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Agradezco también al Dr. Nelson Boĺıvar cuyas ideas lograron iluminar la realización de
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RESUMEN

En este trabajo se calcula de manera numérica las tasas de enfriamien-

to y calentamiento radiativo simulando la acreción hacia un agujero negro

supermasivo en el centro de una galaxia. Los parámetros del cómputo son

el ángulo incidente θ, la densidad de hidrógeno nH , la distancia a la fuente

R, la composición qúımica basada en gas de abundancia solar en presencia

y ausencia de polvo interestelar, y las distribuciones espectrales de enerǵıa

compuestas ambas por un disco de acreción geométricamente delgado y ópti-

camente grueso acompañado por una ley de potencia de rayos X o una corona

de bremsstrahlung. Los cálculos realizados mostraron una diferencia de las ta-

sas de enfriamiento entre los dos modelos de composición qúımica de al menos

un orden de magnitud en densidades de hidrógeno bajas y en ambas distri-

buciones espectrales de enerǵıa, esta distinción aumenta al disminuir θ y se

reduce al aumentar nH tal que sólo es válida a temperaturas T > 106,0 K. Las

tasas de calentamiento se asemejan entre śı a nH bajas y al aumentar nH lo

son sólo a temperaturas T < 106,0 K variando por menos de un orden de mag-

nitud. Los procesos principales part́ıcipes en el enfriamiento y calentamiento

son calculados también como parte del análisis de las funciones computadas.

Palabras Claves:

Galaxia activa, Agujero negro, Polvo, Enfriamiento, Calentamiento
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Créditos de imágen: https://bit.ly/2QJUKQ1 . . . . . . . . . . . . . . . . 27

1.4. Caricatura del modelo de un grano de polvo interestelar. Créditos de imágen:
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distintos constituyentes. Créditos de imagen: [3]. . . . . . . . . . . . . . . . 46

2.8. Esquema del modelo unificado de galaxias activas tal que según la ĺınea
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3.3. Variación de los parámetros contemplados en el cálculo de las curvas de

calentamiento y enfriamiento radiativo. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 55
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igual a log10(nH) = 6 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia
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espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno
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abundancia solar y polvo interestelar. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 99

4.32. Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribu-
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abundancia solar. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 101

4.33. Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribu-
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solar y polvo interestelar. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 109



4.40. Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribu-
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ción espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de
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espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de
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por el ángulo incidente θ = π/2 rad, composición qúımica de gas de abun-
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el cual vaŕıa según se muestra en la figura 3.3. . . . . . . . . . . . . . . . . 123





INTRODUCCIÓN.

La evolución de la espectroscoṕıa en las distintas bandas del espectro electromagnético

y el lanzamiento de telescopios espaciales ha abierto una ventana al estudio de cuerpos

astronómicos interesantes como son los remanentes de supernova, la acreción de agujeros

supermasivos o cuasáres distantes con hidrógeno primitivo. Estos últimos pertenecen al

selecto grupo llamados núcleos activos de galaxia los cuales se distinguen por una emisión

de radiación no térmica importante que abarca todo el espectro electromagnético, desde

las ondas de radio hasta los rayos gamma. Estos cuerpos astronómicos se les adjudica

procesos de origen no estelar con el fin de justificar sus excéntricas propiedades observa-

cionales, en que el modelo aceptado actualmente lo resume en un proceso de conversión

de enerǵıa gravitacional en enerǵıa radiativo consecuencia de la presencia de un agujero

negro supermasivo ubicado en el centro del núcleo activo el cual es alimentado por un

disco de acreción a su alrededor [11] [3] [12].

Los procesos de radiación en ambientes astrof́ısicos son calculados a través de la rela-

ción entre sus tasas de calentamiento y enfriamiento y entender estos mecanismos en los

núcleos activos de galaxias comprende una pieza vital para decodificar su espectro elec-

tromagnético, ya que su atractivo no sólo se basa en su distinción respecto a las galaxias

ordinarias con radiación estelar sino también la participación de la f́ısica fundamental pre-

sente en lograr desencadenar otros procesos evidentes a mayor escala como la presencia de

lóbulos o chorros relativistas [13], generando diferencias entre los tipos de núcleos activos

considerados hasta ahora.

En la actualidad existen distintos códigos de fotoionización para el cálculo de numero-

sos ambientes astrof́ısicos, un ejemplo de ello son XSTAR [14] y CLOUDY [15], siendo

éste último utilizado con anterioridad para el cálculo numérico de las tasas de enfriamien-

to en el medio interestelar [16]. El uso de una herramienta como CLOUDY es poderosa

por su método de cómputo explicado en su extensa documentación [17], [18] y [19] el cual

permite la inserción de campos de radiación intensos como el proveniente de un núcleo

activo de galaxia, configurando la dinámica del fluido presente y la composición qúımica

del gas a estudiar. Es entonces un código espectral ideal para la simulación de núcleos

activos desde su f́ısica fundamental a partir de la construcción de un modelo acorde a la

información observacional actual [5] y los recursos tecnológicos disponibles.

En el siguiente trabajo se estudiarán primero los constituyentes del medio interestelar



y los procesos microf́ısicos de calentamiento y enfriamiento que alĺı ocurren. Seguidamente

se revisarán conceptos relevantes como la definición de galaxias y la clasificación de las

galaxias activas, los constituyentes de éste último y el esquema aceptado en la actualidad

el cual modela sus propiedades observacionales. Se describirá el modelo de núcleo activo

planteado junto sus especificaciones y la técnica computacional a utilizar. Finalmente se

realizarán los cálculos numéricos de las tasas de enfriamiento y calentamiento a través

de CLOUDY en un modelo compuesto por un agujero negro supermasivo, un disco de

acreción geométricamente delgado y ópticamente grueso con dos distribuciones espectra-

les de enerǵıa y compuesto por un gas de abundancia solar en presencia y ausencia de

polvo interestelar teniendo como parámetros adicionales la distancia a la fuente, el ángulo

incidente, y la densidad de hidrógeno.

Objetivo General

Simular procesos atómicos en modelos de galaxias activas en presencia de polvo y gas,

mediante el uso de códigos de fotoionización.

Objetivo Espećıficos

Estudiar la documentación teórica relacionada a la clasificación de galaxias activas,

agujeros negros supermasivos y discos de acreción.

Estudiar la contribución del polvo cósmico en los procesos radiativos y su efecto en

las tasas de enfriamiento y calentamiento.

Implementar la presencia de polvo cósmico en simulación de acreción sobre un agu-

jero negro supermasivo en el centro de una galaxia a través de códigos de fotoioni-

zación.

Analizar similitudes y diferencias de las tasas de enfriamiento y calentamiento ra-

diativo en presencia y ausencia de polvo cósmico para un rango de densidades y

temperaturas espećıficas.



Caṕıtulo 1

Galaxias

Las galaxias son sistemas dinámicos que contienen gas, polvo, estrellas y materia oscu-

ra unidas gravitacionalmente. Sin embargo su descubrimiento no ocurrió hasta finales del

siglo dieciocho cuando se inició la compilación de estos cuerpos astronómicos conocidos

como nebulosas debido a su aspecto difuso en ese entonces [20]. Un ejemplo del contexto

histórico es la galaxia de Andrómeda, llamada M31 por ser el objeto astronómico número

31 en el catálogo de Messier. En años posteriores se develó más información acerca de

estos objetos, como la observación de la primera nebulosa con morfoloǵıa espiral, la actual

galaxia Whilrpool, o el reconocimiento de la participación de las estrellas como constitu-

yentes de las galaxias a través del uso de la espectroscoṕıa [21]. No obstante, no fue hasta

principios del siglo veinte cuando se esclareció la dicotomı́a en cuanto a la naturaleza de

la posición de las nebulosas, si pertenećıan a La Vı́a Láctea o por el contrario se conside-

raŕıan como islas universales individuales. La estimación de la distancia de estos cuerpos

se pudo realizar debido al hallazgo de la relación entre el peŕıodo y la luminosidad de las

estrellas variables Cefeidas y gracias a ello se concluyó que los mismos no se encuentran

contenidos dentro de La Vı́a Láctea [22]. Más adelante las nebulosas extragalácticas o

simplemente galaxias presentaron una gran diversidad respecto a sus tamaños y formas,

lo que conllevó a la necesidad de elaborar esquemas de clasificación convenientes capaz

de discernir las galaxias de acuerdo a sus propiedades.

1.1. Composición del medio interestelar

En principio, una galaxia es una agrupación conformada por estrellas, material inter-

estelar y materia oscura. Estos componentes realizan interacciones entre ellos a lo largo

de la evolución del tiempo tal como ocurre en el gas que al colapsarse se convierte en

estrella, enriqueciendo el medio interestelar debido a la eyección de materia o metales
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a medida que muere. Es entonces el medio interestelar el lugar donde el material enri-

quecido proveniente de las estrellas se deposita y en donde además sucede el nacimiento

de las estrellas, siendo los procesos f́ısicos presentes determinantes en la habilidad del

medio interestelar en realizar ciertos mecanismos como el enfriamiento y calentamiento

del material interestelar, mecanismos relacionados directamente a la tasa de formación

estelar.

1.1.1. Gas

El gas es uno de los componentes del material interestelar, constituido en masa por

70 % de hidrógeno, 28 % de helio y 2 % para los elementos más pesados restantes. Sus pro-

piedades observacionales se estudiaban inicialmente a través de un modelo de dos fases

estáticas de equilibrio [23]. Al suponer que el gas se encuentra en contacto térmico con

su alrededor y a una presión térmica constante, las perturbaciones isobáricas generarán

cambios que conducen a un aumento de la temperatura el cual será compensado por una

disminución de la densidad y viceversa. Una fase corresponde a un gas denso y fŕıo con

una temperatura T ∼ 100 K llamada medio neutro fŕıo, relacionado a las condiciones

presentes en las nubes de hidrógeno neutro y molecular; mientras la fase faltante se co-

noce como medio neutro templado con una temperatura T ∼ 104 K tal como ocurre en

las nubes de gas ionizado y neutro. De acuerdo al modelo, en el caso de gases con tem-

peraturas intermedias entre ambos medios, 100 K < T < 104 K, se consideran inestables

y tendrán dos estados finales según su densidad, uno en el que se enfriará y aumentará

su densidad hasta alcanzar el estado de equilibrio térmico del medio neutro fŕıo, y otro

en el que se calentará y reducirá su densidad acercándose al estado de equilibrio térmico

perteneciente al medio neutro templado.

Posteriormente McKee y Ostriker en 1977 [24] añadieron una tercera fase dinámica

representada por un gas muy caliente con temperatura T ∼ 106 K relacionado al gas

calentado debido a la onda de choque originado por la explosión de las supernovas. Esta

fase se definió como medio ionizado caliente y las condiciones son tal que el estado final

del gas será enfŕıarse, sin embargo el proceso de enfriamiento se dará en un tiempo más

largo a comparación del gas con temperaturas 100 K < T < 104 K. Por esta razón el

gas perteneciente al medio ionizado caliente se espera encontrar a un valor cercano de

T ∼ 106 K, mas que converger en el medio neutro templado.

El medio ionizado templado es una cuarta fase agregada debido a numerosas obser-

vaciones [25] [26] [27] [28], siendo su densidad similar al medio neutro templado y mucho
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mayor a comparación del valor dado para el medio ionizado caliente.

Figura 1.1: Valores del modelo de fases del medio interestelar adoptados de [1].

1.1.2. Polvo cósmico

Los granos de polvo es otro constituyente del material interestelar, el cual a diferencia

del gas, se encuentra en un estado sólido. El polvo se localiza en el Universo en forma

de part́ıculas macroscópicas con una amplia variedad en tamaños y aspectos, compuesto

por hidrógeno junto otros elementos como el ox́ıgeno, carbono, nitrógeno, silicio, magne-

sio, hierro, los cuales permiten la condensación a un estado sólido y cuyas abundancias

dependerán del sistema en estudio.

El polvo representa un agente de vital interés en el ámbito de la observación espe-

cialmente, su presencia implica la absorción o dispersión de la luz incidente con una

preferencia de la luz azul y ultravioleta, fenómeno el cual se le conoce como extinción. La

tendencia de los granos en absorber o dispersar la luz se deduce a partir de mediciones

realizadas en las curvas de extinción, tal que la eficiencia por parte de las part́ıculas será

mayor si la radiación incidente tiene una longitud de onda similar al tamaño del grano,

lo que relaciona la inclinación del polvo en dispersar la luz azul o UV en vez de la in-

frarroja por su tamaño, de forma que existirán más granos de polvo pequeños que grandes.

Un estudio importante del polvo interestelar fue realizado en 1977 por Mathis et.

al [29] en donde se reprodujo las curvas de extinción del medio interestelar con granos

esféricos de silicato y grafito con una distribución de tamaño de part́ıcula

N(a)da ∝ a−3,5da, (1.1)

donde N(a) es el número de granos con radio a, a es el radio del grano y la distribución

tendrá un intervalo de radio a desde amin igual a 50 nm hasta amax de 0,25 µm. Este
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Figura 1.2: Part́ıcula de polvo proveniente del cometa 21P/Giacobini-Zinner en 2012.

Créditos de imágen: https://bit.ly/2Czb8Ql/

modelo fue mejorado años posteriores con diferentes contribuciones, y abrió una ventana

a la caracterización del polvo del medio interestelar a través de la naturaleza qúımica y

f́ısica de sus part́ıculas.

La representación f́ısica del polvo interestelar se compone de un núcleo con aspecto

rocoso y rico en carbón o silicato, cubierta por un manto helado en el caso de estar

en condiciones de temperatura bajas como ocurre en las nubes de polvo molecular con

temperaturas de T ∼ 10−20 K. Adicionalmente, el manto helado puede estar compuesto

de moléculas cuyos elementos conformantes son abundantes en el medio interestelar como

el agua, metano y amońıaco.

