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Resumen

El efecto lente gravitacional es una poderosa herramienta que permite estudiar la estructura inter-
na de los nudcleos activos de galaxias. Este proceso es posible de realizar debido a que estas fuentes
lejanas son magnificadas, accediendo a una resolucién angular que de otra manera no seria posible.

En esta tesis de magister, se estudiaron los siguientes objetos lentes gravitacionales: el sistema
cuadruple QS02237+0305 (cruz de Einstein) y el sistema doble SDSS1226-0006. El primero concita
gran interés debido a que la galaxia lente se encuentra a un corrimiento al rojo muy cercano. En el
segundo sistema se han realizado escasos estudios, los cuales estin relacionado con la distribucién de
materia de la galaxia lente, no habiéndose hecho estimaciones de los pardmetros del disco de acrecién
con anterioridad.

Mediante el estudio del espectro de cada imagen lentificada, se han analizado las lineas de emi-
sién y continuo bajo éstas, asi como también, se ha cuestionado la existencia de extincién en las
lineas de emisién del sistema QS0O2237+0305 obtenida en la literatura. Junto a este analisis, se ha
encontrado efecto microlente en la regién de las lineas anchas. Se ha confirmado la existencia de
efecto microlente cromético entre las imagenes de los sistemas, permitiendo modelar el disco de
acrecion con un perfil de temperatura (p). Dado a que existe una dependencia en la longitud de onda,
es posible parametrizarla, de modo que el tamafio del disco de acrecion se puede escribir siguiendo
una ley de potencia, mediante la relacion ry oc A?, donde p corresponde al perfil de temperatura. Se
han encontrado los tamafios de los discos medidos a A = 1026 A y los perfiles de temperatura, estos
son: ry = 26.875" \J0.3M/ M, dias-luz con p = 053 £0.14 y ry = 82753 \[M/M; dias-luz,
respectivamente. Estos resultados estdn en buen acuerdo con la literatura citada.
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Carpituro 1

Introduccion

El efecto lente gravitacional es un mecanismo poderoso y notable que le permite a los
astronomos observar objetos muy lejanos. En las siguientes secciones de este capitulo des-
cribiré la teoria relacionada con en esta tesis, asi como también un breve resumen de los
contenidos asociados a la estructura a los nucleos activos de galaxias. Finalmente presento

los objetivos de este trabajo.

1.1. Notas Historicas

Sobre la premisa de que la gravedad curva la trayectoria de los objetos, Isaac Newton se
pregunto si los rayos de luz también serian desviados por un campo gravitacional. Cien afios
tuvieron que transcurrir para que el astronomo Johann von Soldner (von Soldner, |1804) to-
me las ideas de Newton para medir la desviacién de un rayo de luz proveniente de un cuerpo
lejano, y que en su camino hacia la Tierra, pase muy cerca de la superficie del Sol. Segun lo
estimado por von Soldner, esta desviacion seria 0.875”. Sin embargo, esta prediccion no era
correcta. En el siglo XX la teoria de la relatividad de Einstein (Einstein, [1905), predijo que la
trayectoria de un rayo de luz proveniente de un objeto lejano se desviaria al pasar muy cerca
de un objeto masivo, dado que estos deforman el espacio-tiempo. Si este objeto tenia del

orden de 1 Mg, la desviacion seria de 1.745”. El astronomo Arthur Eddington, quiso com-
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probar si esto era cierto, por lo que concurrié al famoso eclipse solar de 1919 (Eddington,
1919) para tomar fotografias del eclipse y las estrellas circundantes. Al comparar la posicion
de las estrellas con y sin el Sol, Eddington concluy6 que la desviacion de los rayos luminosos
era la predicha por Einstein.

En el afio 1937, Fritz Zwicky sugirié que una galaxia localizada entre un objeto mds
distante y la Tierra podria enfocar la luz del objeto (Zwicky, |1937), por lo que seria visible
gracias al campo gravitacional de la galaxia, concluyendo que un objeto demasiado tenue se
haria visible. En este caso, los rayos de luz serian desviados por la galaxia, ddndole la idea
a Zwicky para desarrollar un método de busqueda de lentes gravitacionales: buscar objetos
idénticos. En la siguiente década, el astronomo Carl Seyfert obtiene espectros de 6 nebulo-
sas (galaxias) (Seyfert, [1943), las cuales contenian lineas de emision anchas y estrechas, con
irregularidades en sus alas. Mds tarde, en 1959 Lodewijk Woltjer argument6 que el nicleo
de las galaxias Seyfert no puede ser mas grande que r < 100 pc (Woltjer, 1959), debido a
que parecen objetos puntuales en las imagenes Opticas. Esa misma década, y con el avance
de la radioastronomia, una serie de objetos fueron identificados como fuentes de radio, lla-
mados quasi-stellar object (QSO). Estos fueron registrados en los catdlogos de radio 3C y
3CR (Edge et al.||[1959; Bennett|1962). En 1963 Matthews y Sandage (Matthews & Sanda-
gel 1963) mostraron que 3C48 es una fuente puntual con un espectro ptico muy complejo.
Mas tarde, Maarten Schmidt (Schmidt, |1963) logré medir el redshift de la fuente de radio
3C237 (z = 0.158), identificando la serie de Balmer desplazada hacia el rojo. Volviendo
a lo planteado por Zwicky, la teoria de las lentes gravitacionales fue desarrollada de forma
independiente por Klimov, Liebes y Refsdal entre 1963 y 1966, el primero estudio el efec-
to producido entre galaxias (Klimov, |1963), mientras que Liebes estudi6 la posibilidad de
que estrellas en nuestra galaxia actien como lentes (Liebes, |1964). Por otra parte, Refsdal
calcul el tiempo de retardo entre dos imagenes de una fuente, también indicé que seria una
buena herramienta para testear el parametro de Hubble (Hubblel 1929) Hy (Refsdal, 1964b.a,
1966b.a). Estos autores indicaron que los cudsares serian objetos ideales para ser estudiados
a partir del efecto lente gravitacional. No fue hasta 1979 que se descubri6 el primer sistema
doble: Q0957+561, observado por Dennis Walsh, Bob Carswell, y Ray Weymann (Walsh
et al.,|1979). Sus imagenes se encontraban separadas 6”, con el mismo redshifty espectro.
En 1980, fue descubierto el primer sistema cuddruple: PG1115+080 por Young et al.|(1981).
Siete afios mas tarde apareceria el primer sistema lente gravitacional que muestra un ani-

llo de Einstein: MG1131+0456, descubierto por Hewitt et al. (1988]). Un afio mas tarde, se
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reportaria el primer evento asociado a efecto microlente en QS0O2237+0305, detectado por
Irwin et al.| (1989), en donde objetos compactos de la galaxia lente producen alteraciones en

el flujo en las imagenes del cudsar.

1.2. Lente Gravitacional

Se conoce con este nombre al fendmeno resultante de la deflexion de la radiacion electro-
magnética proveniente de un objeto lejano, que atraviesa un campo gravitacional producido
por un objeto masivo que se interpone en su camino (conocido como lente). Las lentes gra-
vitacionales se han convertido en una herramienta muy importante para estudiar galaxias y
cumulos de galaxias, su distribucion de materia oscura (Kaiser & Squires, |1993)), estimar
la masa de agujeros negros super masivos (Super Massive Black Hole, SMBH, (Peng et al.,
2006; Assef et al., 20115 |Sluse et al.,[2012)), asi como restringir la constante de Hubble (Hub-
ble, 1929). Este ultimo pardmetro describe una proporcion entre la distancia y el corrimiento
al rojo (z) de los objetos del Universo.

Para fuentes muy lejanas (z > 1), las lentes gravitacionales actian como telescopios cos-
mologicos. Una galaxia actuando como lente puede producir multiples imagenes de la fuente
(ver seccion [1.2.6)), esto se conoce como efecto lente gravitacional fuerte. Las fuentes son
principalmente nucleos activos de galaxias (Active Galactic Nuclei, AGN). Dado que las
fuentes son puntuales, luminosas y lejanas, el efecto lente gravitacional permitird observar
una fuente magnificada, esto quiere decir que, aumentara el brillo observado y su resolucion

espacial (ver seccion|1.2.5).

1.2.1. Angulo de Deflexion

Segun la Teoria General de la Relatividad (Einstein, [1905)), un rayo de luz es deflectado
por la presencia de un campo gravitacional producido por un objeto masivo, con una trayec-
toria que sigue las geodésicas. Estas lineas corresponden a la minima distancia que existe
entre dos puntos en el espacio tiempo (Einstein, [1916). Por lo tanto, el dngulo de deflexion

de un rayo de luz se define como:
AGM

c2¢’

a=

(1.1)
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donde G es la constante de gravitacion universal de Newton, M es la masa del deflector, &
es el vector pardmetro de impacto en el plano de la lente (ver figura|l.l)) y corresponde a la
separacion de un rayo de luz con respecto al centro del eje Optico. En el caso particular de
que un deflector con M = Mg, ¢ = Rg, y usando la ecuacién se obtiene que el angulo

de deflexion corresponde a @ = 1.74” en las proximidades del Sol.

1.2.2. Geometria y Ecuacion de la Lente.

Para describir el efecto lente se asumird como hipdtesis que trabajamos con una lente
delgada y axialmente simétrica con respecto a la linea de vision; esto quiere decir que su
distribucion de materia no se extiende mas alla de las dimensiones de todo el sistema y con
centro sobre el eje Optico. Asi, es posible aproximar la trayectoria de la luz desde el ob-
servador hasta la lente, y desde la lente hasta la fuente, empleando el uso de lineas rectas,
encerrando un dngulo de deflexién, tal como se muestra en la figura[I.1] La galaxia lente se
ubica en un plano de la lente en el cual se produce una deflexion. Los rayos de luz provenien-
tes de una fuente lejana S, ubicada a una distancia Dg, son desviados por la lente, situada
a una distancia Dy. Las distancias son con respecto a un observador y corresponden a las
distancias didmetro angular de dichos planos.

Siguiendo Schneider et al.[2006, 1a ecuacion de la lente relaciona &, que describe la mag-
nitud y direccion de la deflexion, B, la verdadera posicion angular de la fuente en el plano de
la fuente, con la proyeccion de las imdgenes observadas (S 1 y S en el caso de dos imadgenes)
en las posiciones 0y y 6,. Para pasar de coordenadas lineales (17, £) a coordenadas angulares

(B, @) se utiliza:

_

B=1po (1.2)
_ ¢

6=1- (1.3)

Relacionando estas magnitudes, con respecto a la posicion de la fuente (S) y de la imagen

(S1), se puede escribir:

0Ds = BDs +aDys. (1.4)

Definiendo como dngulo de deflexion reducido, @(0) = &Dys / Ds, se obtiene:
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DLs DL

Figura 1.1: Geometria del efecto lente gravitacional. Se localiza al observador, la lente y la fuente
en planos perpendiculares al eje dptico, el cual conecta al observador con el centro de la lente (linea
segmentada negra). El origen de cada sistema de coordenadas es obtenido mediante la interseccién de
cada plano perpendicular con el eje 6ptico. Se asume que la desviacion de un rayo de luz proveniente
de una fuente situada en 5 en el plano de la fuente se producird en el plano lente debido a la presencia
de un objeto masivo de masa M (lente), formando un dngulo @ y proyectando una imagen de la fuente
en S;. En el caso que el observador vea dos imdgenes de la fuente se tendrd S; y S, medidas con

angulos 6; y 6,, respectivamente.
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B=0-a(8), (1.5)

la que se conoce como ecuacion de la lente. Esta ecuacion describe un mapeo desde la lente
al plano de la fuente para cualquier distribucién de masa, en donde el dngulo de deflexion
@(0) depende de la distribucién de masa del deflector. Por otra parte, ecuacién no es

invertible y requiere de un tratamiento numérico para distribuciones de materia genéricas.

Para obtener las distancias didmetro angular se utiliza la funcién E(z) (Hogg, 1999), que

estd descrita en términos de los pardmetros cosmolégicos (), () y QA tal que:

E(z) = \/Qm(1+z)3+0k(1+z)2+QA, (1.6)

y, de acuerdo al modelo ACDM (A Cold Dark Matter por sus siglas en inglés), (), = 0.7, ()
~ 0y QA ~ 0.3 son los pardmetros de densidad de materia, de curvatura y de energia oscura
respectivamente. A su vez estos parametros de densidad se definen como la razén entre la
densidad actual del Universo p con la densidad crl’ticaﬂ Po»Y Dy = ¢/Hp = 3000h~! Mpc.

La distancia comdvil de un objeto cuyo corrimiento al rojo es z se define como:

Z dZ/
Dc=D — (1.7)
¢ =Dy fo o

mientras que la distancia comovil entre dos objetos situados a z; y zz (con zp > z7) estd

determinada por la ecuacién didmetro angular:

D2 D2

donde D), corresponde a la distancia comovil transversal, que es equivalente a la distancia

(1.8)

comovil D¢ en el caso en que ()= 0. Entonces, la distancia didametro angular para dos

objetos es:

. (1.9)

- C
Dpip = HollTa)

fZZ dZZ _fZI dzl
0 VOu(14+22)3+0s Jo VO.(1+21)3+Q4p

Los resultados obtenidos por la misiéon Planck (Aghanim et al., [2020) al estudiar las

anisotropias de la radiacién de fondo césmico (CMB por sus siglas en inglés), tanto en la

ICorresponde al valor en el que la geometria del espacio es plana.
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temperatura como en la polarizacion del campo de radiacidon, concluyen que los valores
de parametros cosmoldgicos son (),= 0.315+0.007, Qo= 0.685+0.007 y Hp= 67.4+0.5

km/s/Mpc, los cuales fueron utilizados para esta tesis.

1.2.3. Ecuacion de la Lente Para Distintas Distribucio-

nes de Masa

En el caso que la distribucién de masa de la galaxia lente sea extensa, es necesario realizar
algunas modificaciones. Si el campo gravitatorio ¢ es débil, ¢/c? < 1, se puede linealizar y

el angulo de deflexion puede expresarse como:

&=y . (1.10)
i
Por lo tanto, la ecuacién expresada en términos de la posicién proyectada &; de los

elementos de masa m; es:

. Z4(;M E-&

C? e &l (110

i
Si la distribucion es continua y subdividiendo en elementos de masa del tipo dm =

Y.(£)d?¢; donde X.(€) describe la densidad superficial de masa en la posicién dada por € que

se obtiene al proyectar la densidad de masa tridimensional en el plano de la lente, se obtiene:

4G §-¢&i
C? w2 |6 - &il?
donde la integral se hace en la extension bidimensional de la lente. La ecuacion|l.5|puede ser

Y.(¢)d%, (1.12)

a=

reescrita usando las ecuaciones|[I.11]y [I.12]en su forma adimensional definiendo las escalas
&o en el plano de la lente y su correspondiente 9 = & Ds /Dy, en el plano de la fuente. Se
definen los vectores adimensionados x = £/& y y = 11/mp tal que la ecuacién[I.5]se puede
escribir como:

y=x-a(x), (1.13)

también llamada ecuacion de trazado de rayos. Por lo tanto, el dngulo de deflexion escalado

se puede escribir como:
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1 X — x’ , 2 DLDLS
=—- | — >y = 7 , 1.14

se define la densidad superficial de masa adimensionada k (también llamada convergencia),

de modo que:

k(x) = E(éox)/Zer, (1.15)
donde ., es la densidad superficial de masa critica tal que:
2Dy

47TGDLDLS ’

que sélo depende de las distancias didmetro angular Dy y Dg. Si X > X, (es decir, k > 1)

S, — (1.16)

significa que en algun lugar de la lente existe posicion para la fuente que produce multiples
imagenes (régimen lente gravitacional fuerte), mientras que si k < 1 no formard imagenes
multiples (régimen lente gravitacional débil). Sobre este ultimo criterio, la distribucion de
masa de la lente inducird distorsiones sobre la luz emitida de la fuente a lo largo del camino

de vision.

1.2.4. Potencial de Deflexion

Es posible definir el 4ngulo de deflexién como el gradiente del potencial de deflexién con

respecto a x, de modo que:

a(x) = Vy, (1.17)

con:
¥ (x) zlf k(x)In|x — x| d*x, (1.18)
R2

T

potencial logaritmico con masa superficial adimensionada «(x). Por lo tanto, la ecuacién

queda como:

y=x-y(x)=V sz —w(x)], (1.19)

la cual también puede ser expresada en términos de una funcidn escalar como:
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/
//7

Figura 1.2: Propiedades de la lente gravitacional. Los rayos de luz son deflectados diferencialmente,
cambiando la seccidn transversal de un objeto extendido (Ay), por lo que el angulo sélido que sub-
tiende la fuente (visto por el observador) es modificado por la lente gravitacional obteniéndose (Ay).

Créditos imagen: Schneider et al.| (1992).

1

b(x.y) = 3 (x=y)* =y (x). (120)

Con este ultimo resultado, es posible escribir la ecuacion de la lente en funcién del potencial
escalar, cumpliéndose Vé(x,y) = 0 (formulacién de Fermat). La ecuacién de la lente en

términos de la formulacién de Fermat permite el célculo del retraso temporal (time delayEb.

