiten obtener un mejor entendimiento
acerca de la correlacion entre las emisiones a diferentes rangos espectrales, las
regiones del jet que emiten en altas energias y el mecanismo responsable de
dicha emision.

13.1 Trabajo Futuro

A partir del estudio que se ha llevado a cabo en el presente trabajo se ha
mejorado notablemente el conocimiento del jet en el quasar NRAO 150, tanto
de sus caracteristicas de emisién, como del campo magnético y la dinamica de
las regiones mas internas. A pesar de esto, mucho queda ain por entender de
esta fuente, lo cual merece un amplio trabajo futuro. En primer lugar seria
muy util continuar con un seguimiento de esta fuente con interferometria de
muy larga base a alta frecuencia, 43 y 86 GHz, en flujo total y polarizado,
con la finalidad de seguir estudiando la estructura interna de esta fuente. El
modelo presentado en esta Tesis para explicar la cinematica de las regiones mas
internas del jet propone que se esta observando la rotacién interna del material
siguiendo trayectorias helicoidales. Este modelo es aplicable sélo en el caso de
que la rotaciéon mantenga el mismo sentido (contrario a las agujas del reloj) que
se ha observado hasta la fecha. Si bien el modelo ajusta muy bien a todas las
evidencias observacionales presentadas, el estudio cubre un rango temporal de
12 anos, por lo que es fundamental seguir observando esta fuente y continuar su
estudio en un rango temporal mayor. Nos interesa medir la posicién absoluta
de las componentes sin necesidad de referenciar las posiciones de éstas a una de
ellas. Con esta finalidad se han planteado nuevas observaciones de astrometria
con referencia de fase a realizarse una vez por ano con el Global VLBI array a
43 GHz. Los datos correspondientes a 2014 ya fueron tomados, por lo que un
analisis de estos datos nos puede brindar informacion esencial para comprender
la evolucién de la estructura interna en NRAO 150.

Otra rama importante en la que es fundamental profundizar més es el estudio
del campo magnético tanto en NRAO 150 como en otras fuentes. En NRAO
150 se ha observado una estructura de campo magnético que se puede explicar
a través de una componente toroidal del campo vista desde frente. Estos re-
sultados son las primeras evidencias directas de la existencia de un campo
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magnético toroidal en jets de AGN. Los modelos de formacién de jets y simu-
laciones magneto-hidrodinamicas predicen la existencia de campos magnéticos
helicoidales en los jets, por lo que seria de esperar que estas componentes
toroidales del campo estuvieran presentes en los jets en general. Si éste es
el caso, una buena aproximacién al mejor entendimiento del proceso consiste
en intentar observar esta estructura del campo en otras fuentes que presenten
caracteristicas similares a NRAO 150. Bajo esta éptica se han buscado fuentes
en la base de datos de MOJAVE (que posee datos interferométricos tomados
con VLBA a 15 GHz) que sean compactas y presenten estructuras de EVPA
similares a las observadas en NRAO 150. Se han encontrado algunas fuentes
compactas que presentan estas caracteristicas, como por ejemplo las fuentes
0059+581, 0440-003 y 0955+476. En un futuro préximo se pretende enviar
propuestas de observacién de éstas y otras fuentes mas, con el VLBA o EVN
en flujo total y polarizado, con la finalidad de comprobar si estas estructuras
estan presentes en un mayor nimero de fuentes.

Se continuara con el monitorizado en éptico y ondas milimétricas de la mues-
tra de 36 fuentes manteniendo la colaboraciéon con los programas multi-rango
espectral a fin de seguir estudiando los jets de AGN a lo largo de todo el es-
pectro electromagnético. En esta direccién se continuara con el estudio del
quasar 1749+096, el cual muestra un estallido de emisiéon en rayos gamma
a principios de 2009. Para esto es necesario recopilar todos los datos multi-
rango espectral que se tengan de esta fuente para estudiar la variabilidad de
la emision a todas las frecuencias. También se analizara la estructura interna
de esta fuente en ondas de radio con el fin de estudiar la posible relacién entre
la cinemética de las regiones internas y la emision en altas energias. Para este
estudio se cuenta con los datos obtenidos en el éptico de Calar Alto, en ondas
milimétricas del telescopio de 30 metros de IRAM, y las imégenes con el VLBA
a 43 GHz obtenidas en colaboracién con el grupo de blazars de la Universidad
de Boston, ademaés de las observaciones a otros rangos espectrales dentro de
las colaboraciones internacionales de nuestro grupo.
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