1.2. Procesos de calentamiento y enfriamiento del

medio interestelar

En el medio interestelar se realizan distintos mecanismos de calentamiento y enfria-

miento los cuales dominan de acuerdo a las condiciones del medio presente, determinando

de esta forma la f́ısica asociada a las diferentes fases del medio interestelar.
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Figura 1.3: Eficiencia de dispersión de luz azul y luz roja por nube de polvo interestelar.

Créditos de imágen: https://bit.ly/2QJUKQ1

Figura 1.4: Caricatura del modelo de un grano de polvo interestelar. Créditos de imágen:

https://bit.ly/2QJUKQ1

1.2.1. Calentamiento

El calentamiento del medio interestelar se origina a partir de procesos que involucran

la transferencia de enerǵıa cinética hacia el medio gaseoso, a continuación se citan algu-

nos mecanismos microscópicos cuyas influencias suelen predominar a comparación de los

aportes realizados por procesos macroscópicos como la colisión de nubes, entre otros.

Fotoionización

El proceso de fotoionización es el principal mecanismos de calentamiento para el gas

interestelar, el cual consiste en un átomo o ión X al cual se le modifica su estado de

ionización debido a la remoción de uno de sus electrones
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X + hν → X+ + e− + Efi. (1.2)

Este fotoelectrón tendrá una enerǵıa cinética Efi correspondiente a la diferencia energéti-

ca del fotón incidente hν y el potencial de ionización φ propia de X. En regiones de gas

ionizado el calentamiento se produce a partir de la enerǵıa proveniente de los electrones

libres originados por fotoionización con enerǵıa Efi = hν −φ, siendo la fotoionización del

hidrógeno predominante debido a su abundancia con un potencial de ionización de 13,6

eV , valor que puede ser alcanzado por un fotón con una longitud de onda de λ = 91,2 nm.

En regiones de gas neutro la presencia del hidrógeno se encuentra en su estado atómico

neutro, lo que implica que existe una cantidad reducida de fotones con longitudes de onda

λ ≤ 91,2 nm. En consecuencia, las únicas especies ionizadas serán aquellas cuyo potencial

de ionización sea menor que 13,6 eV como sucede en el caso del carbón neutro con un

potencial de ionización de 11,3 eV . Sin embargo la fotoionización del carbón no es frecuente

por distintas razones, la abundancia del carbón es 10−4 veces la abundancia del hidrógeno

usualmente y la enerǵıa de los fotones incidente para ionizar el carbón se restringe a

longitudes de onda desde 91,2 nm hasta 110,0 nm, lo que resulta en una transferencia de

enerǵıa al medio de apenas ∼ 1eV .

Efecto fotoeléctrico en granos de polvo

La absorción de un fotón con longitudes de onda en el óptico o ultravioleta en un

grano de polvo resultará en la eyección de un electrón superficial como un fotoelectrón.

La enerǵıa del fotoelectrón será

Efe = hν −W, (1.3)

donde hν es la enerǵıa incidente en el grano de polvo proveniente del fotón y W la función

de trabajo, definida como la enerǵıa mı́nima para liberar un electrón de un átomo. Los

valores t́ıpicos de hν y W suelen ser cercanos a 11 eV y 5 eV respectivamente, lo que

implica una enerǵıa de entrega al medio debido a calentamiento fotoeléctrico de 6 eV .

Es entonces el efecto fotoeléctrico en granos de polvo un mecanismo de calentamiento

más eficiente que la fotoionización en ciertas fases, aportando más enerǵıa al medio debido

principalmente a un valor de función de trabajo W menor que el potencial de ionización

φ de ciertas especies qúımicas. No obstante en el caso de las moléculas presentes en la

superficie de los granos, puede ocurrir una transición energética que no resulte en una
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eyección del electrón, sino en una desexcitación donde la enerǵıa se distribuye en los

diferentes modos normales vibracionales lo que también se traduce en un calentamiento

del medio.

Figura 1.5: Valores de abundancia del sistema solar relativas al hidrógeno adoptados de

[2].

1.2.2. Enfriamiento

Los mecanismos de enfriamiento del medio interestelar consisten en la remoción de la

enerǵıa cinética del medio a través de la conversión de la misma en enerǵıa radiativa. A

continuación se mencionan los procesos principales en el enfriamiento del medio interes-

telar y el favorecimiento de su ocurrencia de acuerdo a la fase.

Radiación por excitación colisional

El enfriamiento debido a la excitación por colisión se basa en la entrega de enerǵıa

entre átomos, iones o part́ıculas producto de un choque, generando un cambio en el estado

energético y resultando posteriormente en la desexcitación por emisión de un fotón.

En el medio interestelar neutro el mecanismo de enfriamiento debido a colisión de-

pende de transiciones de baja enerǵıa, siendo frecuentes en especies qúımicas abundantes

con estructura fina como C0 y O0 ya que se logra modificar sus estados energéticos por

colisiones con un valor de enerǵıa cinética baja, el cual puede ser dado por electrones con

enerǵıa del orden de 10−3 eV. Por otro lado, la abundancia de las especies en su estado

atómico promueve la colisión atómica, siendo el hidrógeno atómico el principal agente

impactante por su abundancia y baja masa relativa. En cambio para fases del medio in-

terestelar con hidrógeno en estado ionizado el enfriamiento por excitación producto de un
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choque será mayormente por electrones libres, lo que resultará igualmente en transiciones

energéticas hechas a partir de metales como O0 con un potencial de ionización φ de 13,6

eV , semejante al potencial de ionización del hidrógeno neutro.

Radiación por recombinación

El mecanismo de recombinación es un proceso de enfriamiento alternativo para las

regiones donde los electrones tienen enerǵıas cinéticas muy bajas como para aportar una

contribución importante en el enfriamiento del gas a través de colisiones. Este proceso

se basa en la presencia de un átomo X ionizado y un electrón, el cual puede ocupar un

estado ligado de X+ y como resultado se emitirá un fotón con enerǵıa hν

X+ + e− → X + hν. (1.4)

También puede ocurrir en el proceso de captura del e− por parte de X+ una absorción

de la enerǵıa cinética proveniente del electrón, generando una transición energética de

uno de los electrones ligados al átomo ionizado y resultando en dos electrones en estados

excitados

X+ + e− → X∗∗ → X + hν. (1.5)

El enfriamiento en esta recombinación, llamada recombinación dielectrónica, se logrará

cuando la radiación emitida tenga una enerǵıa suficiente para que el átomo no tenga po-

sibilidad de ionizarse a śı misma.

Radiación de frenado

Otro mecanismo de enfriamiento importante es la radiación de frenado o Bremss-

trahlung, el cual consiste en la emisión de radiación producto de la desaceleración de un

electrón al desv́ıarse de su camino debido a la presencia de un ión. A diferencia de los

procesos anteriores, el espectro de emisión es continuo ya que las enerǵıas no se encuen-

tran acotadas como ocurre en las transiciones energética atómicas. Es decir, la radiación

emitida por la ralentización de electrón podrá tener una longitud de onda cualquiera.
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Figura 1.6: Radiación de frenado. Créditos de imágen: Chandra X-ray Observatory.

1.3. Clasificación de las galaxias según la

secuencia de Hubble

En 1926, Hubble generó un esquema de clasificación de galaxias conocido como la

secuencia de Hubble, el cual tiene como criterio de distinción su apariencia visual, di-

vidiéndolas en cuatro categoŕıas y organizando estas configuraciones en un diagrama de

diapasón [30].

1.3.1. Galaxias eĺıpticas

Como lo indica su nombre, es una clase de galaxia caracterizada por poseer forma

eĺıptica y mostrar una distribución uniforme de luz. A su vez presentan escaso gas y

polvo, carentes de rasgos distintivos como brazos espirales y constituidas por estrellas

las cuales suelen ser antiguas, bajas en masa y con una temperatura superficial baja

lo que proporciona una apariencia rojiza. Aśı mismo este tipo de galaxia se subdivide

en En grupos, donde n se refiere a la elipticidad observada, tal que aquellas galaxias

pertenecientes al grupo E0 están provistas de un aspecto casi esférico, mientras que las

galaxias E7 tendrán forma de disco o plato.

1.3.2. Galaxias espirales

Esta clase posee discos planos giratorios con brazos luminosos en forma de espiral y

un bulbo central esférico. Las galaxias espirales se subdividen en dos grupos, normal (S)

y barreadas (SB), de acuerdo a si se encuentra una barra en la parte central. Aśı mismo
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Figura 1.7: Galaxia eĺıptica Messier 87 (M87). Créditos de imagen: NASA, ESA, Hubble

Heritage Team (STScI/AURA).

estas dos categoŕıas se subdividen en otros tres conjuntos: a, b y c; tal que para galaxias

espirales Sa o SBa a Sc o SBc los brazos espirales se hallan más separados entre śı, el

tamaño del bulbo relativo al disco disminuye y la cantidad de gas y polvo en el medio

interestelar aumenta. Este tipo de cuerpos se les divide según componentes, por una parte

la componente discal se caracteriza por la presencia de gas y polvo interestelar, material

imprescindible para la formación estelar, además de estar constituido por una población

estelar principalmente masiva, caliente y usualmente joven, lo contribuye a una apariencia

azulada; mientras que la componente esférica está dotada de una tasa formación estelar

baja y una composición estelar menos masiva y fŕıa.

1.3.3. Galaxias lenticulares

La clase lenticular, designada como S0 o SB0, comparte caracteŕısticas con las galaxias

eĺıpticas y espirales. Éstas presentan una distribución de luz uniforme, una componente

esférica y una componente discal carente de brazos espirales con cantidades escasas de

gas y formación estelar reducida.
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Figura 1.8: Galaxia espiral Messier 81 (M81). Créditos de imagen: NASA, ESA, Hubble

Heritage Team (STScI/AURA).

1.3.4. Galaxias irregulares

Las galaxias que comprenden la clase irregular no exhiben rasgos simétricos carac-

teŕısticos que encajen en alguna clasificación y carecen de una componente esférica o

discal dominante. Además están provistas usualmente de cantidades considerables de gas

y polvo, en consecuencia es común observar formación estelar reciente en su interior. Aśı

mismo las galaxias irregulares pueden ser subdivididas en dos grupos:

- Irregulares I: Poseen una estructura organizada débil con regiones amplias de for-

mación estelar y cúmulos estelares jóvenes en su interior; este tipo de galaxias irregulares

corresponden generalmente a galaxias enanas.

- Irregulares II: Su apariencia es deforme, distorsionada y asimétrica lo que se le

atribuye a interacciones gravitacionales intensas, actividad nuclear violenta o colisiones

entre galaxias.
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Figura 1.9: Galaxia lenticular NGC 2787. Créditos de imagen: NASA, ESA, Hubble He-

ritage Team (STScI/AURA).

Figura 1.10: Galaxia irregular NGC 1427A. Créditos de imagen: NASA, ESA, Hubble

Heritage Team (STScI/AURA).
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Figura 1.11: Ilustración de la secuencia de Hubble, sistema de clasificación en forma de

diapasón donde se distinguen las galaxias eĺıpticas y lenticulares, conocidas también como

galaxias tempranas; luego las espirales e irregulares llamadas a su vez galaxias tard́ıas.

Créditos de imagen: https://bit.ly/1qnFJm0.
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Caṕıtulo 2

Galaxias activas

2.1. Inroducción

Las galaxias con el fin de ser clasificadas están sujetas a numerosos criterios, por ejem-

plo, su morfoloǵıa. Sin embargo existen otros parámetros como la actividad nuclear, el

cual permite catalogarlas en galaxias normales o activas. Las primeras muestran una con-

tribución luminosa dominante por parte de la radiación estelar emitida, y al considerar

estas estrellas en equilibrio hidrodinámico y térmico en su capa más externa, su radiación

térmica se modela a partir de la Ley de Planck. En esta clase de objeto el espectro electro-

magnético resultante corresponde a la suma de las contribuciones radiativas individuales

de cada estrella contenida en la galaxia con longitudes de onda desde el cercano infrarrojo

hasta el ultravioleta.

En su lugar, el espectro electromagnético de los núcleos activos de galaxias ocupa

todas las longitudes de onda, incluyendo las ondas de radio, rayos gamma y rayos X,

radiación con longitudes de onda en las que las galaxias ordinarias emiten dif́ıcilmente e

indicando que estas contribuciones no están dadas por procesos estelares. El fundamento

de esta radiación originada en el núcleo activo se cree que es debido a un mecanismo de

atracción de materia hacia un agujero negro supermasivo donde a causa de la conservación

del momento angular se produce un disco rotante que posteriormente se convierte en un

disco de acreción, el cual alimenta el objeto compacto central y genera la conversión de

enerǵıa gravitacional en cantidades importantes de enerǵıa radiativa.

En otras palabras una galaxia se clasifica como activa cuando su luminosidad tiene un

valor mı́nimo de 1043 erg s−1 hasta mayores de 1045 erg s−1, lo que a través de modelos

teóricos se explica al considerar en su interior un agujero negro supermasivo de una masa
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mayor que 105 M�. De igual forma, para que un objeto astronómico sea considerado co-

mo una galaxia activa se requiere que cumpla al menos una de las siguientes propiedades

observacionales:

- Contiene una región nuclear compacta, la cual emite radiación más de la esperada

por procesos t́ıpicos estelares para dicho tipo de galaxia.

- Muestra una emisión continua de origen no estelar en su centro.

- Su espectro contiene ĺıneas de emisión intensas y con un ancho de origen no estelar.

- Muestra variación en sus ĺıneas espectrales o en el espectro continuo.