1.2.5. Magnificacion y Distorsiones de Imagenes

El efecto lente gravitacional afecta tanto al tamafio como al flujo de la fuente observada.
Esto se conoce como magnificacion. El drea de la seccidn transversal de un haz de luz es
afectado diferencialmente y al ser desviado se distorsiona (ver figura[I.2).

De acuerdo con el teorema de Liouville, la deflexion de la luz no absorbe ni emite fotones,
tampoco altera su frecuencia, por lo que el efecto lente conserva el brillo superficial de la

fuente. El flujo de una fuente se define como el producto del brillo superficial y su angulo

2Tiempo que tarda un fotén para llegar al observador a lo largo de cada camino producido por el efecto

lente gravitacional.
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s6lido, y sobre los efectos de la deflexion de la luz este dltimo cambia, y por ende, se observan
cambios en el flujo. Sea w y w; los dngulos sélidos de la fuente con presencia y sin presencia
de la lente, respectivamente y S y S¢ los flujos de la fuente, observado y afectado por la

lente, respectivamente. Se define la magnificacion u como la razén entre:

U= — = (1.21)

la cual describe el cambio de flujo que es causado por la magnificacién (aumento o disminu-
cién) sobre la imagen de una fuente (ver figura|[I.2)). En el plano de la lente la distribucién
de brillo superficial observada I(6) es igual a la distribucién de brillo superficial en el plano

de 1a fuente I*[(B(8)], por lo tanto:

1(6) = 1)[B(6)). (1.22)

La relacion entre la posicion de la fuente (B8) y las posiciones de las imédgenes (6) puede
ser linealizada localmente, por lo que la distorsion de las imagenes puede ser descrita por la

matriz Jacobiana:

A(6)

, (1.23)

B (5- azw(@))

—00 "7 00,00,

[1—K—y1 ¥
—Y2 I-—k+y

donde « y y son la convergencia (ec. [I.15) y el shear, respectivamente, y los subindices i, j
estan asociados a las componentes de la matriz. Este ultimo describe las propiedades del
gradiente de la fuerza gravitacional de deflexién externa y (y,y2) son las componentes del

shear, donde:

1
n =5 (0w -0u0).72 = 4. (1.24)

Para una mejor comprension del sentido fisico de k y v es posible escribir la matriz

Jacobiana de la siguiente forma:

10 cos2¢ sin2¢
A= (1- — , 1.25
( K)[ ] 7( sin2¢ —cos2¢ ] ( )

10
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convergence and
shear

| |

o convergence only

Figura 1.3: Efectos de distorsién sobre una fuente. Izquierda: fuente circular es mapeada con la
matriz Jacobiana inversa A~! en una elipse. Si solo actia «, la imagen resultante es un circulo, cuyo
radio se modificard. Si existe y la fuente se verd distorsionada en una direccién. Créditos imagen: M.

Bradac & Sherry Suyu, winter school lecture IAC 2012.

donde ¢ es la direccion de la fuerza de marea (shear) inducido con respecto al sistema de
coordenadas. La distorsion inducida por « es isotrOpica, mientras que el shear cambia la
forma intrinseca de la fuente en una direccion privilegiada. La manera en que « y y actdan
sobre una fuente es representado en la figura[[.3] Estos efectos son visibles en las imdgenes
lentificadas.

Finalmente, la magnificacion y puede expresarse como la inversa del determinante de la
matriz Jacobiana, mediante la siguiente expresion:

1 1

det(A) - (1-k)2=y? (1.26)

J7i

1.2.6. Curvas Criticas y Formacion de Imagenes

Para ciertos valores de x, puede ocurrir que det(A) = 0, por consiguiente, u — oo.
Las curvas criticas estan formadas por el conjunto de puntos del plano de la lente en que
ocurre esto y las curvas correspondientes en el plano de la fuente se les llama causticas.
En la practica, la magnificacion tiene un valor finito. La forma de las curvas depende de la
distribucién de materia de la lente, por ejemplo: en una distribucidon de materia esférica, la

curva critica es una circunferencia, mientras que la cdustica es un punto. Si la distribucién

11
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Fold Cusp
Image plane Source plane Image plane Source plane
= e ———
=) . & ] e °
] e A
P A
] ] <. ® ~ ‘ . et
W Y
- \'1 L]
- —
critical caustic critical caustic

Figura 1.4: Esquema de las posiciones y morfologia de las imagenes en el efecto lente gravitacional
fuerte. Izquierda: esquema fold. Derecha: esquema cusp. Imagen tomada desde (Zalesky & Ebeling,

2020).

de materia es asimétrica, aparece mds de una curva critica que se transforman dos curvas
céusticas en forma de diamante. La formacién de imdgenes estd directamente relacionada
con la posicion de la fuente con respecto a las curvas cdusticas. Para ejemplificar, la figura
[I.4] muestra un esquema del efecto lente gravitacional fuerte para una distribuciones de ma-
teria eliptica, relativo a la posicion de las curvas causticas, en el que se puede observar la
posicién y morfologia de las imagenes para dos configuraciones, fold and cusp (Bartelmann
& Narayan, 1995 [Wambsganss, |[1998; Schneider et al., [2006; Zalesky & Ebelingl 2020). En
ambos esquemas, se observa una fuente situada al centro de las curvas causticas (r0jo) y que
forma cuatro imédgenes en el plano de la lente. A esta configuracion se le conoce como “La
cruz de Einstein”. A medida que la fuente se mueve al interior de las curvas caustivas es po-
sible observar que pueden formar imigenes muy distorsionadas (verde), al encontrarse con
el pliege (fold) o cuspide (cusp) de las curvas cdusitcas, asi como también reducir su nimero

de imdgenes formadas (cyan).

1.3. Modelos de Lentes Gravitacionales

La utilizacién de modelos analiticos permite reproducir una configuracion de imédgenes.

Para ello, es necesario determinar cual es la posicion relativa y distribuciéon de masas. A

12
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continuacion se presentan los modelos mas simples utilizados en el efecto lente gravitacional.

1.3.1. Esfera Singular Isoterma (SIS)

Este modelo describe un sistema con simetria esférica (Turner et al., |1984)). Asumiendo
un que las estrellas se comportan como las particulas en un gas ideal confinado por el po-
tencial gravitacional de la lente en equilibrio termal e hidrostatico, y con una distribucion
de Maxwell de velocidades truncada, siendo o, su dispersion de velocidades. El perfil de

densidad de materia que satisface estas condiciones es:

()_ a’% 1
i - 227G 2’

(1.27)

donde r es la distancia desde el centro de la esfera y G la contante de gravitacion universal.
Cabe mencionar que: si ¥ — 0 la densidad p — oo y si r — oo, la masa diverge. Proyectando
la densidad tridimensional a lo largo de la linea de vision, es posible obtener la densidad
superficial de masa adimensionada X(¢), integrando la ecuacion se tiene que:

2
gy

£(6) = 3z

(1.28)

Considerando ¢ # 0y valores grandes de &, la densidad superficial de masa adimensio-
nada se comportard de forma similar a la distribucion de materia de las galaxias.Usando las
relaciones adimensionadas x = 6/60g y y = B/0g, la convergencia se puede calcular como
k(x) = 1/2xy el dngulo de deflexién como @ (x) = x/|x|, con esto la ecuacién en su

forma escalar se puede escribir como:

y=x- . (1.29)
|x]

En el caso en que y < 1 existirdn dos soluciones situadas a ambos lados de la lente, con

x+ = y+ 1. Por otro lado, si y > 1, la ecuacién tendra una tnica soluciéonen x = y+ 1. La

magnificacién puede ser obtenida mediante:

13
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1 | x]

T det(A)  W[-1 (1.30)

U

Como una mejora al modelo, se puede considerar un shear externo (SIS+vy). Esto incide
en la manera en que se determina la magnificacion, ya que tendrd un término asociado a y

(ver seccion|1.2.5)).

1.3.2. Elipsoide Singular Isotermo (SIE)

En este modelo |[Kormann et al.| (1994) considera un potencial gravitacional eliptico para
la galaxia lente. El perfil de densidad de materia es similar al empleado en el modelo SIS.

En este caso se tiene:

0_2

— 1.31
2nGr? (131)

p(r) =

donde r2 = ry + ry/q,y q eslarazén de los semiejes proyectados. En el caso que ry = 1y se

obtiene el modelo SIS.

1.4. Efecto Microlente

El efecto microlente se produce debido al efecto lente gravitacional, se produce por el
cruce de objetos compactos masivos (rango de masa: 107® — 10° M) que se encuentran en
la galaxia lente, alinedndose con una imagen (o mas) del cudsar y del observador (Chang
& Refsdal, [1979; Paczynski, 1986; Wambsganss, 2006). Un objeto microlente producird
fluctuaciones en el brillo de una imagen del cudsar (ver seccién[I.4.1)) Estas fluctuaciones son
debido a la formacién de micro imagenes en una de las imdgenes del cudsar (ver figura|l.5),
con separaciones de micro arcosegundos (Chang & Refsdal, [1979). Dada la instrumentacion
actual, es imposible resolverlas.

Por otra parte, el efecto microlente es independiente de la longitud de onda, permitiendo
estudiar fuentes distantes en todo el espectro electromagnético (Impey et al., |1998; Kochanek:
et al.,|1999;|Falco et al., 1999a; |Lehar et al., |2000; Kochanek et al., 2005; Morgan et al., 2008;
Mosquera et al., 2011).

14
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Micro lenses

"macro”-lens Observer

Source

Image A

Figura 1.5: Esquema del efecto microlente. En la figura, microlentes localizadas en la galaxia lente
forman microimdgenes en una de las imédgenes de la fuente de fondo. Las microimégenes afectan
el brillo de la imagen B, produciendo una magnificacion (demagnificacién) extra. Frederic Courbin,

Lecture Notes in Physics January 2008.

Cuando la luz de la fuente es interferida por estos objetos, producird una magnificacién
(o demagnificacion) extra en el macro modelo. Esta variabilidad no esta correlacionada entre
las imégenes, y depende de la distribucion aleatoria de las microlentes en la galaxia lente
(Chang & Refsdal, |1979). La duracién de este efecto es transitoria, y dependerd de la masa
de la microlente, la velocidad de cruce y las distancias relativas al observador y la fuente.
En general, para microlentes de masa estelar ubicados en la Via Léctea, el tiempo de cruce
de una microlente es del orden de semanas (Wambsganss et al., [1989; Paczynski, 1991;
Paczynski, [1996). En tanto que para microlentes ubicadas en galaxias lentes, el tiempo de
cruce puede ser desde semanas hasta varios meses (Wambsganss et al., [1990a;; |[Kochanek,
2004; Wambsganss, [2006]).

1.4.1. Efecto Microlente Cromatico

La escala en la cual una microlente causa un efecto sobre el cudsar estd dada por el
radio de Einstein g del microlente proyectado sobre el tamaifio de la fuente Rg (Mosquera
& Kochanek, 2011)). Schechter et al. 2004/ menciona que los patrones de magnificacién que

afectan a una fuente son independientes de la distribucion de masas de las microlentes cuando
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1.4. EFECTO MICROLENTE

el tamano de la fuente es suficientemente pequefio comparado con fg, y s6lo se ve afectado
por la masa promedio de las mismas. Se define el radio de Einstein (Rg) de una microlente,

proyectado al plano de la fuente como:

AGtm) Dis ]1/2 (132)

R =D
E S[ C2 DLDS

donde < m > es la masa promedio de la microlente. La microlente afectara la fuente en el ca-
so que Rs < R, produciendo cambios significantes en la variabilidad del brillo de la fuente.
Por esto, es que fuentes pequefias son afectadas en gran proporcion por microlentes. Por esta
razon se espera que el disco de acrecion en torno a un agujero negro super masivo, en el cen-
tro de galaxia de fondo sea lo suficientemente compacto para satisfacer este criterio. Por el
contrario, si la regién de emision es mayor que Rg no se producirdn cambios significantes en
el brillo del cuésar u objeto lentificado. Por lo tanto, regiones internas del disco de acrecién
(hacia el azul), y a su vez, mas cercanas al agujero negro super masivo, son mayormente
magnificadas que las regiones externas (hacia el rojo) (Blackburne et al., 2011; Mosquera
& Kochanek, 2011; [Munoz et al., 2011). Esto produce cambios que pueden ser observados
tanto en técnicas fotométricas (Mosquera et al., 2011; Munoz et al., 2016a), espectroscOpi-
cas (Motta et al., 2012; Motta et al., 2017) y curvas de luz a diferentes longitudes de onda
(Eigenbrod et al., [2008b)). Para ejemplificar este efecto, la figura muestra dos casos en
los que se detectd efecto microlente cromético. La imagen de la izquierda fue obtenida por
Mosquera et al. (2009) y corresponde a la diferencia de magnitudes de los continuos obteni-
das con filtros de banda estrecha de las cuatro imagenes del sistema QS0O2237+0305. Alli,
se puede observar como las variaciones cromdticas son visibles con respecto a la imagen A.
La imagen de la derecha fue obtenida por Motta et al. (2012) al analizar los espectros de
dos imégenes del sistema SDSS1004+4112. Se observa como los continuos (cuadrados ne-
gros) obtenidos integrando bajo la linea de emision varian, existiendo una mayor diferencia
de magnitudes hacia el azul que hacia el rojo, con respecto al flujo integrado en el core de
las lineas de emision, representados por los tridngulos negros (ver seccién [3.2.3)). Las va-
riaciones cromaticas son producidas porque, en acuerdo con el modelo de disco delgado de
Shakura & Sunyaev (1973), el tamafio del disco de acrecion varia con la longitud de onda.
La deteccion de cromaticidad permite modelar el disco de acrecién asumiendo un perfil de

temperatura, de modo que el tamafio de la regién de emision del disco de acrecidn rs es
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Figura 1.6: Efecto microlente cromético. En ambas figuras, el eje de las abscisas corresponde a la
longitud de onda en el rest frame de la lente, mientras que el eje de las ordenadas representa la dife-
rencia de magnitudes Am. Izquierda: diferencia de magnitudes del sistema QS02237+0305 obtenida
por Mosquera et al.| (2009). Los flujos fueron obtenidos mediante fotometria usando filtros de ban-
da estrecha. Se observan variaciones crométicas relativo a la imagen A, no siendo detectadas en la
combinacién de Am en los otros pares de imdgenes. Derecha: variaciones cromaticas del sistema
SDSS1004+4112 obtenidas por [Motta et al.| (2012)). Cuadrados y tridngulos negros corresponden a
Am obtenido integrando el continuo bajo la linea y core respectivamente, cuadrados rojos correspon-
den a los datos obtenidos en la literatura dentro de Motta et al. (2012). En ambos sistema se observa

que la variacion cromdtica disminuye hacia longitudes de onda larga.

proporcional a A”, siendo p el pardmetro que mide el perfil de temperatura (Wambsganss &

Paczynski, [1991).

1.4.2. Efecto Microlente en la Region de Lineas Anchas

El efecto microlente también puede afectar a la regién de lineas anchas (Broad Line
Region, BLR, para una descripcion mds detallada, ver siguiente seccién). Comunmente,
la microlente afecta a las lineas de emision de alta ionizacidn, ya que son producidas en
regiones mas internas del disco de acrecion, y por ende, mds cercanas al agujero negro
stiper masivo. Estas lineas de emision son por ejemplo: CIii], C1v, Sitv]+O1v], Mgll, y a
lineas de emision de hierro (Fell y Felll). Para detectar este efecto, es necesario comparar
los perfiles de las lineas de emisién y observar diferencias en la BLR entre las imagenes

(Motta et al., | 2012;|Rojas et al., 2014} Motta et al., 2017; Fian et al., 2018; Rojas et al., [2020).
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Gas clouds in Narrow

Line Region ™ . .
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Figura 1.7: Modelo unificado de un AGN. Cada una de las componentes del AGN esté indicada con
flechas negras. Desde el centro hacia el exterior se observa el agujero negro stiper masivo rodeado por
el disco de acrecion, region de lineas anchas, regién de lineas angostas y toro de polvo. Jets relativistas

salen desde el nicleo. Créditos de la imagen: |Urry & Padovani/ (1995).

1.5. Nucleos Activos de Galaxias

Los nucleos activos de galaxia (AGN) son poderosas fuentes de energia ubicadas en el
nucleo de galaxias activas. Son potenciados por gas y material acretado sobre un agujero
negro super masivo, liberando enormes cantidades de energia (Rees, 1984). Esta emision se
detecta en rayos X, ultravioleta y emisiones Opticas del continuo que ionizan el gas en las
regiones proximas. Los componentes y propiedades de los AGN son explicados mediantes
el modelo unificado (Antonucci, 1993)), el cual consiste de: un agujero negro siper masivo;
una corona; un disco de acrecion; una region de emision de lineas anchas (BLR); una regién

de emision de lineas angostas (NLR); un toro de gas y polvo y jets relativistas.
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1.5.1. Agujero Negro Super Masivo

Estos objetos se encuentran en el niicleo de una galaxia, son tan densos y masivos que ni
la luz puede escapar de su gravedad. Poseen una masa entre 10° y 10° M. El material cir-
cundante al agujero negro siper masivo es acretado por accion de la gravedad hacia éste, for-
mando un disco de acrecion a su alrededor. Este proceso de acrecion convierte la energia po-
tencial gravitacional del material en energia cinética y radiacion (Salpeter, [1964; Zel’dovich,
1964). Los agujeros negros super masivos son el principal suministrador de energia para la
luminosidad del AGN, la que puede alcanzar hasta 10%7 erg/s. El tamaiio de estos se encuen-

tra en el rango de 10'9 hasta 10" cm (Peterson, [1997).