Figura 2.1: Ilustración del núcleo de una galaxia activa, el cual contiene un agujero negro

en su centro rodeado por un disco de acreción y un cinturón de polvo. Créditos de imagen:

NASA CXC/M.Weiss
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2.2. Procesos radiativos presentes en los núcleos ac-

tivos de galaxia

Se considera que las caracteŕısticas de los núcleos activos de galaxia no se originan

a partir de procesos que ocurren en galaxias ordinarias, ya sea porque no suceden o que

el mecanismo en las condiciones en que se encuentran no generan contribuciones impor-

tantes a comparación de otros. A continuación se mencionan distintos procesos los cuales

justifican la distribución espectral de enerǵıa de un núcleo activo de galaxia, tal como la

fuente de los rayos X y ondas de radio.

2.2.1. Efecto Compton

Es un proceso basado en la colisión entre un fotón y un electrón el cual no pertenece

a ninguna estructura, ocurriendo un intercambio energético entre ellos. Si la part́ıcula

de luz tiene mayor enerǵıa que el electrón, ésta cedera su enerǵıa, elongando su longitud

de onda y como estado final del choque, el electrón ahora más energético se moverá ha-

cia una dirección y el fotón se dirigirá hacia otra. En cambio si el electrón posee mayor

enerǵıa a comparación al fotón, el electrón entregará su enerǵıa y resultará en un fotón

más energético con una longitud de onda distinta.

En este sentido la relevancia de la dispersión Compton, además de ser uno de los me-

canismos que cita la interacción entre la materia y la radiación, es la posibilidad de ser

la fuente de fotones de alta enerǵıa como rayos gamma [31] y se cree que es responsable

de la componente de rayos X en forma de ley de potencia observada en la distribución

espectral de los núcleos activos de galaxia [32].

2.2.2. Radiación de frenado

La radiación de frenado se ha mencionado en la caṕıtulo anterior al indicar su parti-

cipación en el enfriamiento del medio interestelar. Sin embargo este proceso es relevante

en los núcleos activos de galaxia también ya que la presencia de un electrón altamente

energético pudiera emitir radiación con longitudes de onda perteneciente a los rayos X al

ser desv́ıado por la presencia de un ión en su vecindad, siendo otra fuente de la compo-

nente de rayos X observada en los núcleos activos de galaxia.
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Figura 2.2: Dispersión de Compton. Créditos de imagen: Encyclopaedia Britannica.

2.2.3. Emisión de ĺıneas discretas

El origen de las ĺıneas discretas recae en la emisión de radiación debido a la interacción

en términos energéticos entre part́ıculas de luz y átomos, de manera que la enerǵıa del

fotón puede ocasionar un cambio en el estado de enerǵıa del sistema en cuestión. Los

electrones ligados al átomo tienen valores de enerǵıa discretos espećıficos de acuerdo al

nivel energético en el que se encuentren y la especie atómica en consideración, tal que una

transición entre niveles energéticos tendrá un valor de enerǵıa fijo también. En ese sentido,

si un fotón interactúa energéticamente con un electrón orbitante, éste puede moverse a

estados más energéticos de acuerdo a la enerǵıa entregada por el fotón y el sistema entraŕıa

en un estado excitado. Posteriormente esta enerǵıa excedente será liberada a través de

la emisión de fotones en uno o varios procesos, siendo la enerǵıa emitida total igual a

la enerǵıa absorbida inicialmente. Cada transición se muestra en el espectro como una

ĺınea discreta ubicada al valor de longitud de onda correspondiente a la diferencia de

enerǵıas entre los estados iniciales y finales de dichas transiciones, siendo este mecanismo

de emisión una fuente para la emisión de rayos X suaves.

2.2.4. Radiación de sincrotrón

La radiación electromagnética de sincrotrón se genera a partir del movimiento de

part́ıculas cargadas influenciadas por un campo magnético intenso, siempre que la part́ıcu-

la no se desplace en las ĺıneas del campo magnético. En consecuencia la trayectoria de la

part́ıcula será espiral y emitirá radiación producto a los cambios generados en su acelera-

ción, tal que las caracteŕısticas de la radiación dependerá de la velocidad de la part́ıcula

cargada y su ángulo con respecto al campo magnético. Además, la longitud de la radia-

ción emitida será de acuerdo a las propiedades del campo magnético presente como su
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Figura 2.3: Absorción y emisión de fotones. Créditos de imagen: https://bit.ly/2ybWqLh.

intensidad y dirección, resultando en un espectro de emisión continuo desde las ondas

radio hasta los rayos gamma.

Figura 2.4: Radiación de sincrotrón. Créditos de imagen: Chandra X-ray Observatory.

2.2.5. Creación de pares

La creación de pares de antipart́ıculas se origina a partir de fotones de alta enerǵıa

con un mı́nimo de 1,022 MeV. El tránsito cercano de estos fotones a un campo magnético

nuclear importante da lugar a que el fotón desaparezca y se produzca la creación de estos

pares como por ejemplo un par electrón y positrón siendo su reacción caracteŕıstica

γ → e+ + e−. (2.1)
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2.2.6. Fluorescencia de rayos X

La fluorescencia de rayos X es un proceso basado en la incidencia de un fotón con

longitud de onda en los rayos X a un electrón ubicado en los estados energéticos más

ligados al átomo, produciendo la eyección del mismo y resultando en un átomo inestable.

En consecuencia la vacante es llenada por un electrón de niveles energéticos más externos

el cual emite una diferencia de enerǵıa correspondiente a rayos X al ocupar el vaćıo.

Figura 2.5: Fluorescencia de rayos X. Créditos de imagen: https://bit.ly/2E8xoBY.

2.3. Taxonomı́a de las galaxias activas

2.3.1. Galaxias Seyfert

En 1908, Edward Fath realizó la primera observación de esta clase de galaxia activa, en

aquel entonces la nebulosa espiral NGC 1068, en que se notaba un núcleo muy luminoso el

cual dominaba con respecto a la contribución luminosa dada por la galaxia huésped [33].

Más adelante Carl Seyfert en 1943 elaboró un estudio sistemático de numerosas galaxias,

en donde se hallaron nebulosas con espectros similares al de NGC 1068 con ĺıneas de

emisión de especies altamente ionizadas. De esta manera Seyfert consideró estas galaxias

como cuerpos astronómicos especiales con el fin de caracterizarlos, atribuyéndole el origen

de las ĺıneas de emisión observadas a procesos ocurriendo en el núcleo [34]. A causa de

esta contribución se le nombra a este tipo de cuerpo Seyfert.

El espectro electromagnético de las galaxias Seyfert está caracterizado por ĺıneas de

emisión altamente ionizadas provenientes del núcleo central, mientras que la componente
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espectral dada por la galaxia huésped se origina a partir de los procesos estelares que

ocurren fuera del núcleo y que en consecuencia producen ĺıneas de absorción en el espec-

tro continuo. El estudio de esta clase de galaxia es relevante ya que aproximadamente un

3−5 % de todas las galaxias conocidas son galaxias Seyfert. En años posteriores se elaboró

un estudio espectroscópico de 71 galaxias el cual se observaron que las galaxias Seyfert se

pod́ıan clasificar en dos grupos de acuerdo al ancho relativo de las ĺıneas permitidas que

presentan [35]:

- Galaxias Seyfert I: Muestran ĺıneas de emisión permitidas anchas con un ensan-

chamiento Doppler correspondiente a velocidades de 10, 000 km s−1 y ĺıneas prohibidas

delgadas dadas para velocidades de 1, 000 km s−1.

- Galaxias Seyfert II: Muestran ĺıneas de emisión permitidas y prohibidas con un ancho

correspondiente a velocidades similares del orden de 1, 000 km s−1.

2.3.2. Galaxias con regiones emisoras de baja ionización (LI-

NERs)

Esta clase de galaxia activa contiene un núcleo poco luminoso, en donde las ĺıneas de

emisión presentes son consecuencia de transiciones energéticas de átomos neutros o débil-

mente ionizados caracterizadas por ser muy intensas, mientras que las ĺıneas de emisión de

átomos altamente ionizados son débiles en intensidad a comparación [36]. El porqué de las

propiedades de estas ĺıneas de emisión es aún un misterio, se ha considerado atruibuirlo

al resultado de la fotoionización de nubes de gas en la cercańıa de una fuente intensa de

radiación como también suponer su origen de regiones de formación estelar.

2.3.3. Radiogalaxias

Las radiogalaxias son un tipo de galaxia activa con una importante emisión de ondas

radio proveniente de los lóbulos ubicados a cada lado del núcleo activo relacionado a la

radiación sincrotrón alimentado a través de haces de part́ıculas relativistas en presencia

de campos magnéticos. Otra caracteŕıstica relevante en la estructura de las radiogalaxias

es la existencia de chorros compuesto por part́ıculas de alta enerǵıa, considerados como

la representación de dichos haces.
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2.3.4. Cuásares

Los cuásares son el ejemplo de núcleos activos de galaxia más extremos siendo los cuer-

pos más energéticos conocidos en el universo con una luminosidad mı́nima de 1043 − 1045

erg s−1. El espectro de los cuásares es similar al de las galaxias Seyfert, sin embargo las

ĺıneas de emisión anchas son mucho más intensas con respecto a las ĺıneas delgadas y,

por otro lado, la contribución generada por la galaxia huesped es opacada por la gran

actividad nuclear presente.

Figura 2.6: Galaxia Seyfert II NGC 7742. Créditos de imagen: Hubble Heritage Team

(AURA/STScI/NASA/ESA)

2.4. Modelo unificado

El modelo unificado tiene como objetivo el explicar las diferencias en las actividades

nucleares observadas para las distintas clases de galaxias activas en un mismo marco de
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referencia, tal que todos los núcleos activos son un tipo de cuerpo idéntico sólo que vistos

desde varios ángulos de observación [11][3]. En este esquema el origen de la radiación

proveniente del núcleo activo se le atribuye al mecanismo de atracción de materia hacia

un objeto compacto muy masivo y rotante como lo es un agujero negro supermasivo,

alimentado por un disco de acreción creado producto de la conservación de momento an-

gular. Este disco de acreción se extiende hasta la órbita estable más cercana al objeto

compacto, donde ocurre la transformación de enerǵıa gravitacional en enerǵıa radiativa y

el origen de la emisión de cantidades importantes de radiación, generando la bifurcación

entre el espectro electromagnético de una galaxia activa y una normal. Adicionalmente

estos dos elementos se encuentran embebidos en un cinturón de polvo en forma de toroide,

de manera que según la ĺınea de visión se oscurecerá o no la zona interna del núcleo activo

lo que explica también la diferencia de las propiedades observacionales de las galaxias

activas tales como las ĺıneas anchas en las Seyfert I o la emisión suave de rayos X.

El esquema de una galaxia activa según el modelo unificado actual considera distin-

tos constituyentes. En principio un objeto compacto como un agujero negro supermasivo

ubicado en el centro galáctico, el cual es alimentado por la materia proveniente del disco

de acreción contiguo al mismo. En el disco de acreción ocurre el mecanismo principal de

luminosidad de origen no estelar, este proceso está dado por la tasa de acreción:

La =
dE

dt
= εṀc2, (2.2)

donde ε es la eficiencia de la materia acretada convertida en radiación, valor que puede

variar en un intervalo de 0,05− 0,42 dependiendo de las caracteŕısticas del objeto central

[12], Ṁ la tasa de acreción de materia y c la velocidad de la luz.

El agujero negro supermasivo y el disco de acreción se encuentran a su vez embebidos

en un cinturón de polvo en forma de toroide. Esta estructura molecular densa aumenta su

temperatura debido a la absorción de los fotones provenientes del disco de acreción con

una preferencia a los fotones ópticos o del UV que en el infrarrojo gracias a su composi-

ción, proceso que deriva en el oscurecimiento de la región interna del núcleo activo.

A su vez, alrededor del disco de acreción a una distancia de 0,01 − 0,1 pc del objeto

compacto central se encuentran orbitando nubes densas de gas a altas velocidades (∼ 5000

km s−1). Esta zona se conoce como la región de ĺıneas anchas debido a que el gas ioni-

zado por la radiación proveniente del disco de acreción emite ĺıneas anchas consecuencia
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al ensanchamiento Doppler. Aśı mismo a 10 − 1000 pc por arriba y debajo del cinturón

de polvo se encuentra la región de ĺıneas delgadas, en donde se emiten ĺıneas delgadas

gracias a las velocidades más modestas a las que orbitan estas nubes de gas menos densas

(∼ 1000 km s−1). En cambio este gas es fotoionizado debido a las contribuciones energéti-

cas provenientes del núcleo.

Figura 2.7: Ilustración del modelo unificado de galaxias activas donde se señalan sus

distintos constituyentes. Créditos de imagen: [3].

Un parámetro importante en el modelo unificado es la ĺınea de visión del núcleo activo

con respecto a la orientación del toroide. En el caso de poder observar directamente la

región interna del núcleo los rasgos espectrales apreciados concuerdan con una galaxia

Seyfert I, logrando percibir el gas a altas velocidades alrededor del núcleo responsable de

la emisión de las ĺıneas anchas que caracterizan a dichas galaxias. Por el contrario, si la

visión que se posee del núcleo es de canto, el toroide actúa como agente oscurecedor y

sólo permite la apreciación del gas orbitando a velocidades bajas en la región de ĺıneas

delgadas. Esta última orientación permite un espectro con ĺıneas estrechas, rasgos carac-

teŕısticos de galaxias como las Seyfert II.

Adicionalmente, el esquema unificado toma en consideración la presencia de chorros

relativistas o jets, compuestos de part́ıculas muy energéticas y que son expulsados a lo
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largo del eje de rotación del núcleo, estructura presente en las radiogalaxias. Aśı mismo la

componente de rayos X del espectro electromagnético de una galaxia activa está descrita

por una ley de potencia y se cree que es causado debido a la presencia de una corona ca-

liente ubicada por debajo y encima del disco de acreción en donde los fotones provenientes

del disco son dispersados por el efecto Compton.

Figura 2.8: Esquema del modelo unificado de galaxias activas tal que según la ĺınea de

visión se obtendrán propiedades observacionales diferentes de un mismo cuerpo. Créditos

de imagen: [4].
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Figura 2.9: Representación de la distribución espectral de enerǵıa de un cuásar. La ĺınea

sólida y la ĺınea de trazos corresponde a un cuásar en presencia y ausencia de jets o lóbulos

respectivamente. El discontinuo se debe a regiones donde existe poca o nula información.

Créditos de imagen: [5].



Caṕıtulo 3

Modelo de núcleo activo de galaxia

Este trabajo se plantea el estudio de los distintos procesos microf́ısicos que partici-

pan en el calentamiento y enfriamiento en los núcleos activos de galaxia en presencia y

ausencia de polvo cósmico, para ello se realizó el cálculo de las tasas de calentamiento y

enfriamiento radiativo de manera numérica en la cercańıa de un agujero negro superma-

sivo implementando dos modelos de distribución espectral de enerǵıa con composiciones

qúımicas diferentes, con y sin polvo interestelar. A continuación se bridan más detalles

del modelo computacional utilizado.

3.1. Código de simulación

La simulación de las condiciones f́ısicas en el modelo de núcleo activo de galaxia uti-

lizado se llevó a cabo a través del uso del código CLOUDY v13.03 [15], el cual realiza

el cómputo al dividir la nube de gas en un conjunto de cáscaras finas concéntricas con

respecto a un punto cuyas múltiples capas tendrán un grosor ideal para que en cada una

de ellas las condiciones f́ısicas sean casi constantes. A fin de que se realice el cálculo se re-

quiere la especificación de ciertos parámetros: campo de radiación incidente, composición

qúımica, geometŕıa y estructura de velocidad.

El campo de radiación incidente en el gas, el cual suele ser la fuente principal de io-

nización y calentamiento del gas, debe estar descrito según su forma e intensidad. En el

código escrito se implementaron dos distribuciones espectrales de enerǵıa basados en las

propiedades observadas de los núcleos activos de galaxia. La primera distribución espec-

tral de enerǵıa se compone de un disco de acreción y una ley de potencia en los rayos X,

mientras que la segunda distribución espectral de enerǵıa se constituye por un disco de
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acreción y una corona donde ocurre bremsstrahlung.

El disco de acreción utilizado es del tipo geométricamente delgado y ópticamente

grueso, estructura que emitirá radiación térmica como un cuerpo negro justificado por

la presencia de radiación en la distribución espectral de enerǵıa que puede ser modelada

como un cuerpo negro con temperatura de ∼ 105 K y un pico de radiación en el ultra

violeta [37]. Según la componente geométrica la altura del disco de acreción h y su radio

externo r cumplen la condición h � r y se asume que la materia se desplaza en ćırculos

con una velocidad angular Ω de valores generalmente keplerianos ((GM/r3)1/2) alrededor

de un objeto central con masa M y radio Roc. La luminosidad generada por un disco

estable delgado de radio interno r1 y radio externo r2 se define como

L(r1, r2) = 2

∫ r2

r1

D(R)2πRdR, (3.1)

donde el factor 2 se debe al considerar los dos lados del disco de acreción y D(R) se define

como la disipación viscosa por unidad de área del disco, este valor se calcula a través de la

ecuación de conservación para el momento angular para un disco delgado estable y viene

dado como

D(R) =
3GMṀ

8πR3

[
1−

(
Roc

R

) 1
2

]
. (3.2)

La sustitución de la ecuación (3.2) en la ecuación (3.1) resulta

L(r1, r2) =
3GMṀ

2

∫ r2

r1

[
1−

(
Roc

R

) 1
2

]
dR

R2
. (3.3)

Y si son resueltas las operaciones pertinentes de la ecuación (3.3) se obtiene

L(r1, r2) =
3GMṀ

2

{
1

r1

[
1− 2

3

(
Roc

r1

) 1
2

]
− 1

r2

[
1− 2

3

(
Roc

r2

) 1
2

]}
. (3.4)

Si se evalúa el caso donde r1 = Roc y r2 →∞ la ecuación (3.4) resulta

L =
εGMṀ

2Roc

=
1

2
La. (3.5)
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donde se ha usado Roc = 2GM/c2 [38]. Por otro lado, la componente óptica del disco de

acreción se relaciona con respecto a su radiación. Aqúı el disco se divide en anillos en

donde cada uno de ellos emite como un cuerpo negro con temperatura distintas T (R),

resultando en un solapamiento de numerosos cuerpos negros que igualan a la tasa de

disipación por unidad de área D(R)

σT (R)4 = D(R). (3.6)

Al sustituir el valor de D(R) de la ecuación (3.2), correspondiente a un disco de

acreción delgado estable, en la ecuación (3.6) se obtiene

T (R) =

{
3GMṀ

8πR3σ

[
1−

(
Roc

R

) 1
2

]} 1
4

, (3.7)

y para valores de R� Roc se tiene

T (R) =

(
3GMṀ

8πR3
ocσ

) 1
4 (

R

Roc

)− 3
4

{[
1−

(
Roc

R

) 1
2

]} 1
4

. (3.8)

El objeto compacto central de masa M y radio Roc se toma como un agujero negro

supermasivo no rotante y se caracteriza por un radio de Schwarzschild, el cual corresponde

al radio del horizonte de eventos en donde la luz no puede escapar debido a la atracción

del campo gravitacional y viene dado por

Rs =
2GMBH

c2
, (3.9)

donde G es la constante gravitacional, MBH la masa del agujero negro y c la velocidad

de la luz. Otro parámetro relevante en este cuerpo compacto es la órbita circular estable

más cercana rISCO y se define como la distancia más corta a la singularidad en donde la

materia puede orbitar el objeto compacto. El valor de la órbita rISCO vaŕıa de acuerdo

a la clase de objeto compacto considerado, para un agujero negro no rotante la órbita

circular estable más cercana se encuentra en el orden de 3RS.

En el modelo de núcleo activo construido se presenta un disco de acreción geométri-

camente delgado y ópticamente grueso con una tasa de acreción Ṁ = 1,6 M� ano−1 [39],

una eficiencia ε = 0,0833 con un radio interno riD y radio externo roD de 3RS y 10RS

respectivamente, acompañado de un agujero negro supermasivo en el centro del disco

con una masa MBH = 108M�. Por lo tanto la temperatura en el radio interno T (riD) y
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la temperatura en el radio externo T (roD) vendrá dado por la ecuación (3.8) y resulta

T (3Rs) = 1,35× 105 K y T (10Rs) = 4,50× 104 K.

Figura 3.1: Caracteŕısticas del agujero negro supermasivo y disco de acreción incluidos en

el modelo de núcleo activo de galaxia construido.

Por otra parte, la luminosidad total presente en el núcleo activo de galaxia se basa en

la luminosidad de acreción. A partir de la ecuación (3.5) se puede despejar la luminosidad

de acreción La en función de los parámetros caracteŕısticos del disco de acreción y el

agujero negro. Si se considera sólo una superficie del disco de acreción, la luminosidad L

será igual a la cuarta parte de La

1

4
La =

εGMBHṀ

2Rs

, (3.10)

donde las variables M y Roc se sustituyeron por la masa y el radio de Schwarzschild del

agujero negro supermasivo del modelo. Si se despeja la luminosidad de acreción La de la

ecuación (3.10) resulta

La =
2εGMBHṀ

Roc

. (3.11)

Al sustituir los valores se obtiene una luminosidad de acreción La = LT = 7,5× 1045 erg

s−1. En cada distribución espectral de enerǵıa la luminosidad de sus componentes estará

definida respecto a la luminosidad de acreción y en el caso del disco de acreción, se plantea

una dependencia al ángulo incidente θ.

La luminosidad proveniente del disco de acreción viene dada por

Ldisco = fdiscoLacos(θ), (3.12)

siendo fdisco una fracción adimensional de valor fijo 0,95 y cos(θ) la dependencia con

respecto al ángulo incidente θ. La luminosidad dada por la ley de potencia en rayos X

LX , con cortes de enerǵıa en 105 K y 1010 K, se define como
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LX = fXLa, (3.13)

siendo fX una fracción adimensional de valor fijo 0,05. En cambio la segunda distribución

espectral de enerǵıa mantiene el mismo disco de acreción de la primera distribución y

presenta adicionalmente una corona de bremsstrahlung con una temperatura Tff de 1,16

×108 K con una luminosidad Lff dada como

Lff = fffLa, (3.14)

siendo fff una fracción adimensional de valor fijo 0,05.

El código también incorpora la radiación de fondo cósmico asociando su campo de

radiación a un campo de radiación de cuerpo negro en equilibrio termodinámico a una

temperatura dada TRFC , la cual se define como

TRFC = T0(1 + z)(K), (3.15)

donde z es una magnitud adimensional relacionada al corrimiento al rojo y el cual se le

asigna un valor cero, lo que implica la ausencia de corrimiento en el sistema bajo estudio,

y la temperatura actual aceptada para T0 es cercana a un valor de 2,725 ± 0,002 K. De

igual manera se incorpora un fondo de radiación fotoionizante que comprende desde lon-

gitudes de onda radio hasta los rayos X de acuerdo a [40].

Figura 3.2: Luminosidades establecidas en el modelo de núcleo activo de galaxia construi-

do.

En CLOUDY las composiciones qúımicas sólo tratan los 30 elementos más livia-

nos incluyendo todos sus estados de ionización, recombinaciones radiativas, intercambios

de carga y recombinaciones dielectrónicas. Por otro lado los mecánismos de ionización

presentes en el programa comprenden la fotoionización desde las órbitas de valencia e in-

ternas y múltiples estados excitados, ionización debido a colisión y transferencia de carga

[17]. Para cada distribución espectral de enerǵıa constrúıda se usaron dos composiciones
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qúımicas, una de ellas compuesta por gas únicamente y la restante por gas y polvo cósmico.

Ambas composiciones qúımicas presentan un gas con abundancia solar GASS10 ex-

tráıdo de [10], incluyendo la abundancia de los 30 elementos más livianos en términos

relativos al hidrógeno y enlistadas en la figura 3.5, adicionalmente en el código se anu-

la la contribución realizada por moléculas tal que sólo se abarcan regiones ionizadas. El

polvo cósmico añadido, por otra parte, se especifica con una distribución de tamaño de

part́ıcula y abundancia correspondiente al medio interestelar definidos por [29] con granos

de silicato y grafito.

En el código la geometŕıa asumida es WIND, o viento en español y aśı se computa un

flúıdo con una velocidad inicial de 100 kilómetros por segundo que describe la geometŕıa

del disco como rotacional. El ancho de ĺınea y las probabilidades de escape son evaluadas

a través de la aproximación Sobolev o viento del gradiente y a su vez se agrega una

turbulencia, la cual precisa la estructura de velocidad y tiene un valor de 100 kilómetros

por segundo.

3.2. Cálculo de las tasas de calentamiento y enfria-

miento radiativo

El cálculo de las tasas de enfriamiento y calentamiento radiativo [erg cm−3 s−1] se

realizó de manera numérica a través de CLOUDY v13.03 [15] y cuyos métodos de

cómputo se explican en detalle en su extensa documentación [17][18][19], razón por la

cual no se incluirán aqúı. Los parámetros de cálculo de estas curvas son la temperatu-

ra T , la densidad de hidrógeno nH , la distancia a la fuente R y el ángulo incidente θ,

asignándoles valores previo al cómputo en cada una de sus corridas.

El único parámetro fijo a lo largo de todo el cómputo es la distancia a la fuente R

con un valor de 1019 cm, mientras que los otros poseen intervalos de variación y pasos

particulares. Para cada ángulo incidente θ especificado en el cálculo, el cual tiene un in-

tervalo 0 ≤ θ ≤ π/2 y un paso de ∆θ = π/10, se establece una densidad de hidrógeno

nH que vaŕıa desde nH = 10−2,0 cm−3 hasta nH = 109,0 cm−3 junto a un incremento

∆log10(nH) igual a 0,1. Posterior a la especificación del ángulo incidente θ y la densidad

de hidrógeno nH , la temperatura T vaŕıa en un rango de valores desde log10(T ) = 2,0 [K]

hasta log10(T ) = 9 [K] y un incremento ∆log10(T ) igual a 0,1 en cada corrida; de esta

forma se establece un orden en la variación de lo parámetros durante el cálculo.
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Adicionalmente, estos parámetros vaŕıan de acuerdo a la relación descrita anteriormen-

te para cada distribución espectral de enerǵıa, los cuales se llamarán de ahora en adelante

SED 1 y SED 2 para el modelo de disco de acreción con ley de potencia de rayos X y

el modelo disco de acreción con corona de bremsstrahlung respectivamente. Además para

cada distribución espectral de enerǵıa se emplean dos composiciones qúımicas distintas,

una de ellas únicamente con gas de abundancias anteriormente discutidas y se referirá

a la misma como modelo I mientras que el sistema de gas de abundancia solar y polvo

interestelar se nombrará como modelo II.