1.5.2. Disco de Acrecion

El material frio cerca del agujero negro super masivo es atraido por su fuerza gravitacio-
nal. Dado a que el material que cae, tiene un momento angular diferente de cero, girard en
torno al objeto central, por lo que formara un disco de acrecidn. Los procesos de friccion e
interacciones magnéticas en el disco de acrecion calientan el material y hacen perder el mo-
mento angular. Hasta un 10 % de la energia en reposo (i.e la masa) se libera como radiacion
debido a la conversion de energia potencial gravitatoria en radiacion. Este mecanismo es mu-
cho mas eficiente que la fusién nuclear. La radiacién del disco de acrecion excita el material
atomico cerca del agujero negro y éste, a su vez, genera las lineas de emisién en un amplio
rango de longitudes de onda (rayos X hasta infrarrojo cercano), tal como se puede ver en la
figura(l.8] La mayor parte de la emision del disco de acrecion esta dominada por la emision
de continuo, la que es producida principalmente por procesos de synchrotron self- Comptorﬂ
(Peterson, 1997). Esta emision de continuo es gobernada principalmente por emisién en UV
y visible, la que es producida en una regién no mayor a 10'> cm (Peterson,|1997) y dependera
de la masa del objeto central y de su capacidad para acretar material. La estructura compacta
de los discos de acrecion requiere de una gran resolucién angular para que sean resueltos.
No fue hasta el afio 2019 que el experimento Event Horizon Telescope (Event Horizon Te-
lescope Collaboration et al., 2019) lograra observar esta estructura, mostrando la sombra del

agujero negro super masivo el disco de acrecion a su alrededor.

3En un medio pticamente grueso, los electrones acelerados por los fuertes campos magnéticos producen

fotones que son dispersados nuevamente por los electrones del medio.
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Figura 1.8: Composicién del espectro de un cuasar. El eje de las abscisas y ordenadas se encuentran
en unidades de longitud de onda y flujo arbitrario. Se observan lineas de emisién anchas de alta

ionizacion y las producidas por las transiciones de hidrégeno. Créditos imagen: |[Francis et al.|(1991])

1.5.3. Corona

La emision de rayos X esta siempre presente en un AGN. Se cree que esta emision es
producida por una corona de electrones calientes ubicada sobre el agujero negro siper ma-
sivo, produciendo efecto Comptorﬂ sobre fotones UV/dpticos provenientes de el disco de
acrecion (Haardt & Maraschi, [1991)).

1.5.4. Regidn de Emision de Lineas Anchas (BLR)

En Esta region se produce el ensanchamiento de las lineas de emision (Broad Emision
Lines, BELs). La emision de rayos X y ultravioleta que es producida tanto en la corona como
en regiones del disco de acreciéon mds cercanas al agujero negro siper masivo, ionizan las
nubes de gas localizadas en la BLR. El ensanchamiento de las lineas de emision generadas en
BLR se debe al efecto Doppler, dado que este material orbita a altas velocidades, alcanzando

del orden de 5000-10000 km/s (Peterson, |1997). Las caracteristicas de las lineas de emisién

4Consiste en el aumento de la longitud de onda de un fotén que incide a un electrén libre. El fotén es

dispersado perdiendo parte de su energia. La pérdida de energia del fotén depende el dngulo de incidencia.
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proporcionan informaciéon importante acerca de la estructura y cinemadtica de la BLR. El
tamafio promedio de la BLR es del orden de 10'® cm, o bien aproximadamente a 10 dias luz

(Peterson, [1997)).

1.5.5. Region de Emision de Lineas Angostas (NLR)

Esta region da origen a la formacién de lineas de emision estrechas (Narrow Emission
Lines, NELs). Es una region mas alejada que la BLR y que envuelve a ésta. La anchura de
las lineas son mucho menores que los formados en la BLR, estas presentan un FWHM cuyo
rango de velocidades se encuentra entre 200 < Avewgy < 900m kms™! y en la mayoria de
los casos cerca de 350 — 400 kms~! (Peterson, [1997). También se producen lineas prohibi-
das, debido a la baja densidad del gas de esta region. Hasta el aflo 2019 la NLR era la tnica
componente del AGN que habia sido posible resolver (Bennert et al., 2006). Debido a que
esta region se encuentra mas extendida que la BLR, no es afectada por el efecto microlente
(Abajas et al., |2002a). Una microlente cuya masa es comparable con la masa del Sol, pro-
ducird un g del orden de 10! cm, el cual es comparable con las dimensiones de el disco
de acrecién y la BLR, y en menor escala con el tamafio de la NLR (> 10'8 cm) (Peterson,
1997).

1.5.6. Toro de Gas y Polvo

Es una regidén que se encuentra en el mismo plano que forma el disco de acrecion, forma-
do por nubes de gas molecular y polvo de alta densidad que no han sido evaporados por la
radiacion proveniente desde el interior del AGN. Su orientacion juega un rol muy importante,
dado que el toro podria ser capaz de oscurecer la BLR, permitiendo explicar las diferencias
espectrales que se encuentran en los AGNs tipo I (no oscurecidos), con emisidén continua
azul y lineas de emision anchas en el espectro 6ptico, con los AGNs tipo II (oscurecidos),
que no tienen estos atributos y solo presentan lineas angostas producidas por nubes rotando
a menor velocidad. Una cantidad considerable de radiacion es absorbida por los granos de

polvo y reemitida en infrarrojo.
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1.6. OBJETIVOS

1.5.7. Cuasares

Opticamente, los cudsares son fuentes puntuales (similares a una estrella). Pertenecen a
la clase mas luminosa de los AGN y también son considerados los objetos mas luminosos
del Universo. Es posible encontrarlos con altos valores de corrimiento al rojo (Croom et al.,
2005; IDESI Collaboration et al., [2016). Los cudsares emiten radiaciéon en todo el espectro
electromagnético. En su espectro presentan lineas de emision anchas y angostas, asi como
también, lineas de absorcion producidas en el mismo cudsar. Los cudsares tienen variacio-
nes de brillo en todas las bandas de energia observadas, sin embargo, su variabilidad es més
detectable en rayos X, debido a la proximidad de la regién interna del disco de acrecién al
agujero negro super masivo. En general se observa que mientras mas masivo sea el cudsar,
mas lento varia 2010macleod.

Debido a lo lejano de estos objetos, su resolucion angular es pequeiia. Las regiones mas
internas, tales como el discos de acrecién o la BLR hace que sea practicamente imposible
observarlos. Experimentos recientes y sin precedentes han permitido observar la region del
disco de acreciodn, tal y como lo fue el Event Horizon Telescope Collaboration et al. (2019).
Por otra parte, la magnificacion que produce el efecto lente gravitacional hace posible ac-
ceder a la informacién proveniente del interior del AGN, ofreciéndonos la posibilidad de

estimar sus dimensiones y naturaleza.

1.6. Objetivos

El objetivo de la tesis es estimar los pardmetros asociados tamano de el disco de acre-
cioén y perfil de temperatura para dos sistemas lente gravitacional a través de la deteccion
de efecto microlente cromatico en los espectros de las imagenes del cudsar. Se analizan dos
objetos: SDSS1226-0006 y QS0O2237+0305. Este ultimo es conocido y muy estudiado en
curvas de luz, debido a que la escala del efecto microlente es de pocos meses, a diferen-
cia de SDSS1226-0006. Aqui se realizard un andlisis espectroscopico de ambos sistemas,

examinando el espectro de cada una de las imédgenes del cudsar lentificado.
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CApITULO 2

Observaciones y Reducciones

El conjunto de datos utilizados para este trabajo es una mezcla de observaciones reali-
zadas con los espectrégrafos FORSZEI (Rupprecht & Bohnhardt, 2000) y X-shooter (Vernet
et al., 2011)) ubicados en Very Large Telescope (VLT). Los datos fueron descargados desde la
base de datos del European Southern Observatoryﬂ (ESO). Ademas, se incorporan imagenes
fotométricas obtenidas por el telescopio espacial Hubble (HST) y datos de la literatura en
distintas épocas. A continuacién introduzco una breve descripcion los sistemas, junto a los
flujos y datos astrométricos registrados en la literatura. Asimismo, presento los resimenes

de las observaciones de cada sistema y el tratamiento utilizado para reducir los datos.

2.1. Datos

2.1.1. CASTLES

CfA-Arizona Space Telescope LEns Survey of gravitational lenses (CASTLES, Falco et al.
1999b) es una base de datos que recopila alrededor de 100 objetos lentes gravitacionales que

fueron observados por el HST. Estas observaciones se hicieron con Near Infrared Camera

'FOcal Reducer/low dispersion Spectrograph 2
2https ://archive.eso.org/
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2.1. DATOS

Tabla 2.1: Datos astrométricos y fotométricos del sistema SDSS1226-0006

Obs. A B G G’
Posicion RA 0 1.257+0.003 0.437+0.003 1.708+0.007
) DEC 0 -0.056+0.003  0.018+0.003  3.172+0.004
Filtros F160W 17.24+0.02  18.01+0.02 17.47£0.12  19.21+0.14
(mag) F555W 18.57+0.01  19.33+0.03 23.78+0.00  23.95+0.06
F814W 18.84+0.10  19.36+0.07 19.72+£0.07  21.54+0.01

Notas:
Ay B las coordenadas de las imdgenes del cudsar, G las coordenadas de la galaxia lente y G’ las coordenadas

de una galaxia en el campo de observacién. Archivo del HST; Prop ID: 9744, PI Name: Kochanek, C.

Tabla 2.2: Datos astrométricos y fotométricos del sistema QS02237+0305

Obs. A B C D G

Posicién RA 0 -0.673+0.003  0.635+0.003 -0.866+0.003 -0.075+0.004
) DEC 0 1.697+0.003 1.210+£0.003  0.528+0.003  0.939+0.003
F160W 14.96+0.06  15.46+0.01 15.71+0.01 16.00+0.03 12.22+0.03

F205W 14.43+0.03  14.96+0.01 15.21+0.02 15.44+0.02 11.88+0.01

Filtros F555W 17.35£0.07  17.47+0.10 18.56+0.10 19.01+£0.12 15.49+0.01

(mag) F675W 16.41+0.02 17.86+0.01 17.40+0.01 18.04+0.02 14.66+0.01
F814W 15.92+0.01  17.21+0.07 16.77+0.11 17.39+0.02 14.15+0.00

Notas:

A, B, Cy D son las coordenadas de las imdgenes del cudsar (ver figura[2.1)) y G las coordenadas de la galaxia

lente. Archivo del HST; Prop ID: 8252, PI Name: Kochanek, C.

Tabla 2.3: Datos astrométricos y fotométricos del sistema QS02237+0305 corregidos de extincion.

A

B

C

D

G

Filtros

(mag)

F218W
F255W
F300W
F336W
F439W
F555W

17.47+0.12
16.56+0.07
16.25+0.18
15.97+0.21
17.00+0.10
16.95+0.14

18.96+0.28
18.24+0.18
17.72+0.10
17.48+0.08
18.46+0.17
18.32+0.10

18.65+0.16
17.96+0.09
17.40+0.14
17.08+0.26
17.97+0.12
17.81+0.02

19.38+0.11
18.70+0.21
19.38+0.11
17.64+0.25
18.85+0.02
18.57+0.14

16.98+0.15
15.53+0.01

Notas:

Datos tomados de Falco et al.|(1999a))
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2.1. DATOS

Figura 2.1: [zquierda: imagenes de QS02237+0305 obtenidas por HST en los filtros F555W, F675W

y F814W. Estas fueron combinadas para realizar la composicién de la imagen de la galaxia lente.

Dentro del bulbo galaxia es posible hallar las imdgenes del cudsar QS0O2237+0305, las que estdn
etiquetadas de acuerdo a magnitud aparente, siendo A la mas brillante y D la menos brillante. Derecha:
Combinacién de imagenes de SDSS1226-0006 en los filtros F555W, F814W y F160W tomadas por
el HST. Se indican las posiciones de las imdgenes del cudsar (A y B) y de la galaxia lente (G) y una

galaxia cerca del campo de vision (G’).

and Multi-Object Spectrometer (NICMOS/NIC2; [Thompson/|1991) (filtro F150W/banda K
y filtro F205W/banda H) y Wide Field/Planetary Camera, WFPC2/PCI1 (filtro F5S55W/banda
V y filtro 814W/banda I). CASTLES registra la posicion astrométrica de las imagenes con
respecto al centro de la galaxia lente, flujos y datos asociados a los sistemas lentes (nimero
de imagenes o arcos y su separacion angular, corrimiento al rojo de la galaxia lente y de la
fuente, extincidn, retraso temporal, etc), provenientes de distintos articulos. Dentro de los
estudios que se han realizado con los objetos de CASTLES, se ha logrado medir la relacién
masa-luminosidad y comparar la distribucién de materia oscura de la galaxia lente con la ma-

teria luminosa, entre otros. Los datos astrométricos para SDSS1226-0006 y QS0O2237+0305
se muestran en las tablas y respectivamente.
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2.2. SDSS1226-0006

2.2. SDSS1226-0006

El sistema lente SDSS1226-0006 tiene dos imagenes con corrimientos al rojo de la lente
y la fuente de z;, = 0.51 y zg = 1.12 (Eigenbrod et al., |2006), respectivamente. Fue observado
y confirmado como una lente gravitacional por Pindor et al.|[2003.. Posteriormente fue obser-
vado por dos instrumentos: FORS2 (ID del programa es 0.84.A-0337) y X-Shooter, (ID del
programa 089.B-0275(A)), ambos en en modo long-slit multi object. Los resumenes de las
observaciones para cada instrumento se encuentran en las tablas [2.4]y asi como también,

los periodos de observacion.

Tabla 2.4: Resumen de las observaciones del sistema SDSS1226-0006 usando FORS 2.
Fecha® Grisma  Filtros PA.’ ET.  Seeing® AM.Y

(YY-MM-DD) ) (seg) )
2010/02/10  600RI+19 GG435 -91.89 2799.88 0.70 1.11
2010/02/13  600RI+19 GG435 -91.89 2799.88 1.12 1.22

Notas:

¢ Fecha de observacién de los datos.

b Position angle para alinear ambas componentes dentro de la rendija.

¢ Seeing tomado desde el header de los datos como HIERARCH ESO TEL IA FWHMLINOBS.

4 Ajrmass al comienzo de la observacion.

Tabla 2.5: Resumen de las observaciones del sistema SDSS1226-0006 usando X-Shooter.

Imé4genes Fecha ¢ PA’ Brazo ET Rendija Seeing® AM?
(YY-MM-DD) (°) (seg) () )
UVB 600 11x1.6 0.86 1.20
AB 2013-03-07  87.5 VIS 600 11x1.5 0.86 1.20

NIR 600 11x0.9JH® 0.86 1.20

Notas:

¢ Fecha de observacion de los datos.

b Positién Angle para alinear ambas componentes dentro de la rendija.

¢ Seeing tomado desde el header de los datos como HIERARCH ESO TEL IA FWHMLINOBS.
4 Airmass al comienzo de la observacién.

¢ rendija con filtro de bloqueo en banda K.
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2.3. QS02237+0305

2.3. QS02237+0305

El objeto QS0O2237+0305, también conocido como “la cruz de Einstein”, es un sistema
con cuatro imagenes del cudsar. Fue detectado y confirmado por [Huchra et al. (1985) que
lo describe como un sistema inusual. Los corrimientos al rojo de la lente y la fuente son z;,
= 0.039 y zg = 1.695 respectivamente. Es un objeto muy estudiado con mediciones de sus
curvas de luz, debido a que las imdgenes presentan variaciones de brillo por efecto microlente
(Lee et al., 2005} |[Koptelova et al., 20065 Sluse et al., 201 1}; |Goicoechea et al., 2020). Por otra
parte, y de forma excepcional, es el sistema lente gravitacional cuya lente esta mas proxima a
nuestro planeta. También se observa que las imagenes del cudsar se ven a través del bulbo de
la galaxia lente, por lo que existen muchos fendmenos de variabilidad por efecto microlente
asociados a este sistema (Wambsganss & Paczynski, [1991).

Ademas de las observaciones de CASTLES, se tomaron datos fotométricos obtenidos por
el Nordic Optical Telescope en ocho filtros diferentes que cubren un intervalo de longitud de
onda de 3510-8130 A, donde Mosquera et al.[2009| detecté efecto microlente en el continuo
de las imagenes A y C y efecto microlente cromdtico en A (ver seccién[3.2.3)) .