Figura 3.3: Variación de los parámetros contemplados en el cálculo de las curvas de ca-

lentamiento y enfriamiento radiativo.
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Figura 3.4: Distribuciones espectrales de enerǵıa considerados en el cálculo de las tasas

de calentamiento y enfriamiento. La ĺınea azul sólida es la SED 1 compuesta por el disco

de acreción y la ley de potencia de rayos X y la ĺınea roja sólida es la SED 2 compuesta

por el disco de acreción y una corona de bremsstrahlung [6]. Los puntos azules, ĺıneas

discontinuas rojas y ĺıneas con puntos negros son distribuciones espectrales de enerǵıa

usados en los trabajos [7], [8], [9] respectivamente y utilizados como referencia. Créditos

de imagen: [6].
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Figura 3.5: Valores de abundancia del sistema solar relativas al hidrógeno adoptados de

[10].
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Caṕıtulo 4

Cálculo de las funciones numéricas

de las tasas de enfriamiento y

calentamiento radiativo

4.1. Arquitectura de datos

Los resultados del cálculo numérico de las tasas de calentamiento y enfriamiento ra-

diativo se encuentran en archivos de formato ASCII o texto delimitado y separado por

el carácter de tabulación. Estos datos se organizan en tablas y se ubican en directorios

simul i j donde el ı́ndice i indica el valor de la densidad nH y el ı́ndice j se refiere al valor

del ángulo incidente θ, de manera que la carpeta simul 1 1 denota una densidad nH de

10−2,0 cm−3 y un ángulo incidente θ igual a 0 mientras que la carpeta simul 111 6 señala

una densidad nH igual a 109,0 cm−3 y un ángulo incidente θ igual a π/2.

En cada carpeta principal, las cuales contiene todos los simul i j, se halla un archivo

ASCII llamado nH SED1 mod 11.txt el cual especifica cada valor de i y j para cada

densidad nH y ángulo incidente θ dado. Este archivo se estructura como una tabla y

contiene seis columnas:

1. Primera columna: Índice i.

2. Segunda columna: Índice j.

3. Tercera columna: Logaritmo de la densidad log10(nH) [en cm−3].

4. Cuarta columna: Ángulo incidente θ [en radianes].



60
Cálculo de las funciones numéricas de las tasas de enfriamiento y

calentamiento radiativo

5. Quinta columna: Radio inicial log10(r) [en cm].

6. Sexta columna: Radio final log10(r) [en cm].

A causa de las limitaciones presentes en el equipo de cómputo usado, la quinta co-

lumna y la sexta columna se mantienen idénticas. La variación de la distancia la fuente o

radio R como parámetro del cálculo puede ser incluido mientras los recursos tecnológicos

lo permitan.

En el interior de cada carpeta simul i j se encuentra un archivo My1Part Out.txt

con sus valores de densidad nH y ángulo incidente θ respectivos, en donde se almacenan,

entre otros datos, el cálculo de las funciones de las tasas de calentamiento y enfriamiento.

Este archivo se compone por doce columnas:

1. Primera columna: Ángulo incidente θ [en radianes].

2. Segunda columna: Logaritmo de la densidad log10(nH) [en cm−3].

3. Tercera columna: Distancia desde el agujero negro log10(r) [en cm].

4. Cuarta columna: Logaritmo de la temperatura log10(T ) [en K].

5. Quinta columna: Logaritmo de la tasa total de enfriamiento log10(C) [en erg cm−3

s−1].

6. Sexta columna: Logaritmo de la tasa total de calentamiento log10(H) [en erg cm−3

s−1].

7. Séptima columna : Aceleración debido al continuo gradCont [en cm s−2].

8. Octava columna: Aceleración debido a la gravedad gradGrav [en cm s−2].

9. Novena columna: Aceleración total hacia afuera gradTotal [en cm s−2].

10. Décima columna: Aceleración debido a la dispersión de electrónes gradElec [en cm s−2].

11. Undécima columna: Aceleración debido a ĺıneas espectrales gradLine [en cm s−2].

12. Duodécima columna: Fuerza multiplicadora MT [sin dimensión].

Este trabajo se enfoca en el cálculo de las funciones de las tasas de calentamiento

y enfriamiento radiativo, es por ello que los datos ubicados desde la séptima hasta la

duodécima columna no serán parte del análisis, por el contrario, estarán incluidas en otro
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trabajo donde las aceleraciones radiativas computadas se vincularán con la ecuación de

momentum.

Además en cada carpeta simul i j se ubican dos archivos los cuales contienen las frac-

ciones de contribución de los fenómenos f́ısicos principales participes en el calentamiento y

enfriamiento radiativo calculado, My1Part Out.het y My1Part Out.col. Ambos archivos

se componen por catorce columnas:

1. Primera columna: Profundidad óptica [en cm].

2. Segunda columna: Temperatura T [en K].

3. Tercera columna: Tasa total de calentamiento H [en erg cm−3 s−1].

4. Cuarta columna: Tasa total de enfriamiento C [en erg cm−3 s−1].

5. Quinta columna: Nombre del contribuyente principal.

6. Sexta columna: Fracción de participación del contribuyente principal [sin dimensión].

7. Séptima columna : Nombre del segundo contribuyente principal.

8. Octava columna: Fracción de participación del segundo contribuyente principal [sin

dimensión].

9. Novena columna: Nombre del tercer contribuyente principal.

10. Décima columna: Fracción de participación del tercer contribuyente principal [sin

dimensión].

11. Undécima columna: Nombre del cuarto contribuyente principal.

12. Duodécima columna: Fracción de participación del cuarto contribuyente principal

[sin dimensión].

13. Décima tercera columna: Nombre del quinto contribuyente principal.

14. Décima cuarta columna: Fracción de participación del quinto contribuyente principal

[sin dimensión].

Por último en cada carpeta simul i j se incluye un archivo My1Part Out.out en donde

se replica la información del modelo construido junto a las especificaciones establecidas:

composición qúımica, geometŕıa, campo de radiación, luminosidad y distancia. Además
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CLOUDY añade las consideraciones al momento de realizar el cómputo acompañado con

información general que interprete como relevante a conocer.

El presente caṕıtulo se centrará en la interpretación de los datos ubicados en los 2664

directorios simul i j obtenidos, para dos distribuciones espectrales de enerǵıa con dos

modelos de composiciones qúımicas, y que en su totalidad tienen un peso aproximado de

45 GB en total.

4.2. Resultados del cómputo numérico

4.2.1. Distribución espectral de enerǵıa SED 1

Las figuras 4.1, 4.2, 4.3 y 4.4 muestran las curvas de calentamiento y enfriamientto

en función a la temperatura parametrizadas por los valores de densidad log10(nH) = −2

(cm−3), log10(nH) = 1, 6 (cm−3), log10(nH) = 4 (cm−3), log10(nH) = 6 (cm−3) y ángulo

incidente θ ≈ 0 rad pertenecientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, sien-

do las dos tasas de calentamiento y enfriamiento correspondientes a los dos modelos de

composición qúımica, nombradas como modelo I y modelo II para la composición de gas

de abundancia solar y la composición de gas de abundancia solar acompañado por polvo

interestelar respectivamente. La elección de estos valores de densidad nH se basa en ase-

gurar una comparación eficiente de los datos obtenidos y sistemas reales estudiados en la

actualidad, en este caso, las fases del medio interestelar.

A medida que la densidad aumenta, las tasas de calentamiento y enfriamiento in-

crementan también. Las figuras 4.5 y 4.6 muestra los porcentajes de contribución de

los agentes principales de enfriamiento para los sistemas con densidad de hidrógeno

log10(nH) = −2 (cm−3), ángulo incidente θ = 0 rad y considerando dos composicio-

nes qúımicas, modelo I y II. Cada panel refiere al proceso de expansión como el principal

agente de enfriamiento con un porcentaje de contribución ≈ 68 % y ≈ 99 % para el modelo

I y modelo II respectivamente, válido para el rango de temperaturas 2, 0 ≤ log10(T ) ≤ 9, 0

(K). El modelo WIND toma en consideración la expansión del gas como una caracteŕıstica

añadida cuyo propósito es simular la mecánica de fluidos proveniente del disco de acreción

y sus alrededores. Es entonces en sistemas con densidades de hidrógeno suficientemente

bajas, donde los procesos como recombinación o emisión de ĺıneas no son suficientemente

frecuentes, en que el aporte por la expansión térmica domina, siendo más significativa

su contribución si la presión térmica es mayor como ocurre en el sistema del modelo II
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Figura 4.1: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = 0, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y composición

qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto una densidad

de hidrógeno igual a 10−2 cm−3.
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Figura 4.2: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = 0, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y composición

qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto una densidad

de hidrógeno igual a 101,6 cm−3.
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Figura 4.3: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = 0, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y composición

qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto una densidad

de hidrógeno igual a 104 cm−3.
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Figura 4.4: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = 0, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y composición

qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto una densidad

de hidrógeno igual a 106 cm−3.
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a comparación del modelo I. Este mecanismo sucede en otros ambientes también como

aquellos con remanentes de supernova donde la presión generada supera la presión del

medio interestelar, desencadenando la expansión hasta que ambas presiones se igualen

[41].

Por otro lado en las figuras 4.7 y 4.8 se muestran los porcentajes de contribución de

los agentes de calentamiento correspondientes al sistema de las figuras 4.5 y 4.6 respecti-

vamente. El modelo I presenta al calentamiento compton como agente principal predomi-

nante en todo el rango de temperaturas con un porcentaje de contribución ≈ 100 %. En

cambio el agente principal en el modelo II es el foto calentamiento por granos de polvo a

temperaturas log10(T ) = 2, 0 (K) con un porcentaje de contribución ≈ 51 % y el efecto

compton en el intervalo de temperaturas 2, 1 ≤ log10(T ) ≤ 9, 0 (K) con un porcentaje

de contribución ≈ 50 − 96 %. La contribución en el calentamiento por efecto compton

domina en el sistema con densidad de hidrógeno log10(nH) = −2, 0 (cm−3), ya que en

estos valores de densidad de hidrógeno el aporte dado por otros mecanismos como la io-

nización de elementos no son suficientemente frecuentes para participar notoriamente en

el calentamiento del gas o polvo, sin embargo, la densidad electrónica incrementa propor-

cional a la temperatura lo que posibilita una mayor interacción fotón-electrón a mayores

temperaturas. Este comportamiento se mantiene en el sistema con densidad de hidrógeno

log10(nH) = 1, 6 (cm−3) y modelo I como composición qúımica, donde la ionización de O+1

es el agente principal de calentamiento con un porcentaje de contribución ≈ 13 % desde

temperaturas log10(T ) = 2, 0 (K) hasta log10(T ) = 2, 2 (K) y luego el calentamiento com-

pton es el agente principal con un porcentaje de contribución ≈ 13− 99 % en el intervalo

de temperatura 2, 3 ≤ log10(T ) ≤ 9, 0. El estudio de las interacciones entre part́ıculas de

luz y electrones como el efecto compton y la distribución espectral de enerǵıa de núcleos

activos ha sido investigado con anterioridad por [39], [42] y [43] en donde los cuasáres

con campos de radiación intensos considerados pudieran tener flujos salientes importan-

tes desencadenados por el efecto compton y que en otras palabras implica un proceso de

enfriamiento a escala galáctica, mecanismo conectado con la retroalimentación del nćleo

activo y que afecta el gas intracúmulo [13].

La figura 4.9 muestra para el sistema con densidad de hidrógeno log10(nH) = 1, 6

(cm−3), ángulo incidente θ = 0 rad y composición qúımica de gas de abundancia solar a

la expansión como el agente principal de enfriamiento con un porcentaje de contribución

≈ 29− 68 % para todo el intervalo de temperatura considerado. De igual manera ocurre

en el sistema constituido por gas de abundancia solar y polvo cósmico (ver figura 4.10)
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Figura 4.5: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = −2 (cm−3) y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.6: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = −2 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo in-

terestelar.
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Figura 4.7: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = −2 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.8: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = −2 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo in-

terestelar.
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donde el enfriamiento por expansión alcanza un porcentaje de contribución ≈ 95−99 % en

2, 0 ≤ log10(T ) ≤ 9, 0 (K). Esta participación dominante del enfriamiento por expansión

en el modelo II a comparación del modelo I se debe a una mayor presión térmica presente

en el sistema como consecuencia del foto calentamiento por granos de polvo, siendo el

agente principal de calentamiento con un porcentaje de contribución ≈ 84 − 95 % para

todo el rango de temperaturas considerado. En el modelo I, la expansión a pesar de ser

el principal fenómeno contribuyente en el enfriamiento, su participación relativa es menor

a comparación de su aporte en el panel superior de la figura 4.5 ya que a estos valores

de densidad de hidrógeno los procesos de colisión e ionización de especies empiezan a

tener lugar logrando una mayor contribución como agentes secundarios en el intervalo de

temperaturas considerado.

En el sistema de densidad de hidrógeno log10(nH) = 4, 0 (cm−3), ángulo incidente θ = 0

rad y modelo I el enfriamiento por recombinación debido a colisión de hidrógeno es el agen-

te principal, tal como se muestra en el panel superior de la figura 4.13, con un porcentaje de

contribución ≈ 35−51 % para el intervalo de temperaturas 2, 0 ≤ log10(T ) ≤ 4, 6 (K). Lue-

go el enfriamiento por radiación de frenado con un porcentaje de contribución ≈ 22−34 %

se convierte en el agente principal en el intervalo de temperaturas 4, 7 ≤ log10(T ) ≤ 7, 0

K y es sustituido a partir de log10(T ) ∼ 7, 1 (K) hasta log10(T ) ∼ 9, 0 (K) por el proceso

de expansión con un porcentaje de contribución ≈ 36− 62 %. En la figura 4.14 el enfria-

miento por recombinación en granos de polvo es el agente principal con un porcentaje de

contribución ≈ 39 − 44 % desde temperaturas log10(T ) ∼ 2, 0 (K) hasta log10(T ) ∼ 3, 2

(K), posteriormente la expansión es el agente principal en el intervalo de temperaturas

103,3 ≤ T ≤ 107,5 K con un porcentaje de contribución ≈ 40 − 80 % y el enfriamiento

por recombinación en granos de polvo retorna como agente principal con un porcentaje

de contribución ≈ 52− 84 % desde log10(T ) ∼ 7, 6 (K) hasta log19(T ) ∼ 9, 0 (K).