Para este trabajo se utilizaron los datos espectroscopicos obtenidos con X-Shooter (ID
101.B.0335(A)). Los datos observacionales de este sistema son presentados en la tabla

y corresponden a datos de una sola época.

2.4. Reduccion de los Datos

2.4.1. FORS2

FORS2 (Rupprecht & Bohnhardt, 2000) ubicado en el VLT-UT1 es un instrumento
de modo multiple (fotometria, polarimetria, espectroscopia) en el rango Optico entre 330-
1100 nm. En el modo espectroscdpico, los distintos grismas entregan distintas resoluciones
(R = A/AA =260 - 2600 respectivamente), asimismo, el modo long slit tiene nueve con-
figuraciones de rendija, cuyo ancho va desde 0.3” hasta 2.5, con una escala de pixeles de
0,25/pixel para la estandar y 0,125/pixel para alta resolucion.

Estos espectros se redujeron con las tareas usuales de IRAF (Tody, 1986). Estas con-
sisten en sustraccion de bias y flat fielding. Los rayos césmicos fueron removidos con la

tarea crreject al combinar los espectros con scombine, los cuales fueron extraidos usando
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2.4. REDUCCION DE LOS DATOS

Tabla 2.6: Resumen de las observaciones del sistema QS02237+0305 usando X-Shooter
Iméagenes Fecha“ PA. Brazo E.T. Rendija  Seeing” A.M¢
(YY-MM-DD) (°) (seg) (V) )

UVB 8x323 11x0.8 0.86 1.526
AD 2018-06-20 56.5 VIS 8x322 11x0.7 0.80 1.526
NIR 8x79 11x0.6 0.74 1.525
UVB 8x323 11x0.8 1.26 1.618
BC 2018-06-20 68.5 VIS 8x322 11x0.7 1.23 1.617
NIR 8x79 11x0.6 1.34 1.616

Notas:
% Fecha de observacion de los datos.
b Seeing tomado desde el header de los datos como HIERARCH ESO TEL IA FWHMLINOBS.

¢ Airmass al comienzo de la observacion.

la tarea apall, aplicando dos aberturas de 5 — 6 pixeles en cada espectro y fijando el back-
ground alrededor de las imdgenes. Dentro de la tarea, se ha fijado la distribucion espacial de
los centroides medidos por apall con un polinomio de segundo orden, asi poder remover el
background. Posteriormente, los espectros extraidos fueron calibrados en longitud de onda
usando las emisiones de una lampara de HgCdHeAr mediante la tarea identify. Los datos del
grisma y filtros usados se encuentran en la tabla la longitud de onda central del grisma

es 678 [nm], cubriendo un rango de 512 - 845 [nm] con una dispersion de 55 [10%/ mm].

2.4.2. X-Shooter

X-Shooter (Vernet et al., 2011) es un espectrégrafo Echelle ubicado en UT2-VLT, de
resolucion media (R ~ 4000-17000 dependiendo de la longitud de onda y el ancho de la
rendija) que cubre un rango 300-2500 nm divididos en tres brazos espectroscopicos. Las
configuraciones de la rendija y su tamafio se muestran en la figura[2.2] donde se han hecho
coincidir dos imagenes dentro de estd, siendo los pares AB en el sistema SDSS1226-0006
y AD y BC para el sistema QS0O2237+0305. El conjunto de datos fue reducido y calibrado
en flujo mediante la pipeline de la ESO, utilizando el entorno de Esoreflex (Freudling

et al.l|2013). Las diversas tareas son ejecutadas mediante "actores”, que pueden resumirse en:
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2.4. REDUCCION DE LOS DATOS

QS02237+0305
SDSS1226-0006

Figura 2.2: Configuracion de la rendija (s/it). Izquierda: Para el sistema SDSS1226-0006 los colores
representan los brazos UVB (azul), VIS (verde), NIR (rojo) de X-Shooter y el ancho de las rendijas
es 1.6” (R= 3200), 1.5” (R= 5000) y 0.9” (R= 5600) respectivamente, con 11” de largo, . La
configuracién que se presenta obtiene espectros de las imdgenes A y B. Derecha: Para el sistema
QS02237+0305 se muestra el esquema de la rendijas de dimensiones 0.8” x 11” (R= 6700) en rojo

y verde, en las que se obtienen los espectros de las imdgenes en pares DA y BC.

organizacion de los datos, correccion de bias y flat-fielding, calibracion en longitud de onda,
extraccion del cielo y calibracién en flujo. La extraccion del cielo se realiza aprovechando las
observaciones con noddingE] (Figura , cuya separacion fue de 3.5” (dentro de la rendija:
cuatro exposiciones en posicion A y cuatro en posicion B en cada brazo). El detalle de las
observaciones se encuentra en la tabla

Para el brazo VIS y NIR, se ha realizado una correccion teldrica usando Molecfit
(Smette et al.[2015]). Molecfit permite corregir los espectros de absorcién producida por
la atmésfera terrestre. Comiinmente, las absorciones estdn asociadas a moléculas de H,O y
O; en el visible, y HyO, Oz, CO,, CHy4 en el infrarrojo cercano (figura [2.4). Molecfit pro-
porciona espectros sintéticos basado en las condiciones atmosféricas de la noche de observa-
cidn, determinados mediante un codigo que simula los procesos de transferencia radiativa en

la atmosfera (Clough et al., [2005). Finalmente, la correccion se basa en en dividir el espectro

3Movimiento del telescopio entre dos posiciones (A y B) a lo largo de la rendija. Se usa para mejorar la

extraccion del cielo en el infrarrojo.
Yhttps://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/xshooter/doc/

VLT-MAN-ESO-14650-4942_P105vl.pdf

29


https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/xshooter/doc/VLT-MAN-ESO-14650-4942_P105v1.pdf
https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/xshooter/doc/VLT-MAN-ESO-14650-4942_P105v1.pdf
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Figura 2.3: Ejemplo de nodding de 4” en X-Shooter (Figura de X-Shooter User Manuaﬂ).

del objeto por el espectro de transmision sintético. El resultado de esta correccidon puede ser
observado en la figura el cual ha sido aplicado al espectro infrarrojo de las imdgenes
Ay D del sistema QSO2237+0305. Molecfit es una alternativa para realizar correcciones
de absorciones teldricas por distintos motivos: no siempre existe una estrella cerca del ob-
jeto con las caracteristicas apropiadas para realizar la correccion con estrellas teltricas, las
condiciones climaticas pueden variar durante la exposicion y la relacion sefial a ruido (S/R)
obtenida para la estrella estdndar puede ser insuficiente.

Los productos finales son el espectro bidimensional (2D) y la extraccién unidimensio-
nal (1D) con y sin calibracién en flujo. Para esta tesis he considerado los espectros 2D sin

calibracion en flujo porque utilizo valores relativos de flujos.
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Figura 2.4: Espectro de absorcion sintético del cielo entre 0.3 y 2.6 [um] obtenido mediante el modelo
de radiacién atmosférica anual de cerro Paranal (Noll et al. 2012)) aplicado al c6digo LBLRTM
(Line-By-Line Radiative Transfer Model, (Clough et al., 2005), R~10000). Las lineas rojas indican

las regiones que afecta la transmision. Imagen extraida de (Smette et al., 2015)).
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2.4. REDUCCION DE LOS DATOS
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Figura 2.5: Espectro del sistema QS02237+0305 obtenido por X-Shooter en el brazo NIR. Arri-
ba: ambos espectros 2D corresponden a QS02237+0305-AD sin corregir las absorciones teldricas y
corregido (imagen central), respectivamente. El eje de las abscisa muestra la longitud de onda ob-
servada, mientras que el eje de las ordenadas corresponde a la coordenada espacial en unidades de
pixeles. Abajo: espectro obtenido al situarse en el pixel 40 donde la emisién es mayor, en rojo para el
espectro corregido por absorciones teldricas y en negro el espectro sin corregir. Las abscisas corres-
ponden a la longitud de onda observada, mientras que el eje de las ordenadas representa el flujo en

unidades arbitrarias.
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CapriTULO 3

Metodos

Es este capitulo presento los métodos aplicados para realizar la estimacion de los parame-
tros asociados al tamafio disco de acrecion, los cuales fueron obtenidos a partir de los espec-
tros reducidos y calibrados. La estructura es la siguiente: extracciéon de los espectros des-
contaminados; estimacion de la bondad del ajuste de las funciones y minimizacién de los
parametros; estimacion de las incertezas en los parametros ajustados y calculo de los flu-
jos; andlisis de las lineas y continuos de cada sistema; determinacion del efecto microlente
cromdtico y estimacion del perfil de temperatura (p) y tamafo del disco (rg) a partir de la

simulacion del efecto microlente.

3.1. Extraccion de los Espectros Descontami-
nados

Se observa que las imdgenes de los cudsares presentan una separacion = 1. El seeing
promedio de las observaciones es de 0.8, por lo tanto existe contaminacion de los espectros
entre si. Para analizar cada espectro de forma individual, es necesario eliminar esta con-
taminacion mediante la extraccién del espectro de cada imagen. Para obtener el espectro

1D descontaminado de cada imagen se utilizo Mathematica (Wolfram, |1999). Rojas et al.
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3.1. EXTRACCION DE LOS ESPECTROS DESCONTAMINADOS

(2014) elabor6 un cédigo que permite estimar y extraer el flujo de cada componente me-
diante un ajuste modelo de funciones gaussianas G(x). Para esta tesis, modifiqué el cédigo,

permitiendo ajustar funciones moffatianas M (x). Las funciones ajustadas son del tipo:

G(x) =Ae 27 3.1)

M(x) = @ (3.2)

donde la A representa la amplitud del modelo, X y o representan el valor esperado en la
posicion y dispersion respectivamente; S es un coeficiente extra de ensanchamiento, en el
que si B — oo se obtiene la funcién G(x). Los anchos a mitad de altura o FWHME| pueden
ser estimados como 20" V2Ln2 y 20 V2176 — 1, respectivamente.

Ajustando las funciones a cada una de las componentes a lo largo de cada longitud de
onda (figura [3.1), es posible estimar la posicién de los centroides, amplitud, dispersion y
coeficiente S, asi como también estimar el flujo. Los centroides se restringen a una regién de
5-6 px de ancho, segun la forma del espectro. Con esto, se puede medir la separacién entre

las imé4genes.

3.1.1. Determinacion de la Bondad del Ajuste

El estadistico y? describe y cuantifica la bondad del ajuste (goodness of fit) del modelo
de funciones aplicado a los datos. Asumiendo que todos los puntos tienen el mismo error, se

utiliza la funcién y? reducido (Xfe ,)» estimado a cada longitud de onda, asi:

1 N
Xrea = 3 —p 2100) - MU0 (3.3)
£

donde N es el nimero de puntos en la columna j (nimero de pixeles en la coordenada
espacial), P es el nimero de parametros del modelo, N — P corresponde al nimero de
grados de libertad, O(j) corresponde a los datos observados. 9; = (X1, X%,5,A1,A2) y

Om = (X1, %2,5,A1,A2,B) son los pardmetros asociados a los ajustes gaussianos y moffa-

tianos respectivamente.

IFull Width at High Maximum
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Figura 3.1: Ajuste de funciones moffatianas al sistema QS02237+0305 para los espectros obtenidos

con X-Shooter en los brazos UVB, VIS y NIR respectivamente. La abscisa corresponde a la coorde-

nada espacial medida en pixels, la ordenada representa la mediana del flujo (en unidades arbitrarias)

de una regién del espectro, en donde se ha realizado un stacking en torno a las lineas de emisién de

CI11], Mgll] y He, respectivamente. En azul se observa el espectro a ajustar, mientras que las regio-

nes sombreadas en celeste representan la regién del cielo del espectro que se escogid para realizar el

ajuste. La suma de las funciones ajustadas a los datos se muestra en violeta. Arriba: los perfiles verde

y rojo corresponden a los ajustes de funciones para las componentes A y D. Abajo, en verde y rojo,

el ajuste para las componentes C y B, respectivamente.
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Figura 3.2: Ajuste de funciones gaussianas al sistema SDSS1226-0006 para los espectros obtenidos
con X-shooter. Idem que en la figura anterior. Las zonas donde se ha realizado el stacking corres-
ponden a regiones de continuo del espectro. En rojo y verde, se observan las funciones ajustadas a las
componentes A y B, respectivamente. Las regiones sombreadas en celeste representan la region del

cielo del espectro que se eligié para realizar el ajuste.

3.1.2. Mimizacion del 2 ,

El método de minimizacion del )(fe , consiste en minimizar la diferencia entre los
datos y el modelo, para esto se emplea la funcion NMinimize en Mathematica. La
tarea ejecuta varios métodos para encontrar un minimo global restringido (Nelder-Mead,
differencial evolution, simulated annealing, random search) de forma directa, esto quiere
decir que estd basado s6lo en la comparaciéon de los valores de funciones. El método
empleado depende del tipo de problema que se desea optimizar. Ya que las funciones
modelos son no lineales, se ha utilizado el algoritmo Nelder-Mead. El método consiste
en redefinir un politopo n-dimensional (simplex, el cual seria un tridngulo en un espacio
bidimensional) iterativamente, cuyos vértices son n+1 puntos, estos ordenados segun
f(x1) = pmax < f(x2) £ ... < f(Xu+1) = Pmin- A continuacién se genera un nuevo
punto, para reemplazar el peor x,+1, que puede producirse mediante una contraccién (p;),
una reflexién (p,) o una expansion (p.), pasando por el centroide del politopo (ver figura
3.3), al evaluar p,;,. El algoritmo compara las calificaciones de los puntos generados,
reemplazando el peor, dando lugar a un nuevo politopo. Por ejemplo, se realizard una
expansion, si f(p;) < f(pmin) y se reemplazard por este punto. Si ninguno de los puntos
contraidos funciona mejor que f(pmax), entonces se encoge el politopo hacia pyu,y. Todo

este proceso se realiza hasta que el politopo colapsa su tamafio, en un nimero determinado
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de iteraciones, que para este caso corresponden hasta un nimero de 100 (Nelder & Mead,
1965). Una ventaja importante de utilizar este método consiste en que el tiempo empleado
en el proceso, comparado otros métodos, es mucho menor. Ademads, no requiere diferenciar

las funciones, ni que sean continuas.

reflect

Figura 3.3: Ejemplo de una iteracién del método Nelder-Mead en un espacio 2D. Se muestra el punto
Pmin (peor calificacion) que puede ser expandido, reflejado o contraido al punto p.. Si estos puntos
no califican mejor que p,;n, entonces se encoje el politopo en torno a p,,.,. Créditos de la imagen:

Cheng & Mailund| (2015)).

Para iniciar N-Minimize, se restringen los parametros, especificando a una region rec-
tangular inicial. Una vez ejecutado el algoritmo, se obtienen los pardmetros del modelo que

minimizan y? reducido.

3.1.3. Incertezas en los Flujos Descontaminados.

Las incertezas en el flujo de cada imagen han sido determinados mediante la aplicacién
del método estadistico Montecarlo (Metropolis & Ulam, 1949)). Este procedimiento permite
inferir caracteristicas de una poblacion a partir de una muestra y el remuestreo de ésta. El
remuestreo se realiza mediante una simulacién, cuyo estimador de pardmetros se ha definido
como &*. El método permite obtener los estadisticos de §*, definidos en la seccién y sus
distribuciones de frecuencia, siendo utilizados como un estimador de la poblacion.

Para realizar el remuestreo, es necesario incorporar ruido blanco a una muestra tomada

del espectro, para ello se ha calculado la dispersion del cielo seleccionando dos regiones
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Figura 3.4: Aplicacién del método deMontecarlo en el sistema QS0O2237+0305 en el brazo UVB y
componentes DA respectivamente para la determinacién de las incertezas en los pardmetros ajusta-
dos. La abscisa corresponde a la coordenada espacial medida en pixel, la ordenada representa el flujo
en unidades arbitrarias. Izquierda: 300 muestras de espectros simulados obtenidos a partir emplear
el método de Montecarlo, en negro, se observa el espectro seleccionado. Derecha: cuartiles con un
intervalo del 90 % de confianza. La zona sombreada corresponde al rango intercuartil, siendo la me-

diana el perfil en azul.

contiguas a la zona donde esta la sefial, tal y como se ve en la figura (izquierda). Se ha
escogido un espectro a una longitud de onda con S/N bajo, de esta forma se busca considerar
el escenario menos favorable, asumiendo conservadoramente el error en una regiéon de con-
tinuo ruidosa, situada al comienzo del espectro. Se han simulado 300 muestras del espectro
a partir del espectro seleccionado (valor estimado como nLogio(n), siendo n=134 nimero
de pixeles en la coordenada espacial). Para realizar las muestras simuladas se ha realizado el

siguiente esquema:

1. Estimacion de dispersion del cielo en el espectro seleccionado a bajo S/N (figura|3.4

izquierda).

2. Ocupando Mathematica (version 12.1), se incorpora ruido gaussiano al espectro su-
mando un valor aleatorio usando la tarea RandomVariate sobre una distribucién nor-

mal, centrada en cero y desviacion estdndar el valor de la dispersion del cielo.