El incremento de la densidad disminuye el potencial de ionización por lo que la parti-

cipación de las colisiones y su relevancia aumentan. A bajas temperaturas el enfriamiento

por colisión de hidrógeno tiene lugar, sin embargo, a medida que aumenta la tempera-

tura las especies logran ionizarse por lo que aquellos elementos que colisionaban a bajas

temperaturas en un estado de ionización determinado ya no lo hacen, menguando la in-

tervención de la colisión como agente de enfriamiento. Adicionalmente el aporte por parte

de la radiación de frenado es dominante a temperaturas por encima de log10(T ) = 6 − 7

(K) [44] y se ve favorecida por la presencia de metales pesados altamente ionizados como

Fe+20 − Fe+19 y O+8, los cuales son agentes principales de calentamiento en el rango de
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Figura 4.9: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 1, 6 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.10: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 1, 6 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo in-

terestelar.
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Figura 4.11: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribu-

ción espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual

a log10(nH) = 1, 6 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.12: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 1, 6 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo in-

terestelar.
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Figura 4.13: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 4, 0 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.14: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 4, 0 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo in-

terestelar.
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temperaturas log10(T ) = 4, 1 (K) y log10(T ) = 6, 3 (K) con un porcentaje de contribución

≈ 13−14 % como se muestra en la figura 4.15. Otros procesos de calentamiento interceden

como Unresolved Transition Array - UTA a temperaturas menores, siendo este fenómeno

correspondiente al caso donde no se pueden diferenciar las ĺıneas de emisión de los ele-

mentos, luego el calentamiento compton es el agente principal a temperaturas mayores. El

aumento de temperatura implica un incremento de la densidad electrónica consecuencia

de la ionización de especies, de esta forma la interacción entre electrones e iones se vuelve

más frecuente mientras que el valor de la densidad de hidrógeno sea suficiente para ello,

como sucede en la radiación de frenado. De la misma forma ocurre con la interacción

entre electrones y part́ıculas de luz por lo que fenómenos como el calentamiento compton

tienen mayor ocurrencia a altas temperaturas.

En el caso del sistema con composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo in-

terestelar, los agentes de calentamientos se muestran en la figura 4.16 y se resumen al foto

calentamiento por granos de polvo en casi todo el rango de temperaturas con un porcen-

taje de contribución ≈ 23− 97 %. Estos resultados muestran una participación activa en

el enfriamiento y calentamiento del sistema por parte de los granos de polvo introducidos

en la composición qúımica. El enfriamiento por recombinación ion-electrón en granos de

polvo es un proceso relevante al estimar la densidad electrónica de nubes gaseosas debido a

su eficiencia en neutralizar iones en comparación a otros procesos radiativos que incluyen

la interacción de electrones libres [45] y también pudiera ser el proceso de conexión entre

la componente ionizante e IR del espectro electromagnético proveniente de los núcleos

activos como menciona [46], de esta forma, el intervalo donde la expansión permanente

realiza una contribución principal en el enfriamiento se podŕıa deber a un agotamiento

de electrones libres originados por la ionización de especies tal que la recombinación será

agente principal nuevamente a temperaturas mayores donde la ionización de otros metales

tenga lugar. Por otro lado, los procesos de calentamiento que vinculan granos de polvo y

gas pudieran ser clave para entender el espectro proveniente de las galaxias activas [46],

además la consideración de la emisión de electrones por granos de polvo es también un

proceso fundamental en el calentamiento del sistema ya que su aporte pudiera ser compa-

rable a la contribución hecha por la foto ionización del hidrógeno en presencia de campos

de radiación como los considerados en este cálculo [47].

En el sistema de densidad de hidrógeno log10(nH) = 6 (cm−3) y ángulo incidente

θ = 0 rad, la figura 4.17 muestra una interacción más compleja entre los contribuyentes

de enfriamiento del modelo I y algunos resultados arrojan porcentajes negativos desde
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Figura 4.15: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribu-

ción espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual

a log10(nH) = 4, 0 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.16: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 4, 0 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo in-

terestelar.
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log10(T ) = 2, 0 K hasta log10(T ) = 3, 1 (K), razón por las cuales se muestran súbitos

descensos en las curvas los cuales se originan por el conflicto de manejar campos de ra-

diación intensos y valores de densidad de hidrógeno muy grandes log10(nH) > 4 (cm−3).

El enfriamiento por recombinación de H es el agente principal desde log10(T ) = 2, 0 (K)

hasta log10(T ) = 4, 3 (K) con un porcentaje de contribución inicial ≈ 62 % y desciende

hasta ≈ 17 %. A partir de log10(T ) = 4, 4 (K) el agente principal de enfriamiento está

dado por la emisión de distintos elementos en varios estados de ionización: O+6, O+5,

Ne+6, Ne+7, Fe+8, Fe+9, Fe+10, Fe+11, Fe+12, Fe+13, Fe+14, Fe+15 y Fe+16 con un

porcentaje de contribución ≈ 10 − 37 %. Luego desde temperaturas log10(T ) = 6, 6 (K)

hasta log10(T ) = 9, 0 (K) el enfriamiento por radiación de frenado es el agente principal

con un porcentaje de contribución 20− 85 %.

La figura 4.18, perteneciente al modelo II, muestra a la recombinación por colisión de H

como agente principal del enfriamiento desde log10(T ) = 2, 0 (K) hasta log10(T ) = 2, 5 (K)

con un porcentaje de contribución≈ 37−41 % y desde log10(T ) = 2, 6 (K) a log10(T ) = 4, 5

(K) el enfriamiento por recombinación ion-electrón en granos de polvo participa como

agente principal con un porcentaje de contribución ≈ 37 − 44 %. Posteriormente la emi-

sión de ĺınea de O+3 es el agente principal con un porcentaje de contribución ≈ 17− 31 %

en el rango de temperaturas log10(T ) ≤ 4, 6 (K) y log10(T ) ≥ 5, 2 (K). Finalmente la

recombinación ion-electrón en granos de polvo es el agente principal nuevamente para

el resto del rango de temperaturas, log10(T ) = 5, 3 (K) a log10(T ) = 9, 0 (K), con un

porcentaje de contribución ≈ 16− 100 %.

Los procesos de calentamiento de este sistema con composicion quimica de gas de

abundancia solar se muestran en la figura 4.19 tal que existen distintos contribuyentes

principales como la ionización de O+3, H+, Fe+9, Fe+17, Fe+18, Fe+19 con porcentajes de

contribución ≈ 11 − 42 %. También Unresolved Transition Array intercede como agente

principal desde log10(T ) = 5, 1 (K) y log10(T ) = 6, 0 (K) con porcentajes de contribución

de ≈ 12 % y ≈ 23 % respectivamente. Finalmente el calentamiento compton predomina en

el rango de temperaturas log10(T ) = 7, 1 (K) hasta log10(T ) = 9, 0 (K) con un porcentaje

de contribución ≈ 14 − 98 %. La figura 4.20 cita los porcentajes de los contribuyentes

de calentamiento en el sistema con composición qúımica de gas de abundancia solar y

polvo interestelar, los cuales son idénticos al sistema con composición qúımica de gas de

abundancia solar en el rango de temperaturas desde log10(T ) = 2, 0 (K) a log10(T ) = 2, 6

K por la ionización de O+3 y H+ con un porcentaje de contribución ≈ 19 % y ≈ 20−29 %.

A partir de log10(T ) = 2, 7 (K) el calentamiento por granos de polvo domina como agente
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Figura 4.17: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 6 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.18: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 6 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo inter-

estelar.
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principal con un porcentaje de contribución ≈ 31− 96 %.

El aumento del ángulo de incidencia resulta en un cambio de la luminosidad provenien-

te del disco de acreción (ver ecuación (3.12)) y su modificacioń evidencia una variación

notable de las tasas de calentamiento y enfriamiento. Las figuras 4.21 y 4.22 corres-

ponden a los sistemas con angulo de incidencia θ = π/2 rad y densidad de hidrógeno

log10(nH) = −2, 0 (cm−3) y log10(nH) = 1, 6 (cm−3) respectivamente. Si se les compara

con las tasas de calentamiento y enfriamiento en los paneles de la figura 4.1, las curvas de

estos sistemas se distancian por varios ordenes de magnitud con una misma tendencias.

Esta diferencia disminuye a medida que incrementa la densidad de hidrógeno como se

observa en las figuras ?? y ??. No obstante en la figura ??, correspondiente al sistema

con densidad de hidrógeno log10(nH) = 6 cm−3, la tasa de calentamiento del modelo II

presenta una tendencia distinta a temperaturas log10(T ) = 6, 8 (K) hasta log10(T ) = 9, 0

(K) a comparación de la figura 4.4 lo cual puede ser estudiado al interpretar los agen-

tes que participan en el calentamiento y cuyo análisis será incluido en la publicación del

presente trabajo. Adicionalmente las temperaturas de equilibrio, señaladas con una ĺınea

vertical en donde existe la intersección entre las tasas de calentamiento y enfriamiento de

un mismo modelo, también vaŕıan de acuerdo al ángulo incidente considerado tal como

se mostrará a continuación.

La figura 4.25 resume las temperaturas de equilibrio de la distribución espectral de

enerǵıa SED 1 y composiciones qúımicas definidas como modelo I y modelo II parametriza-

das por los diferentes angulos de incidencia tal como se expresa en la figura 3.3. Las curvas

correspondientes a la composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo intereste-

lar muestran una tendencia a aumentar desde densidades de hidrógeno log10(nH) = −2, 0

(cm−3) a log10(nH) = 3, 1 (cm−3) en el caso de la curva del sistema con ángulo incidente

θ = π/2 rad y log10(nH) = 3, 5 (cm−3) para el resto de los ángulos incidentes considera-

dos. A partir de alĺı disminuyen sus temperaturas de equilibrio hasta ser idénticos entre

si a partir de log10(nH) = 4, 8 (cm−3). En cambio las temperaturas de equilibrio dadas

por la composición qúımica de gas de abundancia solar alcanzan valores mayores que el

modelo II y se mantienen casi constantes desde densidades de hidrógeno log10(nH) = −2, 0

(cm−3) hasta log10(nH) = 2, 5 (cm−3), luego desde log10(nH) = 2, 6 (cm−3) decrecen hasta

log10(nH) = 9, 0 (cm−3) y se superponen entre ellas desde log10(nH) = 3, 6 (cm−3). A su

vez, se evidencia una similitud entre las temperaturas de equilibrio pertenecientes a todos

los ángulos de incidencia y composiciones qúımicas consideradas desde log10(nH) = 4, 9

(cm−3).
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Figura 4.19: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribu-

ción espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual

a log10(nH) = 6 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.20: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 1, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a 106

cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar.

El estudio de los cambios en los agentes de calentamiento y enfriamiento al variar el

ángulo incidente, y por lo tanto el campo de radiación del modelo del disco de acreción

considerado, es esencial para justificar las variaciones presentes en las curvas de calenta-

miento y enfriamiento. Un primer acercamiento seŕıa en que a densidades de hidrógeno

suficientemente bajas los procesos como el enfriamiento por expansión o el calentamien-

to compton tendrán una contribución menor debido a la diferencia de enerǵıa incidente

y que inducirá una densidad electrónica menor, lo que se traduce en presiones térmicas

más bajas y posibilidades de interacción fotón-electrón más reducidas, en consecuencia

la magnitud de las tasas de enfriamiento y calentamiento de estos sistemas disminuiŕıan

varios ordenes de magnitud. Estos procesos en los sistemas con ángulo incidente θ = 0 rad
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Figura 4.21: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = π/2 rad, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y

composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto

una densidad de hidrógeno igual a log10(nH) = −2 cm−3.
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Figura 4.22: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = π/2 rad, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y

composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto

una densidad de hidrógeno igual a log10(nH) = 1, 6 cm−3.
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Figura 4.23: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = π/2 rad, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y

composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto

una densidad de hidrógeno igual a log10(nH) = 4 cm−3.
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Figura 4.24: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = π/2 rad, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y

composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto

una densidad de hidrógeno igual a log10(nH) = 6 cm−3.
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Figura 4.25: Temperaturas de equilibrio en función de la densidad de hidrógeno correspon-

diente a la distribución espectral de enerǵıa SED 1 y parametrizadas por las composiciones

qúımicas de gas de abundancia solar (modelo I) y abundancia de gas solar y polvo in-

terestelar (modelo II) y ángulo de incidencia el cual vaŕıa según se muestra en la figura

3.3.
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se ven sustituidos por otros como la recombinación, ionización o radiación de frenado al

aumentar la densidad de hidrógeno, tal que estos mecanismos también pudieran contribuir

como agentes principales en los sistemas con ángulos incidentes mayores de manera que

contribuciones menores de radiación pudieran ser sopesados por densidades de hidrógeno

altas.

4.2.2. Distribución espectral de enerǵıa SED 2

Las tasas de calentamiento y enfriamiento de la distribución espectral de enerǵıa SED

2 se muestran en las figuras 4.26, 4.27, 4.28 y 4.29 parametrizadas por valores de den-

sidad log10(nH) = −2, 0 (cm−3), log10(nH) = 1, 6 (cm−3), log10(nH) = 4, 0 (cm−3) y

log10(nH) = 6, 0 (cm−3) respectivamente con ángulo incidente θ = 0 rad y evaluando dos

composiciones qúımicas, gas con abundancia solar y gas con abundancia solar y polvo

interestelar. De igual forma que en la distribución espectral de enerǵıa SED 1, el aumento

de la densidad refleja un incremento de las tasas de calentamiento y enfriamiento también.