3. Se realiza un remuestreo de 300 espectros simulados (ver figura derecha), gene-

rando ruido a 1o de la dispersion del cielo del espectro original.

4. Serealiza el ajuste de funciones gaussianas/moffatianas a los 300 espectros, simulando
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3.1. EXTRACCION DE LOS ESPECTROS DESCONTAMINADOS

los pardmetros de §*.

5. Se realizan histogramas y boxplots para cada uno de los pardmetros, para obtener la

mediana y el rango intercuartil.

6. Se repite este proceso para todos los espectros, tanto de X-Shooter como de FORS2.

QS02237 +0305 - UVB AD

UVB A | 30 ‘ UVB B 15 uwB ci 25 " UVB D]
60 5 ‘ A 5
I 20
50 \ 4 |l
20 10 \ :
40 15 \ i
15 \ :
30 . i0 \ |
: . 5 k
\ " |
10 5 \ :
) 0 =< 0.-::;’ " k I i : ]
60 65 70 75 80 50 60 60 65 70 75 80 85 55 60 65 70 75
e g : ’ R
) VIS A VISB| & A vis € ) VIS D
= 150 8
g 60 50 !
o] 100 B "
— | 40 30
< w
50 20
% 20 " 20
I 0 0 4 . - o 0
60 65 70 75 80 85 50 55 60 65 70 75 80 60 50 55 60 65 70 75
70 35 E: =
NIR B NIR D |
60 NIR A 20 30 A | |
50 25 25 J'
40 20 20 ! |
30 15 15 {
20 10 10 |
10 5 5 | |
0 O D B o S e
30 35 40 45 50 55 35 40 45 50 55 60 50 55

Coordenada Espacial (pixel)

Figura 3.5: Estimacion de los cuartiles en los espectros simulados. Para cada imagen, la abscisa y
ordenada corresponden a la coordenada espacial en pixel y el flujo en unidades arbitrarias. El rango
intercuartil queda representado por el area sombreada, la linea azul corresponde a la mediana y las

lineas en negro representan un intervalo de confianza del 90 %.

Los espectros simulados pueden ser observados en la figura [3.4] para el caso del espectro
del UVB en QS02237+0305 componente A y D . La reestimacion de los pardmetros de 6*
es calculada mediante el método de minimizacion del )(%e J (tablas , , donde la posi-
cién x; y amplitud A corresponde a las imdgenes mds brillantes situadas en la rendija (A
y B en QS02237+0305 y s6lo A en SDSS1226-0006). Se ha determinado el flujo de los
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Tabla 3.1: Resumen de las estimaciones de los pardmetros para el ajuste de moffatianas.

Sistema QS02237+0305
UVB/VIS/NIR
Parametro Estimacién en AD Estimacién en BC
X1 53.4+0.2 /53.0+0.1/40.9+0.1  52.0+0.2/52.3+0.1/ 40.7+0.3
X2 59.9+0.1/59.6+0.1 /45.5+0.1  60.4+0.4 / 59.8+0.1 /46.5+0.2
Ay 67.9+1.1/186.8+£3.1/64.4+2.2 30.1+1.1/76.0+£2.1/30.2+£2.0
As 22.9+1.0/96.8+3.5/42.8+1.7 13.0+1.2/62.5+2.0/29.1+2.5
o 49715728103 /25103 6.2130 /39104 53717
B 348 813102 1.7 26128 /13+1.0/234)9

Tabla 3.2: Resumen de las estimaciones de los pardmetros para el ajuste de gaussianas.

Sistema SDSS1226-0006

UVB/VIS/NIR
Pardmetro Estimacion en AB
X1 53.4+0.2 / 53.0+0.1 / 40.9+0.1
B%) 59.9+0.1/59.6+0.1 / 45.5+0.1
A 67.9+1.1/186.8+3.1/64.4+2.2
A> 22.9+1.0/96.8+3.5/42.8+1.7
o 49+15/28+03/25+03

300 espectros simulados utilizando el mejor ajuste de los pardmetros, obteniendo ademaés los

cuartiles de los flujos, dentro de un intervalo de confianza del 90 %. La estimacion de las in-

certezas del flujo fue calculada mediante la variacion de flujo dentro del rango intercuartil de

los pardmetros estimados, ocupando la mediana (cuartil 2) como el valor estimado de cada

pardmetro, evaludndolos sobre las funciones G(x) y M(x) de cada una de las componentes.

Estas variaciones se muestran en la figura De esta forma se obtiene una medida cuan-

tificada de cada incerteza por componente (ver tabla|3.3)). Ocupando los valores de la tabla

[3.3] es posible medir, las incertezas en la magnitud absoluta, que se calcula propagando el

error mediante 0, ~ 0 ¢/ F, donde o r son las incertezas en el flujo obtenidas y F es el flujo

del espectro, respectivamente. Por lo tanto, las incertezas en la diferencia de magnitudes, se
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3.2. ESTIMACION DEL EFECTO MICROLENTE

pueden calcular mediante:

2 2
Ofi 9f.j
~ —, 34
T \/(Fi)+(Fj) G4
donde los subindices i, j hacen referencia a la relacion que hay entre 2 imédgenes del cudsar.

En esta tesis, se ha determinado la diferencia de magnitudes con respecto a la imagen maés

brillante, A en ambos sistemas.

Tabla 3.3: Resumen de la estimacion de las incertezas en el en la magnitud absoluta para ambos

sistemas mediante la apliacién del método de Montecarlo.

UVB/ VIS /NIR
o (Mag)
componentes QS02237+0305  SDSS1226-0006
A 0.04/0.04/0.01 0.05/0.05/0.08
B 0.03/0.02/0.12 0.06/0.07/0.07
C 0.10/0.05/0.14 -
D 0.03/0.02/0.03 -

3.2. Estimacion del Efecto Microlente

De acuerdo con lo presentado en el primer capitulo, dado que el cudsar presenta una es-
tructura multiforme, distintas zonas son susceptibles a efecto microlente. El disco de acrecion
y/o la zona de emisién de lineas anchas (Broad Line Region, BLR) se pueden ver alteradas
por este efecto (Sluse et al., 2007; Eigenbrod et al., 2008b; Sluse et al., 2012; Motta et al.,
2012; |Guerras et al.l [2013; Jiménez-Vicente et al., 2014; Rojas et al., 2014; Motta et al.,
2017;|Rojas et al., [2020; Melo et al., 2021). Sin embargo, la NLR al ser una zona més exter-
na con respecto al objeto central, podria no sufrir cambios debido al efecto microlente. De
acuerdo con Marziani et al. (2010) y Sluse et al.| (2011), las regiones que emiten las lineas
de Civ y Cirj son una mezcla de dos componentes, una asociada a la emision del core, y otra
mas compacta, que forma una componente mas ancha. Es por esta razon que es necesario se-

pararlas, dado que el core de la linea de emision estd dominado principalmente por la NLR,
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3.2. ESTIMACION DEL EFECTO MICROLENTE

mientras que las alas estdn ligadas a la BLR y pueden ser propensas a efecto microlente
(Abajas et al.,|2002b; Fian et al., [2018,,[2021). Es por esta razon que la diferencia de magni-

tudes medida en el core de las lineas de emision, Amc°"®

, puede ser utilizada como base de
referencia para descartar este fendmeno en dicha regién. En el caso que Am“"® no presente
cambios sustanciales a lo largo de la longitud de onda (e.g. que no exista extincion), la base
serd la mediana de las lineas de emision, o bien Am ”’7. Sin embargo, para determinar esta
diferencia es necesario estimar los flujos en el core de la linea de emisioén y en el continuo

debajo de ella

3.2.1. Determinacidn de los Flujos en el Continuo

Los flujos se han estimado usando Mathematica (ver. 12.1). En el caso del flujo del
continuo bajo la linea de emision, se han seleccionado dos regiones del continuo para ajustar
a los lados de la linea emisién una funcién lineal del tipo y. = ah + b que representa el
continuo bajo la linea y que posteriormente serd sustraido de la linea de emision (Motta
et al., |2012; Motta et al., 2017). Se tomaron las regiones seleccionadas por |Mejia-Restrepo
et al. (2016), que estarian libres de lineas de emision. Por ejemplo, la region contigua a Mgn
estd contaminada por emisiones de hierro (Vestergaard & Wilkes, [2001)) en 260 y 300 nm, al
igual que la regién alrededor de 465 y 510 nm (medidos en el restframe). Finalmente, la linea
de emision se verd confinada a una region cuyo ancho es Ay — A4;, tal como se muestra en las
figuras[3.6][3.7)y[3.8|para el caso de QS0O2237+0305. Las regiones de continuo seleccionados
para SDSS1226-0006 se encuentran en el apéndice A partir de los pardmetros a y b, el
flujo puede ser escrito como F, = (a/ 2)(/1; — 22) = b(df — 4;). Las incertezas en estos
parametros (Aa y Ab) son estimadas como sus desviaciones estandar. Propagando el error,

se obtiene oy = (Aa/2) (/IJZC — A2) = Ab(Af - 4;). Por lo tanto las incertezas en ajuste reflejan

un error en el flujo, el cual puede ser estimado como AF = \/(O'F,i/F,-)z + (oF,j/Fj)>

3.2.2. Estimacion del Flujo en el Core de las Lineas de
Emision
Los flujos del core son determinados por integracion directa del espectro descontamina-

do de continuo en el rango seleccionado. El ancho de las ventanas va desde 1 hasta 5 nm, el
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cual varia segun la forma de la linea y es centrado en el punto de mayor flujo. En el caso que
el core esté afectado por absorciones (ver figuras [3.6) para Lya y CIV), se han seleccionado
regiones mas estrechas de integracion en ambos lados de la absorcidn, y lo més cercanas al

core, a modo de evitar contaminacién de por BELs. Estos flujos serdn promediados poste-

riormente.
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Figura 3.6: Seleccion de ventanas de continuo en las lineas de emision del sistema QS02237+0305
en el brazo UVB, en torno a la regién de las lineas de emision de Lya, Civ y Cui]. En cada imagen
el eje de las abscisas y ordenadas representa la longitud de onda y el flujo en unidades arbitrarias
respectivamente. La region en gris corresponde al continuo seleccionado en unidades de longitud de
onda. Entre esta region se ajusté un polinomio y=al+b, indicado por la linea segmentada en negro, el

cual representa el continuo bajo la linea de emision.
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Figura 3.7: Seleccién de ventanas de continuo en las lineas de emision del sistema QS02237+0305

en el brazo VIS, en torno a la regién de la linea de emisién de Mgu. fdem de la figura anterior.
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Figura 3.8: Seleccion de ventanas de continuo en las lineas de emision del sistema QS02237+0305

en el brazo NIR, en torno a la regioén de las lineas de emisién de HB y Ha, [dem de la figura anterior.

3.2.3. Diferencia de Magnitudes del Continuo y las

Lineas de Emision

El efecto microlente podra observarse entre dos imdgenes del cudsar cuando exista un
desplazamiento entre la diferencia de magnitudes medida en el continuo bajo las lineas de
emision y la base de referencia. La diferencia de magnitudes Am;; pueden ser calculadas

CcOomo.:
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Amij:mi—mj:—2.5-L0g(Fl~/Fj) (35)

donde F; y F; son los flujos medidos en unidades arbitrarias, tanto para el continuo, co-
mo para el core, y los subindices hacen alusién a las imédgenes de cada sistema. En el
caso de SDSS1226-0006 el par de diferencias de magnitudes es B — A, mientras que en
QS02237+0305, la diferencia corresponde a B—A,C—-Ay D - A.

La determinacion de los flujos en la seccion permite estimar la diferencia de mag-
nitudes para todos los pares de imagenes. Con esto es posible cuantificar el efecto microlente

a través de la diferencia de magnitudes del continuo y la base de referencia Am; ", tal que:

_ cont core
Am; gy = Am(i,A) - Ammed(i,A)’ (3.6)

coni = B, C, D. Un aspecto importante para el desarrollo de esta tesis es la deteccion
de cambios cromdticos en Amy; 4), es decir, cambios en Am; 4y con la longitud de onda.
Para medirlos, se ha realizado un ajuste lineal a cada uno de los continuos. Las incertezas
en este ajuste estardn dadas por las predictions bands calculadas con Mathematica. Estas
proporcionan una medida de confianza (se establece un 68 % de nivel de confianza). Los

efectos de cromaticidad son medidos a tres longitudes de onda, que se establecen de acuerdo

a la informacién de Amfg’j;’)

diferencia de magnitudes (Am; 4)) es mayor en la region azul y menor en la region roja del

disponibles en la literatura (ver secciones 4.1.5|y 4.2.5)). Si la

espectro, se establece que existe efecto microlente cromético. La deteccion de cromaticidad,
permite modelar la estructura del disco de acrecion en el cudsar lentificado, mediante la
estimacion de su perfil de temperatura y tamaino. Para realizar estudios de microlente, es
usual modelar la estructura del disco de acrecién mediante un perfil de intensidad gaussiano

(Mortonson et al., [2005a) como:

I(R) o exp(—R*/2r?) (3.7

donde r; es el tamano caracteristico y es dependiente de la longitud de onda, y se relaciona
con el half-light radiusﬂ como R;/, = 1.18rg (Mortonson et al., |2005b). Segin el modelo
de disco de acrecion delgado de Shakura & Sunyaev| (1973)), esta dependencia en el radio

puede ser parametrizada en funcion de la longitud de onda como una ley de potencia, tal

2Radio en el cual la mitad de la luminosidad estd contenida asumiendo una simetria esférica.
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3.2. ESTIMACION DEL EFECTO MICROLENTE

que rg oc AP, siendo p=4/3. Otros modelos de discos, mds complejos y realistas (e.g., Agol
& Krolik (1999)) permiten incluir agujeros negros en rotacion, discos inclinados e incluso
efectos relativistas diferentes. Por otra parte, modelos basados en el perfil de brillo superficial
1 (R), siendo matemadticamente mds simples, han sido desarrollados por [Kochanek]| (2004));

Mortonson et al.|(2005a)), y més recientemente por Munoz et al. (2016b).

3.2.4. Extincion por Gas y Polvo en la Galaxia Lente

core
med(i,A)

verse afectado por extincion (i.e. Am

Se espera que Am no esté afectado por efecto microlente, sin embargo puede

core

med(i,A)
las imdgenes del cudsar atraviesa distintas porciones de gas y polvo que se encuentran en la

no es constante). Dado que la luz de una de

galaxia lente, puede producirse extincion diferencial (Falco et al., [ 1999a). Tanto el continuo,
€como Amiiff) son afectados por extincién (Motta et al.,[2002; Mediavilla et al., 201 1b; Rojas
et al., 2020). Usando la ley de extincién de |Cardelli et al.| (1989), es posible ajustar la curva
de extincion a la diferencial de magnitudes medidas en el core a diferentes longitudes de

onda con la siguiente ecuacion (Falco et al., |1999a):

mi (k) —ma(h) = -2.5l0g (%) + (E1 — E2)Ry (1 jsz) (3.8)

donde M, /M, es la razén de las magnificaciones, E1 — E; = AE corresponde a la extincion
diferencial, y Ry(M/ (1 + zz)) es la curva de extincién medida al rest frame de la galaxia
lente. Para las estimaciones realizadas en esta tesis, se ha considerado el caso en que Ry =

3.1, correspondiente a la curva de extincion de la Via Lactea.

3.2.5. Microlente en la Region de Lineas Anchas

En general, las alas de las lineas de emision se ven mucho mas afectadas por el efecto
microlentes que el core, debido a que éstas se forman en una regiéon mas cercana al SMBH,
por lo que se observan variaciones en la diferencia de magnitudes, tanto en el ala azul, como
en el ala roja. Para discutir los efectos del efecto microlente sobre la BLR se analizaran los
perfiles de las lineas de emision. Para ello se normalizardn los espectros de las imdgenes
del cudsar a la linea de emisiéon con mayor flujo (Motta et al., 2012; Guerras et al., 2013;

Rojas et al., [2014; Rojas et al., [2020)). Las variaciones de flujo se deben a que puede existir
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magnificacion diferencial de regiones con distintas velocidades en la BLR (Lewis & Belle|

1998l/Abajas et al.|2002b), [Fian et al.| 2018, [Fian et al|[2021), como por ejemplo, las que

pueden ser observadas en la figura[3.9] la cual muestra las variaciones de la BLR en distintas

épocas de la linea de Civ.

Clv
4 Hel ll
401l

Flujo Arbitrario

1480 1520 1560 1600 1640
A [A]

Figura 3.9: Diferencias en la BLR del sistema SDSS1004+4112. La imagen muestra el espectro en
la region de la linea de Civ en cuatro distintas épocas. Imagen adaptada de (Fian et al., 2018)).

Las primeras evidencias fueron observadas por [Filippenko| (1989), al detectar variacio-

nes en la linea de Mgll entre las imdgenes A y B en QS02237+0305, encontrando que los
centroides de las lineas de emision no coincidian. M4s tarde, ese mismo afo se confirmé por

primera vez la existencia de eventos de microlentes en una de sus componentes (Irwin et al.