En las figuras 4.30 y 4.31 se muestran los porcentajes de contribución de los agentes

de enfriamiento para los sistema con densidad de hidrógeno log10(nH) = −2, 0 (cm−3),

ángulo incidente θ = 0 rad y composiciones qúımicas, modelo I y modelo II respectiva-

mente. En estos sistemas se obtienen los mismos agentes principales que en la distribución

espectral de enerǵıa SED 1. El enfriamiento por expansión tiene un porcentaje de contri-

bución ≈ 68 % en el modelo I y ≈ 99 % en el modelo II en todo el rango de temperaturas

considerado, de esta forma se afirma la participación de la expansión como agente de

enfriamiento permanente producto de su añadición a través del comando WIND el cual

genera un aporte principal mientras que el valor de la densidad de hidrógeno sea tal que

otros procesos radiativos no sean suficientemente frecuentes para hacer una contribución

significativa.

En las figura 4.32 y 4.33 se encuentran los porcentajes de contribución de los agen-

tes de calentamiento para los sistemas correspondientes a las 4.30 y 4.31. La figura 4.32

muestra los agentes de calentamiento para el modelo I en donde el calentamiento com-

pton predomina en todo el intervalo de temperaturas considerado con un procentaje de

contribución ≈ 100 %, mientras que en el sistema compuesto por gas de abundancia solar

y polvo interestelar el foto calentamiento en granos de polvo es el agente principal desde

temperaturas log10(T ) = 2, 0 (K) hasta log10(T ) = 3, 6 (K) con un porcentaje de con-

tribución ≈ 50 − 75 % y luego el calentamiento compton domina con un porcentaje de

contribución ≈ 51 − 93 % a partir de log10(T ) = 3, 7 (K) a log10(T ) = 9, 0 (K). Al igual
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Figura 4.26: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 2, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = 0 rad, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y com-

posición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto una

densidad de hidrógeno igual a log10(nH) = −2, 0 cm−3.
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Figura 4.27: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 2, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = 0 rad, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y com-

posición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto una

densidad de hidrógeno igual a log10(nH) = 1, 6 cm−3.
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Figura 4.28: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = 0 rad, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y com-

posición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto una

densidad de hidrógeno igual a log10(nH) = 4 cm−3.
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Figura 4.29: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = 0 rad, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y com-

posición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto una

densidad de hidrógeno igual a 106 cm−3.
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Figura 4.30: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = −2, 0 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.



4.2 Resultados del cómputo numérico 99

Figura 4.31: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual

a log10(nH) = −2, 0 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo

interestelar.
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que en la distribución espectral de enerǵıa SED 1, el aporte hecho por el efecto compton

domina respecto a otros procesos debido a la baja densidad de hidrógeno considerada por

lo que las contribuciones a través del calentamiento fotoeléctrico o ionización de especies

no son suficientemente frecuentes para participar notoriamente.

En la figura 4.33 se aprecian los mismos porcentajes de contribución de los agentes de

calentamiento que en el sistema de igual caracteŕısticas y distribución espectral de enerǵıa

SED 1 (ver panel inferior de la figura 4.6) sin embargo estos actúan en distintos intervalos

de temperaturas. La explicación se resume en la presencia de fotones UV y alta enerǵıa

[6], part́ıculas que estimulan la emisión fotoeléctrica desde los granos de polvo, y cuyo

proceso es dominante respecto a otros mecanismos de calentamiento como la ionización

de átomos de elementos pesados e iones con potencial de ionización menor a 13,6 eV [48].

A medida que la frecuencia de los fotones incidentes sobre el grano de polvo sea mayor,

éste se cargará producto de la eyección de electrones hasta que el grano acaba con una

carga significativa que imposibilita el seguir eyectando [49].

En las figura 4.34 y 4.35 se muestran los porcentajes de contribución de los agentes de

enfriamiento para el sistema con densidad de hidrógeno log10(nH) = 1, 6 (cm−3), ángulo

incidente θ = 0 rad y modelo I y II respectivamente. Los agentes principales de enfria-

miento en el sistema con composición qúımica de gas de abundancia solar es la expansión

en los rangos de temperaturas log10(T ) = 2, 0 (K) a log10(T ) = 2, 4 K con un porcentaje de

contribución ≈ 29−38 % y log10(T ) = 2, 9 (K) hasta log10(T ) = 9, 0 (K) con un porcentaje

de contribución ≈ 33−68 %. El segundo agente principal es la recombinación por colisión

de hidrógeno en el intervalo restante de temperatura con un porcentaje de contribución

31− 33 %, mientras que el agente principal de enfriamiento del modelo II es la expansión

con un porcentaje de contribución 96−99 % en todo el rango de temperaturas considerado.

Las figuras 4.36 y 4.37 muestran los porcentajes de contribución de los agentes de calen-

tamiento de los sistemas de las figuras 4.34 y 4.35. En el modelo I la ionización de metales

pesados, Fe+23 − Fe+24, es el agente principal de calentamiento desde log10(T ) = 2, 0

(K) a log10(T ) = 3, 0 (K) con un porcentaje de contribución 13 − 18 % seguido por el

calentamiento compton con un porcentaje de contribución ≈ 15 − 100 % en el intervalo

de temperaturas log10(T ) = 3, 1 (K) hasta log10(T ) = 9, 0 (K). En cambio en el modelo II

el foto calentamiento de granos de polvo es el agente principal de calentamiento en todo

rango de temperaturas consideradas con un porcentaje de contribución 82− 97 %.
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Figura 4.32: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = −2, 0 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.33: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual

a log10(nH) = −2, 0 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo

interestelar.
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Figura 4.34: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 1, 6 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.35: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual

a log10(nH) = 1, 6 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo

interestelar.
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Figura 4.36: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 1, 6 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.37: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual

a log10(nH) = 1, 6 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo

interestelar.
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La expansión es un mecanismo de enfriamiento el cual resulta más eficiente mientras

la presión térmica aumente, por lo que tiene sentido que su contribución sea superior en

el modelo II de las figuras 4.31 y 4.35 en donde sus tasas de calentamiento son mayores

a comparación de las curvas correspondientes al modelo I (ver figura 4.26 y 4.27) tal co-

mo ocurre en la distribución espectral de enerǵıa SED 1. Adicionalmente, al ser este un

proceso permanente en los cálculos por su integración en el comando WIND, su aporte

estará presente hasta que otros procesos de enfriamiento lo superen. Un caso de ello es la

recombinación por colisión de hidrógeno el cual es un agente de enfriamiento secundario

en el sistema 4.34 ya que sistemas con estos valores de densidad de hidrógeno la frecuencia

de procesos como ionización y colisión de especies es baja. Sin embargo, al modificar la

distribución espectral de enerǵıa SED 1 a SED 2 la recombinación tiene lugar y puede

contribuir como agente principal en el rango de temperaturas anteriormente mencionado

lo cual se justifica por la presencia de fotones UV y alta enerǵıa [6] que aumentan la posi-

bilidad de ionizar especies atómicas y en consecuencia incrementar la densidad electrónica

del sistema. Esto afirma una sensibilidad de los procesos de colisión respecto a los cam-

pos de radiación ionizantes considerados además de su dependencia de la densidad de

hidrógeno presente.

Los porcentajes de contribución de los agentes de enfriamiento en las figuras 4.38 y

4.39 pertenecen al sistema de densidad de hidrógeno log10(nH) = 4 cm−3, ángulo incidente

θ = 0 rad y modelo I y II como composición qúımica. El comportamiento de los agentes

de enfriamiento se asemeja al apreciado en el mismo sistema con distribución espectral

de enerǵıa SED 1, tal que para el modelo I la recombinación por colisión de hidrógeno

es agente principal de enfriamiento desde log10(T ) = 2, 0 K a log10(T ) = 3, 6 K con un

porcentaje de contribución ≈ 53 − 30 %, seguido por la radiación de frenado a partir de

log10(T ) = 3, 6 K hasta log10(T ) = 7, 2 K con un porcentaje de contribución ≈ 29− 42 %

y finalmente el enfriamiento por expansión desde log10(T ) = 7, 3 K hasta log10(T ) = 9, 0

K con un porcentaje de contribución ≈ 40− 63 %. De la misma forma en el modelo II se

tienen como agentes principales de enfriamiento la recombinación de granos de polvo en

los intervalos de temperatura 2, 0 ≤ log10(T ) ≤ 3, 2 K con un porcentaje de contribución

≈ 40−46 % y 7, 6 ≤ log10(T ) ≤ 9, 0 K con un porcentaje de contribución ≈ 52−84 % jun-

to al enfriamiento por expansión desde temperaturas log10(T ) = 3, 3 K a log10(T ) = 7, 5

K con un porcentaje de contribución 41− 81 %.

En las figuras 4.40 y 4.41 se muestran los porcentajes de contribución realizados por

los agentes de calentamiento de los sistema 4.38 y 4.39. El sistema con gas de abundan-
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Figura 4.38: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 4 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.39: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 4 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo inter-

estelar.
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cia solar tiene distintos agentes principales, la ionización de O+5 con un porcentaje de

contribución ≈ 15 − 25 % desde log10(T ) = 2, 0 K a log10(T ) = 2, 2 K, luego Unresolved

Transition Array, UTA con un porcentaje de contribución 12 − 17 % en el intervalo de

temperaturas 2, 3 ≤ log10(T ) ≤ 3, 8 K. Posteriormente la ionización de metales pesados

como Fe+19, Fe+20, Fe+21, Fe+23 y O+8 pasan a ser agentes de calentamiento principal

con porcentajes de contribución ≈ 13− 17 % desde log10(T ) = 3, 9 K a log10(T ) = 6, 7 K

hasta que el calentamiento compton es agente principal con un porcentaje de contribu-

ción 16− 97 % en el intervalo 6, 8 ≤ log10(T ) ≤ 9, 0 K. El sistema con gas de abundancia

solar acompañado por polvo interestelar tiene como agentes de calentamiento la ioniza-

ción de O+5 con un porcentaje de contribución ≈ 19 − 20 % desde log10(T ) = 2, 0 K a

log10(T ) = 2, 1 K, luego el foto calentamiento por granos de polvo es dominante en el resto

del rango de temperaturas considerado con un porcentaje de contribución ≈ 22− 97 %.

Esta semejanza de los agentes de calentamiento y enfriamiento entre los sistemas con

ángulos incidentes y densidades de hidrógeno iguales y distintos distribuciones espectra-

les de enerǵıa continua en el sistema mostrado en las figuras 4.38, 4.39, 4.40 y 4.41. Los

porcentajes de contribución de los agentes de enfriamiento para el sistema de densidad

de hidrógeno nH = 106,0 cm−3 se muestran en panel superior de la figura 4.34, la recom-

binación por colisión de hidrógeno es el agente principal en el intervalo de temperaturas

102,0 ≤ T ≤ 104,2 K con un porcentaje de contribución ≈ 20 − 72 %, luego la emisión de

distintos elementos en varios estados de ionización O+6, O+5, Fe+7, Fe+8, Fe+9, Fe+10,

Fe+13, Fe+15, Fe+16, Ne+6 desde T ∼ 104,3 K hasta T ∼ 106,5 K con un porcentaje de

contribución ≈ 11 − 32 % y finalmente la radiación de frenado en el intervalo de tempe-

raturas 106,6 ≤ T ≤ 109,0 K con un porcentaje de contribución ≈ 20− 84 %.

Los agentes de enfriamiento del modelo II en el sistema de densidad log10(nH) = 6, 0

cm−3 se encuentran en la figura 4.43. El principal agente de enfriamiento desde log10(T ) =

2, 0 K hasta log10(T ) = 2, 5 K es la recombinación por colisión de hidrógeno con un por-

centaje de contribución ≈ 41−46 %, luego el enfriamiento por recombinación ion-electrón

en los granos de polvo participa en dos intervalos de temperatura 2, 6 ≤ log10(T ) ≤ 4, 4

K con un porcentaje de contribución ≈ 30 − 44 % y 5, 4 ≤ log10(T ) ≤ 9, 0 K con un

porcentaje de contribución ≈ 15 − 100 %. Finalmente la emisión por O+6 y O+5 es el

agente principal de enfriamiento faltante para el rango de temperaturas restantes con un

porcentaje de contribución 16− 31 %.

En el la figura 4.44 se muestran los porcentajes de contribución de los agentes de calen-
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Figura 4.40: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 4 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.41: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 4 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar.
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Figura 4.42: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 6, 0 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.43: Porcentaje de contribución en el enfriamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual

a log10(nH) = 6, 0 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo

interestelar.
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tamiento en el sistema nH = 106,0 cm−3, ángulo incidente θ = 0 y modelo I los cuales son la

ionización de distintos elementos como O+3, H+, Fe+8, Fe+9, Fe+17, Fe+18, Fe+19, Fe+21,

Fe+23 en los intervalos de temperatura 2, 0 ≤ log10(T ) ≤ 5, 0 K y 5, 6 ≤ log10(T ) ≤ 7, 3 K

con porcentajes de contribución ≈ 12−44 %. También participa como agente principal de

calentamiento Unresolved Transition Array, UTA desde log10(T ) = 5, 1 K a log10(T ) = 5, 5

K con un porcentaje de contribución ≈ 11− 12 % y el calentamiento compton domina a

partir de log10(T ) = 7, 4 K hasta log10(T ) = 9, 0 K. Por otro lado en el modelo II, en la

figura 4.45 se presentan los porcentajes de contribución sus agentes de calentamiento y se

resumen en la ionización de O+3 en log10(T ) = 2, 0 K con un porcentaje de contribución

≈ 20 % y H+ desde log10(T ) = 2, 1 K a log10(T ) = 2, 6 K con un porcentaje de contribu-

ción ≈ 20 − 29 %. Luego el foto calentamiento en granos de polvo es el agente principal

con un porcentaje de contribución ≈ 32− 96 % en el intervalo de temperatura restante.