(1989)).
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3.3. Simulacion de los Mapas de Magnifica-

Figura 3.10: Mapas de magnificacién de microlentes. Izquierda: Mapa de 2000x2000 px> para el
sistema QS0O2237+0305-A, se observan las curvas cdusticas y como estas se superponen al conside-
rar un 100 % de densidad superficial de masa estelar actuando como microlente. Derecha: Mapa de
1000x1000 px? para el sistema SDSS1226-0006-B, se observan algunas curvas cdusticas, debido a

que se ha considerado un 10 % de materia estelar que actiia como microlentes.

La simulacién del efecto de la microlente y el aumento de flujo inducido por la mag-
nificacion de la fuente (en el plano de la fuente) se hace utilizando el método Inverse Ray
Shooting o IRS (Schneider & Weiss, [1986; [Kayser et al., [1986; Wambsganss et al., [1990D) .

En este método la magnificacion asociada con un drea determinada en el plano de la fuente

es proporcional a la superficie que cubre la(s) imagen(es) de esta drea de la fuente. En la
préctica, esta idea se convierte en determinar los patrones de magnificacion realizando dis-
paros regulares de una cuadricula (grid) de rayos de ”luz” desde el plano de la lente hacia
el plano de la fuente, por lo que la magnificacion para cualquier pixel dado del plano de la
fuente serd proporcional al nimero de rayos que lo golpean. El método del IRS traza pixel
por pixel, lo que consume mucho tiempo en el proceso. Alternativamente, el Inverse Polygon
Method (IPM) (Mediavilla et al. (2006)), Mediavilla et al.| (2011a))) colecta bits 0 mosaicos
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de area del plano de la lente hacia el plano de la fuente, consumiendo menos tiempo. Este
método permite analizar propiedades de la distribucion de materia de la galaxia lente con la
densidad de superficial de masa, k = k; 4 k. en la posicion de cada imagen, donde «; corres-
ponde a la fraccion asociada a la distribucidn suave de materia oscura (smooth), mientras que
k. corresponde a la fraccion de masa estelar (o materia baridnica). En los mapas se utiliz6
un valor de x. = ky k. = 0.1 -« para QS02237+0305 y SDSS1226-0006, respectivamen-
te. Para QS0O2237+0305 se considera un 100 % de materia en estrellas (Kochanek, 2004;
Jiménez-Vicente et al., 2012), dado que las imagenes se ven a través del bulbo galactico (~
0.3 kpc del centro). A partir 29 pares de imagenes de QSOs, Mediavilla et al. (2009), estim6
que aproximadamente un 10 % de la materia total de la galaxia estd compuesta por objetos
compactos en el halo de la galaxia ((Pooley et al., 2009; Mosquera & Kochanek, 2011)).
Ademads de «, las propiedades de el gradiente de la fuerza gravitacional de deflexion (shear)

estan dados por el parametro vy.

3.3.1. QS02237+0305

Diversos autores han implementado varios modelos para caracterizar la distribucion de
masa de la galaxia, restringir el macromodelo y las caracteristicas de las microlente (Sch-
neider et al., 1988, Kent & Falcol [1988; [Kochanek, [1991}; Rix et al., 1992} [Schneider et al.|
1992; Wambsganss & Paczynski, [1994; Witt et al.l (1995 [Schmidt et al., [1998; Chae et al.,
1998)). Wyithe et al. (2002)) lograron caracterizar el sistema mediante razones de flujo en
mid-infrared obtenidas por (Agol et al., 2000) entre 8.9 y 11.7 um y en banda V (Wozniak
et al., 2000), pudiendo determinar la diferencia de magnitudes, encontrando que son consis-
tentes con los macromodelos mencionados anteriormente, cuyos valores son 0.8 y 1.1 mag
para las componentes B 'y A. Ademads, estiman que para microlentes de 1M, la regiéon de
emisién de mid-infrared tiene un tamafo del orden de ~ 107 cm. Mis tarde, Kochanek
(2004) demostré que ks = 0 (es decir, k, = 1) debido a la ubicacién de las imédgenes
del cudsar, con respecto a la galaxia lente. También, determina mediante la fijacién de los
parametros del macromodelo (posicién y flujo de las imagenes) una consistencia con el mo-
delo SIE (elipsoide singular isotermo, cuacién [I.3T)). Los valores encontrados de k y y para
cada componente estan indicados en la tabla[3.4] que son consistentes con los encontrados
por [Wyithe et al.|(2002) y estudios previos.

Con esta informacion, se han creado mapas de magnificacion usando el algoritmo IPM
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Tabla 3.4: Parametros del modelo lente SIE en QS0O2237+0305
QS02237+0305 A B C D

K 0.394 0.375 0.743 0.635
Yy 0.395 0.390 0.733 0.623

para cada una de las componentes. Las dimensiones de cada mapa son 2000 x 2000 px (30 x
30 radios de Einstein). Considerando que el tamaiio del pixel corresponde a 0.58 dias luz).
Mediante la ecuacion se ha estimado que Rg = 38.9 dias luz, utilizando una masa

promedio de 0.3 Mg para las microlentes.

3.3.2. SDSS1226-0006

Sluse et al.| (2012) en su estudio de 17 sistemas con microlentes en la BLR, presenta los
resultados del modelo empleado en el sistema utilizando lensmodel (Keeton, |2001), que
es consistente con un SIS mas una componente de shear (y) externo. Los pardmetros del
modelo para SDSS1226-0006 se encuentran en la tabla donde se muestran los valores
de «, v, 0y (dngulo del shear) y M (magnificacion).

Tabla 3.5: Parametros del modelo lente SIS+y en SDSS1226-0006
SDSS1226-0006 A B

K 0.67 0.61
y 036 0.29
0, 87.7 874
M 383 3.07

Con esta informacidn, se han creado mapas de magnificacién usando el algoritmo IPM
para cada una de las componentes. Las dimensiones de cada mapa son 1000x1000 px. El
tamafio del pixel corresponde a 0.47 dias luz. Mediante la ecuacién|1.4.1] se ha estimado que

Rg = 15.6 dias luz, utilizando una masa promedio de 1.0 Mg para las microlentes.
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3.4. Estimacion de los Parametros del Disco

de Acrecion

El espacio de parametros comprendido por la pendiente del perfil de temperatura p y el
tamafio del disco r, se explora mediante una cuadricula de estos valores. Usando IRAF, los
mapas de magnificacion son convolucionados con gaussianas, cuyos tamafios son rs(hg) =
rs(Xk/kref)p, conk = 1, 2, 3yh,r = 1026 A, evaluando cada par de valores de p y ry. Para
Q2237+0305, la cuadricula de valores para p va desde p = 0.15-i,coni = 0 ... 16, mientras
que para rg, se ha empleado una cuadricula logaritmica (neperiano), con ry = 0.15 - j, para
Jj =0 ... 40. El mismo procedimiento se ha empleado en SDSS1226-0006, con p = 0.15 - i,
coni =0..18yry;=0.15-j,con j=0...40.

Para estimar el tamafio del disco de acrecion y el perfil de temperatura se realiza el
procedimiento descrito por Mediavilla et al.|2011a; Jiménez-Vicente et al.[2014, en el que
de forma aleatoria es colocada una fuente con tres perfiles gaussianos, representando las tres
longitudes de ondas medidas sobre los mapas de magnificacion. La verosimilitud (likelihood)
de observar las tres magnificaciones (Am"bs = Amcont — Amw’ e) debido a efecto microlente
a esas tres longitudes de onda (A, con k = 1, ,2 3) dado los pardmetros p y In(rs) es

calculada como:

Pl(Amgbslpi,ln (rsj))ocfAmlfAmzfAimNije_%Xz (3.9)

donde N;; corresponde al nimero de intentos, Amy, Amy, Amjz son las diferencias de mag-
nitudes obtenidas del modelo a partir de la fuente gaussiana de pardmetros p; y In(rs;j). Las
diferencias de magnitudes obtenidas con la simulacion se contrastan con las observadas me-

diante la estimacién del y? el cual se calcula mediante la siguiente expresion:

mobs A mmodel )2
(3.10)

Zj:A

donde 0',% corresponden a los errores medidos a las tres diferentes longitudes de onda. Final-

k

mente se construye una funcién de verosimilitud conjunta para los pardmetros p; y In(r;)
mediante la multiplicacion de las verosimilitudes individuales. En el caso de SDSS1226-

0006 son dos, mientras que para QS02237+0305 corresponden a nueve:
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P(Amz}}s | pi,In (rsj)) oc l_[ P, (Amzbs | pi,In (rsj)), (3.11)
=1

donde m = 2, 9, respectivamente. Estos valores estan asociados a las dos mediciones de
continuo de SDSS1226-0006 (CASTLES y el continuo bajo las lineas de emision), mientras
para el sistema QS0O2237+0305 que han conseguido nueve mediciones de estos (Mosquera

et al.| (2009), CASTLES y el continuo bajo la linea de emision de los tres pares de imagenes).
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CariTUuLo 4

Resultados

En este capitulo realizo un andlisis de los principales resultados de cada sistema. Para
desarrollar este estudio utilizo los espectros descontaminados de cada sistema, analizando
las lineas de emisién mds prominentes. Con la estimacion del flujo en el core y continuo
bajo la linea de emision he obtenido la diferencia de magnitudes entre cada par de image-
nes, permitiendo detectar efecto microlente cromatico en los sistemas. Ademads, comparo los
perfiles de las lineas de emision para detectar si existe efecto microlente en la BLR, asi co-
mo también, los efectos de extincion diferencial en el sistema QS02237+0305. Mediante el
estudio del efecto microlente cromatico estimo los pardmetros asociados al disco de acrec-
cion, parametrizando el disco de acrecion rg con un perfil de temperatura (p), de modo que

rs o« AP, Finalmente comparo estos resultados con la literatura.

4.1. QS02237+0305

4.1.1. Espectro Descontaminado

Se ha presentado una breve descripcion del sistema QS02237+0305 en la seccién[2.3] En
el trabajo desarrollado en esta tesis, se han obtenido nuevos espectros descontaminados de

las cuatro imédgenes. La obtencidn de los espectros descontaminados se llevo a cabo mediante
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Figura 4.1: Espectros descontaminados (A, B, C y D) de QS02237+0305. En cada imagen el eje de
las abscisas y ordenadas representa la longitud de onda y flujo sin calibrar, respectivamente. Se han

identificado diversas lineas de emision, siendo indicadas con su nomenclatura y lineas segmentadas.

el ajuste de funciones moffatianas, los que que se muestran en la figura .1} La separacién
las imagenes se ha obtenido a partir de la estimacion de la posiciéon de los centroides con
respecto a la coordenada espacial en cada uno de los espectros. Los valores obtenidos se
muestran en la tabla [4.1] que corresponden a la separacion medida entre los espectros de
cada brazo. También se muestra el valor promedio de estas mediciones (< Ax >) para cada
par.

De acuerdo a la astrometria de CASTLES (Falco et al., [1999b)), la separacién de las
componentes A y D es de 1.0427+0.004”, mientras que B y C tienen una separacion de
1.3957+0.004”. Tanto el par AD como el BC estdn en acuerdo con lo medido en CASTLES.

Se han observado varias lineas de emisién prominentes. Ly A121.5; SiIv]+O1v] A139.9;

54



4.1. QS02237+0305

Tabla 4.1: Estimacion de la separacion de las imagenes en el sistema QS02237+0305.
Imégenes UVB VIS NIR < Ax>
AyD 1.0757+ 0.008” 0.995”+ 0.017” 1.2117+0.043” 1.094”+0.047”
ByC 1.3347+0.042”  1.1947+0.033” 1.277°+£0.077” 1.268”+0.093”

Notas:
Para obtener estos valores en unidades de arco segundos se ha multiplicado por el pixel scale de cada brazo de

X-Shooter, cuyos valores son: 0.158 ”/ px en UVB; 0.161 ”/px en VIS y 0.248 ”/ px en NIR.

CIv A154.9; Cii] A190.8; Mgii] A279.9; HP 486.3 y Ha A656.5 nm. También se distinguen
otras lineas de emision de menor flujo: NV A124.1; Hell 1164.0; [O111] A165.5; Al A185.7;
Silr] A189.6; O A372.7; Hy A434.2 y [O111] A496.0 nm. Parte de las lineas de emision men-
cionadas aqui se observan en los espectros de la figura Ademas, es posible observar
prominentes lineas de absorcidn, tanto en el continuo, como en las lineas de emisién de Lya,
NV y CIv, observadas en los cuatros espectros. Lya y CIV presentan absorciones en la com-
ponente angosta. Para obtener el flujo del core en estas lineas, se ha integrado en dos regiones
contiguas a la absorcién. Ademads, estas caracteristicas de absorcion las presenta el core de
la linea de NV. En la region de la linea de CIl1], se han identificado las emisiones de AlIIl
y Silll], al igual que absorciones angostas en el ala azul de AlIIl. El ala roja de MglI] se ve
afectada por absorciones teluricas (banda A, O;) no afectando la parte angosta de la linea de
emision. Las lineas de emisién de HP y Ha se encuentran muy cerca de la correccion realiza-
da a las absorciones teldricas (banda J y H en el continuo del ala roja). Dada esta cercania, el
doblete de la linea de emisién de OIIT] (A,4,=500.82 [nm]) se ve afectado por la correccion.
Los perfiles de las lineas de emisién obtenidos se muestran en la figura[d.2] Un andlisis mas

detallado de la BLR se presenta a continuacion.

4.1.2. Comparacion del Perfil de las Lineas de Emisidén

En la figura se muestran los perfiles de Ly, SiIv]+O1v], CIv, CI1], Mgli] y Ho. El
continuo bajo la linea se ha sustraido mediante el ajuste de una funcién lineal y = ah + b
(figuras y [3-8). La estimacion de los pardmetros a y b y sus incertezas Aa y Ab han
sido calculadas dentro de una fluctuacion de 1o, estos se encuentran en la tabla Se ha
encontrado que los valores de las pendientes de los ajustes que representan el continuo bajo

la linea de emision varian mucho. Una respuesta a ello es que esta emision estd afectada
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por efecto microlente, sobre todo en las regiones cercanas a las lineas de emision de alta
ionizacion, dado que la emisiéon del continuo que se forma en el disco de acrecion, es

mayormente afectada hacia regiones internas del disco.
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Figura 4.2: Perfiles de las lineas de emision del sistema QSO2237+0305. En cada imagen el eje de
las abscisas y ordenadas representa la longitud de onda y el flujo en unidades arbitrarias, respecti-
vamente. Los colores representan los perfiles asociados a cada una de las imdgenes del cudsar. Las
regiones en gris y verde corresponden a la ventana de integracién del core de la linea y de la BEL,
respectivamente. Los valores que se encuentran en el borde superior derecho de cada conjunto de
lineas de emisidn, indican el factor de normalizacién que se utiliz6 para igualar el core de las lineas
de emisién mds débiles a la m4s brillante (A). En el caso de Mgli, solo se ha integrado el ala izquierda,
debido a que existe una correccién de absorciones teldricas en el ala derecha. Para una mejor visuali-

zacion de los perfiles, se aplicé un filtro gaussiano 5 px.
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Para comparar los perfiles en las BELs los espectros se han normalizado para hacer coin-
cidir el core de las lineas de emision. Los valores de la normalizacion se encuentran en el
borde superior derecho de cada figura. Debido a la absorcién en el core de Lyo y CIV, no
se tiene certeza de haber producido una buena normalizacién. Con respecto a los perfiles,
se observan ligeras diferencias en el ala roja de Lya entre ~ A[329.0 : 331.5] [nm] y en
la zona de NV entre ~ A[332.0 : 336.0] [nm], siendo més brillantes en A y D. En CIV se
observan pequeiias diferencias en la ala azul (~ A[412.8 : 414.6] [nm]), y mayores en el
ala roja (~ A[416.2 : 416.7] [nm]), esta dltima posiblemente atribuible al efecto microlente
(Fian et al., 2021). Las lineas de Hell y OIlI] coinciden, a excepcion de la componente C,
desviacion probablemente debido a baja su sefial. No se observan diferencias significantes en
C1i]. Las caracteristicas del perfil de CIV encontradas en este trabajo también son reportadas
por Eigenbrod et al.| (2008a), mencionando que la BEL es magnificada simétricamente por
efecto microlente. El ala azul de MgIl muestra una buena normalizacion, a excepcion de la
componente C, cuya desviacion es posiblemente debido a una mala extraccion del continuo,
o baja sefial. Se observan diferencias significantes en el ala roja (~ A[756.4 : 758.4] [nm]),
posiblemente debido a un problema de correccién de teldricas. Es importante destacar que
la region de emision de hierro (A[770:800] [nm]) tiene diferencias, que podrian atribuirse a
efecto microlente. HP exhibe una mayor magnificacién de A, B'y D con respecto a C entre
~ A[1314.5 : 1322.0] [nm], lo que podria ser atribuido a una baja sefial en C. En Ha se
observa que la BEL no muestra variaciones en el ala azul. No obstante, se aprecian diferen-
cias considerables en los flujos entre ~ A[1773.0 — 1783.0] [nm] del ala roja. Caracteristicas
similares fueron encontradas por Braibant et al. (2014) y |Braibant et al.| (2016) para dicha
linea, en datos obtenidos con SINFONT (Eisenhauer et al., 2003) el afio 2005. En particular,
los autores de este ultimo articulo encuentran asimetrias en la linea de Ha, tanto en el ala
azul, como en la roja, sugiriendo que existe efecto microlente diferencial en esta linea. Las
diferencias de magnitudes de las variaciones de la BELs se encuentran en la tabla4.3| indi-
cado como blue wing y red wing (ala azul y roja respectivamente).