Las similitudes encontradas en el comportamiento de los agentes de enfriamiento y

calentamiento de los sistemas con ángulo incidente idéntico, densidades de hidrógeno su-

ficientemente altas y composición qúımica igual pero distribuciones espectrales de enerǵıa

distintas implican una reducción de las diferencias entre sus tasas de calentamiento y

enfriamiento tal como se muestran en las figuras 4.2 y 4.27, lo que extiende a su vez el

análisis realizado para los agentes de enfriamiento y calentamiento de las distribuciones

espectrales de enerǵıa SED 1 a los sistemas de distribución espectral SED 2 en estos

valores de densidad de hidrógeno. Igualmente, las tasas de calentamiento y enfriamiento

presentan una sensibilidad en la modificación de su distribución espectral de enerǵıa en

sistemas con densidad de hidrógeno baja lo cual se espera ya que estos procesos depen-

den principalmente de los mecanismos de ionización y estos a su vez por los campos de

radiación incidente.

Igualmente en la distribución espectral de enerǵıa SED 2, las curvas mostradas en

los paneles de las figuras 4.46 y 4.47 correspondientes a los sistemas con densidad de

hidrógeno log10(nH) = 2, 0 cm−3 y log10(nH) = 1, 6 cm−3 con ángulo incidente θ = π/2

rad difieren por varios ordenes de magnitud a los sistemas con densidades de hidrógeno

iguales pero ángulo incidente θ = 0 mostrados en las figuras 4.26 y 4.27 tal como sucede

en la distribución espectral de enerǵıa SED 1. Adicionalmente esta diferencia en magnitud

disminuye al aumentar la densidad de hidrógeno como se aprecia al comparar las curvas

de enfriamiento y calentamiento de la figuras 4.48 con 4.28 y 4.49 y 4.29.

En la figura 4.50 se muestran las temperaturas de equilibrio de los sistemas con las
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Figura 4.44: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0 rad, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 6, 0 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar.
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Figura 4.45: Porcentaje de contribución en el calentamiento del sistema de distribución

espectral de enerǵıa SED 2, ángulo incidente θ = 0, densidad de hidrógeno igual a

log10(nH) = 6, 0 cm−3 y composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo in-

terestelar.
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Figura 4.46: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 2, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = π/2 rad, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y

composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto

una densidad de hidrógeno igual a log10(nH) = 2, 0 cm−3.
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Figura 4.47: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 2, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = π/2, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y com-

posición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto una

densidad de hidrógeno igual a log10(nH) = 1, 6 cm−3.
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Figura 4.48: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = π/2 rad, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y

composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto

una densidad de hidrógeno igual a log10(nH) = 4 cm−3.
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Figura 4.49: Tasas de calentamiento y enfriamiento en función de la temperatura corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa SED 1, pararametrizados por el ángulo

incidente θ = π/2 rad, composición qúımica de gas de abundancia solar (modelo I) y

composición qúımica de gas de abundancia solar y polvo interestelar (modelo II), junto

una densidad de hidrógeno igual a log10(nH) = 6 cm−3.
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densidades de hidrógeno, ángulos incidentes y composiciones qúımicas tratadas en este

trabajo para la distribución espectral de enerǵıa SED 2. La tendencia de la temperatu-

ra de equilibrio en los sistemas con composición qúımica de gas de abundancia solar y

polvo interestelar es aumentar desde log10(nH) = 2, 0 cm−3 hasta un máximo ubicado en

log10(nH) = 2, 0 cm−3 en el sistema con ángulo incidente θ = π/2 rad y log10(nH) = 3, 5

cm−3 en el caso de los sistemas de ángulos incidentes calculados restantes. A partir de

log10(nH) = 3, 6 las temperaturas de equilibrio del modelo II disminuyen, luego difie-

ren en menos de un orden de magnitud para todos los ángulos de incidencia a partir

log10(nH) = 4, 8 cm−3. Por otro lado, las temperaturas de equilibrio del modelo I se man-

tienen casi constantes en el intervalo de densidades de hidrógeno −2, 0 ≤ log10(nH) ≤ 1, 5.

Posteriormente en el sistema de ángulo incidente θ = π/2 rad se mantiene casi constante

la temperatura de equilibrio y disminuye a partir de log10(nH) = 3, 0 cm−3 mientras que

en los sistemas de ángulo incidente restantes aumenta la temperatura de equilibrio desde

log10(nH) = 1, 6 cm−3 y descienden desde log10(nH) = 3, 5 cm−3 hasta log10(nH) = 9, 0

cm−3 tal que las temperaturas de equilibrio de todos los ángulos incidentes y composicio-

nes qúımicas difieran menos de un orden de magnitud.

Esta dependencia de las tasas de enfriamiento y calentamiento respecto al ángulo

incidente θ, y por lo tanto sus temperaturas de equilibrio, en la distribución espectral de

enerǵıa SED 2 requiere el estudio de los agentes de enfriamiento y calentamiento para cada

sistema con ángulo incidente distinto, el cual será anexado en la publicación del presente

trabajo y de esta forma se relacionará el aporte relativo hecho por el campo de radiación

del disco de acreción y las componentes que lo acompañan según la distribución espectral

de enerǵıa estudiada a los mecanismos de enfriamiento y calentamiento calculados.
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Figura 4.50: Temperaturas de equilibrio en función de la densidad de hidrógeno corres-

pondientes a la distribución espectral de enerǵıa 2 y parametrizadas por las composiciones

qúımicas de gas de abundancia solar (modelo I) y abundancia de gas solar y polvo in-

terestelar (modelo II) y ángulo de incidencia el cual vaŕıa según se muestra en la figura

3.3.
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CONCLUSIONES

En este trabajo se calculó de forma numérica la tasa de calentamiento y enfriamien-

to radiativo para un modelo de núcleo activo de galaxia a través del uso del código

CLOUDY v.13.03 considerando dos distribuciones espectrales de enerǵıa descrito por

[6] y compuesto por un gas de abundancia solar [10] en presencia y ausencia de polvo

cósmico de tipo interestelar [29]. El modelo de núcleo activo construido se constituye por

un agujero negro supermasivo fiducial como objeto compacto central [4] y un disco de

acreción ópticamente grueso y geométricamente delgado [37] el cual reproduce el fluido

de acreción hacia el agujero negro y a su vez se incorporaron campos de radiación como el

del fondo cósmico y un fondo de radiación fotoionizante [40]. El cómputo de las funciones

numéricas en función de la temperatura contempló como parámetros las componentes de

las distribuciones espectrales de enerǵıa, la composición qúımica, la densidad de hidrógeno

y la distancia a la fuente, adicionalente el cálculo de las tasas de calentamiento y enfria-

miento se acompañó por los fenómenos microf́ısicos principales vinculados junto a sus

porcentajes de contribución.

La incorporación de polvo interestelar en la composición qúımica de los sistemas es-

tudiados generó cambios significativos en las funciones numéricas calculadas y observado

en ambas distribuciones espectrales de enerǵıa consideradas. En los ambientes astrof́ısicos

construidos de densidad de hidrógeno baja como nH = 10−2,0 cm−3 con distribuciones

espectrales de enerǵıa SED 1 y SED 2 e igual ángulo incidente se apreciaron tasas de

calentamiento y enfriamiento con tendencias similares al aumento de temperatura pero

con al menos un orden de magnitud de diferencia en el caso de las tasas de enfriamiento,

aumentando su brecha al disminuir el ángulo incidente.

El estudio del aumento de la densidad de hidrógeno en el sistema con nH = 101,6

cm−3 en ambos modelos de composición qúımica con distribuciones espectrales de enerǵıa

SED 1 y SED 2 e igual ángulo incidente mostró una diferencia notoria en las tasas de

calentamiento y enfriamiento de varios ordenes de magnitud en todo el rango de tempera-
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turas considerado. Esta distinción en ordenes de magnitud entre las funciones numéricas

de distintas composiciones qúımicas se mantiene solo a altas temperaturas T > 106,0 K

al incrementar la densidad de hidrógeno tal como se observa en los sistemas nH = 104,0

cm−3 y nH = 106,0 cm−3, lo que a su vez resulta en tasas de calentamiento y enfriamiento

más idénticas a mayores densidades de hidrógeno a temperaturas T < 106,0 K.

El análisis de las tasas de enfriamiento y calentamiento se sustentó en el cálculo de

los procesos microf́ısicos part́ıcipes. La implementación de la dinámica de fluidos corres-

pondientes a un disco de acreción en el modelo de núcleo activo de galaxia resulta en una

contribución permanente de enfriamiento por expansión en todas los sistemas calculados

y especialmente dominante a bajas densidades en los dos sistemas de composiciones con-

siderados, siendo mayor su aporte en el modelo con composición qúımica en presencia de

polvo interestelar consecuencia de una presión térmica mayor desencadenada por agentes

de calentamiento como el efecto compton, el cual es predominante a altas temperaturas

sobre otros procesos como la creación de pares ya que éste último suele ser ineficiente por

estar seguido de la aniquilación de las part́ıculas o la fotoionización producto de fotones de

enerǵıas mayores a 50 keV no participan considerablemente debido a la pequeña sección

eficaz de fotoionización; y también la emisión de electrónes desde los granos de polvo,

conocido este último proceso por su contribución dominante en nubes de gas difusas in-

terestelares [47].

La contribución en el enfriamiento realizada por la expansión decrece al aumentar la

densidad de hidrógeno. En los modelos con composición qúımica de gas de abundancia

solar su porcentaje de contribución disminuye consecuencia del aporte de otros procesos

radiativos dependientes de nH los cuales empiezan a tener lugar como la recombinación

por colisión, la emisión de ĺınea y la radiación de frenado. Esto se esperaba ya que eviden-

cia una sensibilidad en cuanto a la cantidad de materia y el campo de radiación presente

en función de la temperatura y por lo tanto un cambio en la densidad electrónica. En con-

secuencia el enfriamiento del sistema ya no estará conducido mayormente por la dinámica

del fluido producto del disco de acreción sino por la frecuencia de las interacciones entre

las part́ıculas de luz y la materia presente.

En el caso del modelo con gas de abundancia solar y polvo interestelar el enfriamien-

to por expansión compite con la recombinación ion-electrón en los granos de polvo como

agente principal a medida que aumenta la densidad de hidrógeno, siendo éste último quien

persiste como agente principal al incrementar nH y la temperatura tal como se esperaba
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por su eficiencia respecto a otros procesos [45]. Esto a su vez se relaciona con el efecto

fotoeléctrico en granos de polvo como agente principal de calentamiento dominante en casi

todo el rango de temperaturas en este modelo, lo que incrementa la densidad electróni-

ca en el ambiente y favoreciendo la interacción entre electrones y granos de polvo cargados.

Los procesos microf́ısicos part́ıcipes en el cálculo de la tasa de calentamiento y en-

friamiento del modelo de núcleo activo de galaxia con distribución espectral de enerǵıa

SED 1 se encuentraron también en el mismo sistema con distribución espectral de enerǵıa

SED 2. Algunas diferencias se presentaron como porcentajes de contribución diferentes

o intervalos de temperatura distintos en los que participan los agentes principales y ello

evidenció una sensibilidad respecto al campo de radiación introducido, esto se explica por

la incorporación de más part́ıculas de luz UV y alta enerǵıa en la SED 2 que se traduce en

mayor radiación de ionización incidente en los granos de polvo y átomos, haciendo posible

la emisión de más electrónes en los granos de polvo y la ionización de elementos pesados

como hierro, siendo éste último proceso relevante ya que las ĺıneas de hierro permiten la

detección de núcleos activos de galaxia [50].

La variación del ángulo incidente produjo un cambio significativo en las tasas de ca-

lentamiento y enfriamiento calculadas para todos los modelos de composición qúımica

considerados. Esta modificación implicó un aporte más débil de la componente de radia-

ción proveniente del disco geométricamente delgado y ópticamente grueso y que resultó

en funciones numéricas de al menos tres ordenes de magnitud menor a comparación de

las funciones numéricas del modelo con ángulo incidente θ = 0. La diferencia en ordenes

de magnitud disminuyó a medida que la densidad de hidrógeno aumenta, lo que podŕıa

indicar una posible independencia de los procesos de calentamiento y enfriamiento de

esta componente de campo de radiación mientras que el aporte de la radiación ionizante

esté presente y la densidad de hidrógeno sea suficiente como para que predominen ciertos

procesos.

A su vez, se muestran las temperaturas de equilibrio correspondientes a la temperatura

donde la tasa de calentamiento y enfriamiento se igualan. Estas curvas pertenecientes a

un mismo modelo de composición qúımica tuvieron una tendencia a una misma conducta

relativa entre śı a lo largo de todo el rango de densidades, mostrando que en el sistema

con composición qúımica de gas de abundancia solar acompañado por polvo interestelar

alcanza temperaturas de equilibrio menores que el sistema compuesto por gas de abun-

dancia solar. El estudio de los modelos con distintos ángulos de incidencia, sus procesos



part́ıcipes y su vinculación con las temperaturas de equilibrio se anexará en la publicación

del presente trabajo en donde se tratará la importancia de la componente de radiación

proveniente del disco de acreción, la relevancia de la componente que acompaña al disco

de acreción en la distribución espectral de enerǵıa y las consecuencias de agregar polvo

interestelar.

Una recomendación de ampliación de este trabajo seŕıa el uso complementario de

XSTAR [14] para la simulación del espectro foto ionizado del modelo de núcleo activo

construido y aśı comparar los datos numéricos con observaciones realizadas anexando un

análisis estad́ıstico al mismo. Adicionalmente, si los recursos tecnológicos lo permiten, la

reproducción de estos cálculos agregando la variación de los parámetros como la distancia

a la fuente R y la implementación de otros constituyentes en la composición qúımica como

moléculas.
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