Cabe destacar que los datos obtenidos por X-Shooter difieren en casi 20 afios con los
datos obtenidos en CASTLES (Falco et al., |1999a). En dicha época se observo la componente
C como tercera mas brillante del sistema. Sin embargo, y dado los constantes fendmenos
asociados a efecto microlente, los datos de X-Shooter muestran a la componente C como

la mas débil.
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Figura4.3: [demala ﬁgura Se observa que en ambas lineas de emision, el ala derecha no produce
una buena normalizacién. En tanto, la linea de Hf3, C presenta baja sefial a ruido. Por otra parte, en

Ha, las alas rojas se encuentran desviadas con respecto a A.

4.1.3. Estimacion del Efecto Microlente

Para estimar la existencia de efecto microlente es necesario estimar las diferencias de
magnitudes en el core y continuo bajo la linea de emision. Como se mencion6 anteriormen-
te, se han promediado los flujos obtenidos lineas de emision de Lya y CIV, obtenidos en en
las ventanas contiguas a la absorcion presente en el core de la linea de emision, mientras
que las otras lineas no han requerido un tratamiento especial. Por otra parte, se ha conse-
guido datos del continuo en diferentes épocas. En las figuras [4.4] y 4.3 se observa como las

diferencias de magnitudes de los continuos (AmMos . AmCAS | Am€o" | continuos obtenidos

por Mosquera et al.| (2009), Falco et al. (1999b) y en esta tesis, respectivamente) estan des-

plazados con respecto a la mediana de la diferencia de magnitudes de las lineas de emision
(Ami”), confirmando que los continuos estdn afectados por efecto microlente. Se ha reali-
zado un ajuste a la diferencia de magnitudes de los continuos sustraidos y de la literatura.
Las incertezas en los ajustes se han estimado mediante la estimacion de predictions bands,
medidos con 1o de incertidumbre.

Dado que Am“’™ es aproximadamente constante, se ha usado la mediana de la diferencia
de magnitudes medida en el core de las lineas de emisién como linea de base o de referen-

cia para descartar efecto microlente, por lo que cualquier otra medicién de Am desplazada
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Tabla 4.2: Estimacién de parametros de ajustes del continuo bajo la linea de emision.

Imége- -l
Param. Lya Crv Ci] Mgl Hp Ha
nes

A 11.33+0.1 7.14 £0.05 -0.35+0.05 2.09 +£0.04 0.31 +0.05 0.40 £ 0.02
-35284+£31.0 -2096.2+20.5 1543.9+272  670.6+33.3 -183.5+£58.6 —445.3 +£28.4

B at Aa 5.89+0.10 5.64 +0.05 —-0.09 + 0.06 1.33 +0.06 0.28 +0.06 0.18 £0.05
- —1838 + 35 —1856.2+21.2 922.6+33.3 516.7 +47.5 -197.8+£78.9 -138.9+83.0

C b+ 2.93+0.07 4.54 +0.04 0.66 +0.07 1.87 £0.06 0.11 +£0.06 0.17+0.14
Ab -911.1+£259 -1623.2+18.5 260.7 + 36.4 —473+45.5 59.5+73.2 —32.8+236.24

D 3.94+0.05 4.00 £ 0.03 0.38 +£0.04 1.03 +0.03 0.27 £ 0.03 0.31+0.01
-12254+17.8 -1317.2+129 451.8+23.3 452.7+21.2 -196.2+£33.2 -361.6 £21.7

Notas:

1 Parametros: estimaciones realizadas en el continuo contiguo a la linea de emisién. Las unidades de a y b corresponden a [flujo

arbitrario] /[nm] y [flujo arbitrario] respectivamente.

de la linea de base, estard afectada por efecto microlente (Mediavilla et al., 2009, 2011a;
Motta et al., [2012; \Guerras et al., 2013 Rojas et al., 2014} Motta et al., [2017; Rojas et al.,
2020; [Melo et al., [2021)). Las incertezas de esta medicion se han estimado como la desvia-
¢i6n en la mediana (funcién MedianDesviation en Mathematica). Los valores encontrados
son Amy© = 0.49 £ 0.06 mag, Am,* = 1.36 £ 0.09 mag y Amj; = 0.43 £ 0.03 mag.
Sluse et al. (2011) obtienen diferencias de magnitudes integrando el core de las lineas de
C1v y Cri]. Estos valores se encuentran registrados en la figura[4.5| (imagen derecha) e indi-
cados con tridngulos verdes, los cuales corresponden a observaciones espectrofotométricas
realizadas con el instrumento FORS 1, tomadas entre el 2004 y 2007 y divididas en tres perio-
dos, siendo P1 (2004-2005), P2 (2006) y P3 (2007), donde Am{7,¢ CIV = 0.66 + 0.02 mag ;
0.58 + 0.02 mag (mismo valor en periodo P1 y P2), y AmSor¢ €/ = 0.59 +0.02; 0.62 + 0.02;
0.61 £ 0.02 mag (correspondientes a los periodos P1, P2 y P3). Se observa un leve despla-
zamiento con respecto a la base utilizada para descartar efecto microlente. Los autores no
mencionan el rango de longitud de onda que se utiliz6 para integrar la NLR. No obstante,
mencionan el FWHM de la parte angosta de la linea de emisién, siendo 2580 kms~! en Civ
y 1545 kms~! en Cm en cada imagen (A y D), pudiendo estar contaminados por la BLR, y

por ende, afectados por efecto microlente.

core

od contradicen a distintos autores (Falco

Por otra parte, los valores obtenidos para Am
et al., [1999a; Eigenbrod et al., 2008b) los cuales han reportado extincion diferencial en las

imégenes del sistema. Los primeros autores encuentran que AE4(B—V) = 0.07 £ 0.03 mag,
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Figura 4.4: Diferencia de magnitudes en el sistema QS02237+0305 C-A. El eje de las abscisas co-
rresponde a la longitud de onda medida en [nm]. El eje de las ordenadas corresponde a la diferencia
de magnitudes (en unidades de mag). Tridngulos azules representan la diferencia de magnitudes obte-
nidas integrando el nicleo de las lineas de emisién. Cuadrados naranjos corresponden a la diferencia
de magnitudes obtenidas integrando el continuo sustraido bajo la linea de emisién. Circulos rojos y
negros corresponden a los continuos medidos en CASTLES y Mosquera et al.[(2009), respectivamente.

La linea magenta corresponde a la curva de extincién medida en las lineas de emision.

AEp(B-V) = 0 mag, AEc(B-V) = 0.18 £0.03 mag y AEp(V — B) = 0.17 £ 0.03
mag y un E(B - V) total de 0.13 + 0.04 mag, mientras que Eigenbrod et al.| (2008b) reportan
un enrojecimiento en la imagen C, relativo a las imdgenes A y B, por lo que estimé los
pardmetros de extincién diferencial, donde Ay (C) — Ay (A) ~ Ay(C) — Ay(B) se encuentran
en el rango de 0.1 — 0.3 mag. En esta tesis se ha calculado la curva de extincién entre las
imagenes A y C utilizando la ley de extincion de (Cardell1 et al. (1989) de la Via Léactea,
fijando un valor de Ry = 3.1, al igual que en las mediciones citadas previamente. Utilizando
las diferencias de magnitudes medidas en el core, se ha encontrado que la diferencia de
extincion es: E(B —V)ca = 0.04 mag. La curva de extincién se encuentra en la figura

en color magenta. Con este dltimo resultado, se descarta la presencia de extincion en las
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Figura 4.5: Diferencia de magnitudes en el sistema QS02237+0305. Idem a la figura anterior. Iz-
quierda: diferencia de magnitudes B-A. Derecha: diferencia de magnitudes D-A. Tridngulos verdes
corresponden a las diferencias de magnitudes medidas en el core de las lineas de Civ y Ciy obtenidas

por Sluse et al.|(2011)).

imagenes A y C del cudsar, dado a que se ha logrado acceder a un rango de longitud de
onda mayor con los espectros obtenidos con X-Shooter, extendiendo la muestra de lineas
de emisién hacia el azul, con la linea de Lya y hacia el rojo, con las lineas de Hf3 y Ha,

ampliando la muestra obtenida por Eigenbrod et al.| (2008b). Finalmente no se aprecian va-
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riaciones cromadticas en Am’", tanto para los pares de imagenes C y A, como para los pares
BA 'y DA.

Tabla 4.3: Diferencias de Magnitudes en QS02237+0305

Region Ae Ventana® mp —ma me —mgy mp — mga
(nm) (nm) (mag) (mag) (mag)
Continuo 331.9 317.3 -320.5/342.5 - 346.5 0.74 £ 0.06 1.47 £0.11 1.12+0.05
371.0 343.0 — 349.0/394.0 — 399.0 0.73+0.10 1.51+£0.17 1.11 £ 0.08
428.5 394.8 — 398.9/456.8 —462.2 0.59 +0.06 1.19+0.11 0.87 £0.05
491.6 400.7 —434.0/533.6 — 544 4 048 +0.07 0.89+0.13 0.81 £ 0.06
660.0 645.0 - 675.0 043+0.05 0.64+0.05 0.68 +0.06
777.0 712.0-717.0/838.0 — 842.0 043+0.06 0.53+0.07  0.66+0.07
928.0 860.0 — 890.0/985.0 — 1005.0 042+0.04  0.47+0.05 0.65 +0.06
1170.1 1085.0 - 1095.0/1270.0 — 1286.0  0.31 +0.11 0.19+0.13 0.42 £0.04
1310.9 1278.8 —1294.4/1340.0 - 1343.0  0.33+0.17  0.15+0.17 0.40+0.12
1545.0 1450.0 — 1640.0 038+0.15 -0.03+0.15 0.37+0.08
1741.3 1657.0 - 1684.0/1823.0-1825.5 041+0.11 -0.08+0.28 0.37+0.06
Lineas Lya A121.6 326.5-327.2 0.47 +£0.06 1.3+0.1 0.44 £0.05
328.0 —328.5 0.60 = 0.06 1.4+0.1 0.47 £0.05
Lya blue wing 324.1 -326.0 0.62 +0.06 1.4£0.1 0.50 +0.05
Lya red wing 329.1-331.3 0.73 £0.06 1.7+0.1 0.55+0.05
CIV A154.9 415.0-416.0 0.52 +0.06 1.2+0.1 0.47 +£0.05
416.2-416.7 0.59 +0.06 1.4£0.1 0.47 £0.05
C 1V blue wing 412.8-414.6 0.60 = 0.06 1.4£0.1 0.59 +0.05
C 1V red wing 418.8 —422.0 0.70 + 0.06 1.7+0.1 0.57 £0.05
C I A190.9 513.0-515.5 0.38 £0.07 1.0£0.1 0.41 £0.06
C I blue wing 507.5-512.2 0.35+0.07 0.8+0.1 0.42 £ 0.06
C III red wing 516.5-520.4 0.44 +0.07 1.2+0.1 0.49 £ 0.06
Mg I12279.9 752.0 - 756.0 0.45 +0.05 1.31£0.06  0.42+0.06
Mg 11 blue wing 749.0 — 752.5 0.51+0.05 0.30 £ 0.06
Mg 11 red wing 756.4 —758.4 0.58 £ 0.05 1.86+£0.06 0.59+0.06
Hp 14386.1 1307.0 - 1312.3 04+0.2 1.3£0.2 0.5+0.1
Hp blue wing 1302.5 - 1305.8 05+0.2 1.3£0.2 0.5+0.1
Hp red wing 1314.5-1322.0 05+0.2 27+0.2 0.6+0.1
Ha 1656.2 1766.3 —1771.0 0.5+0.1 1.4+£0.2 0.37 £ 0.06
Ha blue wing 1755.0 - 1763.5 04+0.1 1.3£0.2 0.38 £0.05
Ha red wing 1773.0 - 1783.0 0.6+0.1 1.8+£0.2 0.56 +0.05

Notas:

¢ Ventanas de integracion.
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4.1.4. Estimacion del Efecto Microlente en la BLR

Se han medido las diferencias de magnitudes en las BELs, permitiendo cuantificar el
efecto microlente relativo al core de la linea, con Am’™®? = Am’e? Wing — Amcore y
AmPlue = ApPlue wing _ Appeore Utilizando Am©™ como la diferencia de magnitud no afec-
tada por efecto microlente de cada uno de los pares de imdgenes. Las observaciones se mues-

tran a continuacion:

blue

Par BA: la diferencia de magnitudes Am”™¢ es despreciable, ya que estd contenida dentro

de las incertezas en las magnitudes. Sin embargo, en el ala roja (Am™?) en Lya, se ha en-

red
Lya

Cl1v, con Am’celdv = 0.15+£0.08 mag, y Amgfl‘;n = 0.13 £ 0.07 mag para la linea de MgIL.

Las lineas de CIi1], He y HB no muestran diferencias considerando las incertezas asociadas.

contrado una diferencia de Am’¢¢ = 0.19 + 0.08 mag. Se ha calculado un valor similar en

Par CA: se observan diferencias principalmente en el ala roja. En la componente ancha
de Lya, Amzeyfl = 0.3 +£0.1 mag. En CIv, la diferencia es de Am’cel"lv = 0.4 = 0.1 mag.
En CI11], ambas alas tienen el mismo valor de magnificacion, Amlg}’é = Amgld‘, =02+
0.1 mag. Debido a la correccidon para absorcioes de teldricas, en MglII sélo se ha logrado
medir Am™? = 0.55 + 0.08 mag. Las alas rojas de HP y Ha presentan una magnificacién de
Am;jg =14+03magy Am;jg = 0.4 + 0.3 mag, respectivamente.

Par DA: se han medido leves diferencias en todas las componentes anchas, siendo mas
pronunciadas en las alas rojas. En Lya, Am"™? = 0.10 + 0.07 mag. Se observan valores
similares en CIV, con Am?“¢ = 0.12 + 0.07 mag y Am"™®® = 0.10 + 0.07 mag. En MglI,
AmP¢ = —0.12 + 0.08 mag, mientras que Am™? = 0.17 + 0.08 mag. En C1i1] y HB no
se observan diferencias dentro de las incertezas estimadas. La componente ancha de Ha
presenta diferencias cuantificadas como Am' = 0.19 + 0.08 mag . En Sluse et al.|(2011)
se reportan diferencias en las BLR de CIv y ClII1], siendo obtenidas en los tres periodos de

blue

observacion mencionados. Se puede notar que el ala azul de la cantidad Am”"¢ en la linea

de emision de CIV varia entre 0.25 + 0.03 y 0.08 + 0.03 mag (desde P1 hasta P3), siendo
comparables con lo encontrado en este trabajo. No obstante, en sus datos, el valor de Am'ed
varia, siendo estos 0.61 + 0.03, 0.55 + 0.03 y 0.52 + 0.03, con respecto a los periodo P1,
P2 y P3, y una variaciéon promedio de 0.56 + 0.06 mag, obteniéndose una discrepancia de
0.46 + 0.08 mag entre lo observado por Sluse et al.| (2011]) y lo estimado aqui. Con respecto
a CI1], los autores reportan diferencias de magnitudes promedio Am”™¢ = 0.59 + 0.05 mag

y Am™? = 0.51 + 0.07 mag, discrepando de los resultados obtenidos aqui, dado que no
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se aprecian grandes variaciones. Es importante sehalar que, al igual a lo encontrado por
Eigenbrod et al.| (2008b)) y Braibant et al. (2016), las diferencias encontradas en esta tesis,

también pueden estar asociadas a efecto microlente, tanto el continuo, como las BELs.

4.1.5. Parametros del Disco de Acrecion

Para estudiar la estructura del disco de acrecién se emplea el método descrito en la sec-
cién [3.4] Para obtener los mapas de magnificacion se han utilizado los valores de « y y
obtenidos en Kochanek (2004). Usando la base de referencia que descarta efecto microlen-
te de cada par de imédgenes con respecto a las diferencias de magnitudes de los continuos
medidos en las distintas épocas (ecuacion y figuras 4.5)), se puede ver como los la dife-
rencia de magnitudes de los continuos se encuentran desplazadas con respecto a Am“°"¢

med(i,A)’
Mos

CAS = AmCont presentan diferentes

coni = B,C, D. También se puede notar que Am y Am

med(i,A)
zamientos para las distintas épocas de diferencia de magnitudes del continuo, en relacién

pendientes con respecto a Am’¢ . . Utilizando la ecuacién se han medido los despla-

con la base de referencia. Estos valores se encuentran en las en las tablas 4.4} 4.5y 4.6] Se ha
medido Amy; 4 a las longitudes de onda donde se encuentran las lineas de Lyo A326.9 nm,
Cii] A516.0 nm y Mgll A753.9 nm, que corresponden a las longitudes de onda en donde se
ha detectado variacion cromdtica. Sin embargo, en el par CA, se observa que los continuos
de CASTLES y medidos en este trabajo tienen un valor de Amcs mucho mayor en el rojo
que en azul. Esto se puede atribuir a efecto microlente cromatico en ambas componentes.
Este fendmeno fue reportado por Motta et al.|(2012) al analizar la cromaticidad del sistema
HE1104-1805.

Tabla 4.4: Efecto microlente cromatico en QS02237+0305 (BA)

Ao | AmCAS — Amore | AmCont — Amcore | AmMoS — Am<ere
[nm] (mag) (mag) (mag)
3269 | 1.05+0.09 0.16 + 0.09 1.10£0.1
5160 | 0.90+0.09 0.07 £0.09 105 £ 0.09
7539 | 0.71+0.09 ~0.04 = 0.09 0.99 £ 0.09
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Tabla 4.5: Efecto microlente cromatico en QS0O2237+0305 (CA)

| A€ — s | amCon - e | Ames — Amers
[nm] (mag) (mag) (mag)
326.9 -0.15+0.10 0.02+0.13 0.34 +0.09
516.0 -0.18 +£0.10 —-0.17+0.12 0.23+0.09
753.9 -0.21+0.10 -0.42+0.11 0.09 +£0.09

Tabla 4.6: Efecto microlente cromatico en QS02237+0305 (DA)

2 AmCAS — Amcore | AmCom — Amcore | AmMos — Amcore
[nm] (mag) (mag) (mag)
326.9 1.40 £ 0.06 0.62 +0.06 1.10 £ 0.07
516.0 1.30 £ 0.06 0.47 £0.05 1.08 £ 0.05
753.9 1.12 £ 0.06 0.29 £ 0.05 1.04 £ 0.06

Dado que las funciones de densidad de probabilidad (pdfs) para cada conjunto de los
datos es una medicioén independiente de p y ry (ry o< AP), se determina el producto de las
probabilidades. Con esto se han realizado nueve estimaciones diferentes del tamafio del disco
de acrecion. Los resultados de las pdfs se encuentran en la figura[4.6] Las pdfs para todas las
estimaciones de p y ry se encuentran en el apéndice Se ha estimado un valor de In(r;) =
3.29 + 0.42 en unidades de In(dfas-luz), lo que equivale a ry = 26.875" \J0.3M /M, dias-
luz medido a A = 1026 A, y un valor de p = 0.53 + 0.14. Se puede observar que las pdfs
alcanzan valores altos de In(rs), comparados con los valores promedios de < In(rs) >=
1.5f8;355 y p = 0.75 £ 0.2 obtenidos en Jiménez-Vicente et al.[|(2014), y valores bajos para
p comparados con el modelo de disco delgado de Shakura & Sunyaev|(1973). No obstante,
los valores de p y In(rs) medidos en esta tesis, son similares a los obtenidos por Jiménez-
Vicente et al. (2014)) en su estimacién basada en la maximum likelihood, los que corresponden
aln(ry) = 3.Of(§)_'73 yp = O.Sj'gf . Es necesario destacar que el valor de p obtenido con las
mediciones de este trabajo, es comparable con el valor promedio medido en Jiménez-Vicente

et al.| (2014)), encontrdndose dentro de las incertezas consideradas. Por otra parte, el half light

radius es de Ry /, = 32.7;?;2 \J0.3M / M, dias-luz medido a A=1026 A.
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QS02237+0305

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0

Y

Figura 4.6: Funciones de distribucién de probabilidad (pdfs) en dos dimensiones, obtenidas usando
efecto microlente cromatico en QS02237+0305. El eje de las abscisas corresponde al valor del perfil
de temperatura p, mientras que las ordenadas representan la escala logaritmica de r;. Los contornos
en blanco son los niveles de confianza a 0.50, 1o, 1.50 y 20, respectivamente. La pdf muestra

la combinacién de las nueve épocas. El circulo azul, cuadrado rojo rombo naranja, corresponden

a las estimaciones realizadas por |Jiménez-Vicente et al.| (2014), y representan los valores de p y

In(ry) obtenidos usando los métodos descritos en dicha publicacion, estos son: maximum likelihood,
Bayesian y tamafio promedio, respectivamente. El tridngulo magenta corresponde a la estimacion
obtenida en esta tesis. La linea punteada blanca indica la prediccién del modelo de disco delgado de
'Shakura & Sunyaev| (1973)), donde p=4/3.
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4.2. SDSS1226-0006

4.2.1. Espectro Descontaminado

Este objeto no presenta estimaciones de los pardmetros p y rg para el disco de acrecion.
Un primer analisis fue desarrollado por Sluse et al.[(2012), donde los autores han logrado ca-
racterizar el modelo lente. También reportan diferencias en la componente ancha de la linea
de emisién de MglI. Los espectros descontaminados se muestran en la figura[d.7] Utilizando
los espectros obtenidos por X-Shooter y FORS2, se ha estimado la separacién en sus imége-
nes (A y B) midiendo la posicion de los centroides con respecto a la coordenada espacial.
Para el primer caso, se ha obtenido 1.236” +£ 0.027”, 1.208” £ 0.071 y 1.378” + 0.069” de se-
paracion, con respecto a los brazos UVB, VIS y NIR, cuyo promedio es de 1.274” + 0.102”.
En el segundo caso, mediante los datos de FORS2 la distancia es de 1.248” + 0.035”. En

CASTLES se registra este valor como de 1.257” + 0.003”, estando en buen acuerdo con lo

medido en esta tesis.

SDSS1226-0006
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Figura 4.7: Espectros descontaminados (A y B) del sistema SDSS1226-0006 obtenidos con
X-Shooter. En cada imagen el eje de las abscisas y ordenadas representa la longitud de onda y

flujo sin calibrar, respectivamente. Se han identificado diversas lineas de emision, siendo indicadas

con su nomenclatura y lineas segmentadas.
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Figura 4.8: Espectros descontaminados (A y B) del sistema SDSS1226-0006 obtenidos por
X-Shooter. En cada imagen el eje de las abscisas y ordenadas representa la longitud de onda y

flujo sin calibrar. En rojo se observa el espectro de la imagen A y en negro el espectro de la imagen

B.

Se han observado lineas de emisién prominentes de CIII] A 154.9; Mgii] A279.9 y [O111]
AM496.0-500.8 nm. También se detectan otras lineas con menor flujo, tales como SiIlI]
A189.6, [O11] A372.9 y Hel] A388.9 nm. Se logran distinguir algunas lineas de absorcién en
los continuos contiguos a la linea de CIiI]. El espectro descontaminado obtenido por FORS2
se muestra en la figura Este se destaca mostrando una linea de emisién de Mgii] A279.9
junto a lineas de absorcion en la componente ancha de la componente A. Asimismo, se obser-
va una buena sefial a ruido. También pueden verse absorciones teltiricas entre 1[665 : 780)

nm. En el borde derecho del espectro se distingue la linea de O11 A372.9 nm.

4.2.2. Comparacion del Perfil de las Lineas de Emisidn

En la figura 4.9 se muestra la linea de emisién de MglI en espectros tomados por FORS2.
En la figura 4.10| se muestran los perfiles de las lineas de emision de CI], Mgll, Hel y
[O111], obtenidos por X-Shooter. . Los continuos bajo las lineas de emision se han sustraido
mediante el ajuste de una funcion lineal.

Siguiendo el método descrito en la seccién los perfiles de las lineas de emisidn se
han normalizado para coincidir sus cores. Los valores de cada normalizacién se encuentran

en el borde superior derecho de cada imagen, con respecto a la imagen maés brillante (A).
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Figura 4.9: Perfil de las lineas de emision de Mgl en sistema SDSS1226-0006, obtenidas por FORS2.

Idem a la imagen anterior. Las regiones en gris y verde corresponden a la ventana de integracién de

core de la linea de emisién y BLR, respectivamente. Para una mejor visualizacién de los perfiles, se

aplicé un filtro gaussiano 5 px.

Tabla 4.7: Diferencias de Magnitudes en SDSS1226-0006

Region Ae Ventanaq“ mp —my
(nm) (nm) (mag)

Continuo X-Shooter  405.1 403.6 —405.3/415.5-419.8 0.7 +0.1
475.0 450.0 — 500.0 0.77 £ 0.04
520.0 500.0 - 520.0 0.78 £ 0.05
520.0 562.5 - 566.7/643.1 —651.6 0.78 £ 0.05
606.5 650.0 — 690.0 0.88 +0.05
714.0 694.0 — 734 09+0.1
744.0 714.0 - 774.0 0.93+0.14
870.0 850.0 — 870.0 0.96 + 0.05
10547  1039.0 — 1049.0/1070.0 — 1080.0  0.95 +0.04

Continuo FORS2 520.0 510.0 - 530.0 0.76 + 0.08
606.5 562.5-566.7/643.1 — 651.6 0.89 +0.03
620.0 610.0 — 630.0 0.89 +0.09
702.0 695.0 - 710.0 0.94 +£0.09
792.7 695.0 - 710.0 0.97 +0.07

Notas:

¢ Ventanas de integracion.
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Figura 4.10: Perfil de lineas de emisidn del sistema SDSS1226-0006 obtenidos por X-Shooter. En
cada imagen el eje de las abscisas y ordenadas representa la longitud de onda y el flujo en unidades
arbitrarias, respectivamente. Los colores representan los perfiles asociados a cada una de las imagenes
del cudsar. Las regiones en gris representan la ventana de integracién del core de la linea de emision.

Para una mejor visualizacién de los perfiles, se aplicé un filtro gaussiano 5 px.
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4.2. SDSS1226-0006

Comenzando con los datos de X-Shooter, en la region de la linea de emision de CIII] se
aprecia que los perfiles coinciden, con leves diferencias en el ala azul, y mdas evidentes en
los maximos la linea de emision de Sim]. Se distinguen prominentes lineas de absorcion en
el ala izquierda y continuo del ala derecha. El perfil de MgII posee caracteristicas similares
a las de CI11], mostrando leves variaciones en el ala azul. En los perfiles de las lineas de
emision de Hel] y [O1II] no se observan diferencias sustanciales. Debido a la mejor S/N que
presentan los espectros de FORS2 es posible observar con mayor claridad las diferencias en
el ala azul mencionadas con anterioridad, asi como también anomalias ligeras en el ala roja,
posiblemente consecuencia de efecto microlente en la BLR. Estas magnificaciones también
fueron reportadas por [Sluse et al.|(2012). Es importante mencionar que las épocas de datos
tomados por FORS2 y X-Shooter difieren en aproximadamente 3 afios, observandose estas

caracteristicas en ambos periodos.

Tabla 4.8: Diferencias de Magnitudes en SDSS1226-0006

Region Ae Ventana“ mpg — mg
(nm) (nm) (mag)
Linea C I A190.9 403.6 —405.3 0.2+0.1

Mg I1” 1279.9 590.5 - 596.0 0.44 £ 0.05
Mg II€ A279.9 590.5 - 596.0 0.27 £0.03
Mg I1? blue wing 580.0 - 588.0 0.80+£0.08
Mg I1? red wing 604.0 — 609.9 0.84 +0.08
Mg II€ blue wing 580.0 — 588.0 0.83 +£0.08
Mg II€ red wing 604.0 — 609.9 0.86 +0.08

He 11388.9 821.6 -823.6 0.48 £0.05
[O III] A496.0 1053.8-1055.6  0.54 +0.04

[O III] A500.8 1063.8 - 1065.7  0.46 +0.04

Notas:

¢ Ventanas de integracion.

b Dato de obtenido de X-Shooter
¢ Dato de obtenido de FORS2

4.2.3. Estimacion del Efecto Microlente

Mediante la obtencion de los flujos medidos en el core y continuo bajo la linea de emi-

sién, se ha estimado la base de referencia para descartar efecto microlente. Para ello, se ha
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Figura 4.11: Diferencia de magnitudes mp — m4 en el sistema SDSS1226-0006. El eje de las abscisas
corresponde a la longitud de onda medida en [nm]. El eje de las ordenadas corresponde a la diferen-
cia de magnitudes (en unidades de mag). Tridngulos azules y naranjos representan la diferencia de
magnitudes obtenidas integrando el core en las lineas de emisién (datos de X-Shooter y FORS2, res-
pectivamente). Cuadrados con los mismos colores representan la diferencia de magnitudes obtenidas
integrando el continuo sustraido bajo la linea de emisidn. Los circulos rojos son los continuos de

CASTLES
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4.2. SDSS1226-0006

utilizado la mediana de las diferencia de magnitudes medidas en el core de la linea de emi-

core
med

las observaciones realizadas en este trabajo, se ha logrado conseguir dos épocas de efec-

sion, donde: Am = (.45 £ 0.06 mag. Con la informacion obtenida en la literatura, mas
to microlente en el continuo. Los resultados se muestran en la figura d.11] A pesar de que
los continuos obtenidos en X-Shooter y FORS2 fueron tomados en épocas distintas, estos
coinciden dentro de las incertezas establecidas. Se observa ademds que los continuos siguen
una pendiente similar a lo observado en las componentes C y A del sistema QS02237+0305
reportadas en la seccién Por lo que estarfa asociado a efecto microlente cromético
en ambas componentes. Las diferencias de magnitudes para los continuos y lineas de emi-
sién se encuentran en las tablas y Para los continuos medidos por CASTLES, se han
considerado soélo los filtros F555W y F814W descartando el F160W, debido a que se bus-
ca establecer un patrén de cromaticidad en las mediciones. De este modo se logra obtener
dos épocas para restringir la medicion del disco de acrecion. De acuerdo con |Guerras et al.
(2020), una sola época no permite una buena estimacion del tamafio del disco de acrecion,
debido a los efectos de variabilidad del cudsar. Una mayor cantidad de épocas, como es el ca-
so de QS02237+0305, permite realizar una mayor cantidad de restricciones, disminuyendo

las incertezas de esta estimacion.

4.2.4. Efecto Microlente en la BLR

Se han medido las diferencias de magnitudes en las alas de las lineas de emision, sélo
encontrado anomalias en de flujo en la BEL de Mgll. Puesto que el resto de las lineas de
emision no presentan variaciones considerables, s6lo se estiman las diferencias de magni-
tudes en la componente ancha de Mgll. Siguiendo el tratamiento realizado en la seccién
4.1.4ly considerando Am;?™7 = 0.45 £ 0.06 mag, los valores obtenidos para los espectros
de X-Shooter son: AmPe wing — (.80 + 0.08 mag y Am’? "¢ = (.84 + 0.08 mag. Rela-
cionando esta cantidad con respecto a la base de referencia, se encuentra que las alas de la
BEL se encuentran magnificadas, siendo estos valores Amﬁ/l[’f;” ~ Amﬁfl‘; = 0.4 +0.1. De
la misma manera se han calculado estos valores usando los espectros de FORS2, estos son:
AmPlue wing — (0 83 +0.08 mag y Am’¢¢ "8 = (.85 + 0.08 mag. Cuantificando estos valores
con respecto a la base de referencia, también se encuentra que Am’l’é”;‘} ;& Amﬁfl‘; ;= 04+0.1
mag. Sluse et al.|(2012)) reportan efecto microlente en el ala azul de la BLR, no estando se-

guros del rol que juega la contaminacion de la galaxia lente. Por otra parte, también detectan
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4.2. SDSS1226-0006

una fuerte cromaticidad en la razén de flujos, desde el azul hacia el rojo.

Tabla 4.9: Efecto microlente cromatico en SDSS1226-0006 (B-A)

Mo| Ame = Amirt | AmAS = Amiod
[nm] (mag) (mag)
404.5 | 0.32+0.09 0.44 +0.08
5936 | 0.40+0.09 0.26 + 0.07
8045 | 0.49+0.10 0.06 +0.08

4.2.5. Estimacion de los Parametros del Disco de Acre-
cion
Siguiendo el procedimiento de la seccién se ha medido la cantidad Ampgs =

cont _ core — CAS _ core
Amgy Ammed(BA) y Amps = Amig) Ammed(BA)

4.9 Las dos primeras longitudes de onda medidas, corresponden a las longitudes de onda

. Los resultados se muestran en la tabla

de las lineas de emision de CIII] y Mgll, mientras que la tercera corresponde a la longitud
de onda del filtro F814W registrado en CASTLES, la cual coincide con la region de linea de
emision de Hel.

Para generar los mapas de magnificacion se utilizé el modelo realizado por Sluse et al.
(2012), utilizando los valores de « y y estimados por los autores. Se han determinado las
pdfs para cada conjunto de datos y se han multiplicado sus probabilidades, restringiendo el
tamaio del disco de acrecién a dos épocas afectadas por efecto microlente en el continuo.
El producto de las pdfs se encuentran en la figura En algunos casos es posible que
se forme un maximo secundario en la pdf. Una explicacion de esto, es que los procesos de
efecto microlente en cada época pueden ser complejos (Motta et al., |2012). Sin embargo,
este maximo secundario es estadisticamente insignificante, dado que el producto de cada
pdf incrementa la densidad de probabilidad en la region del méaximo (ver figura [A.5)). Se
ha estimado un valor de In(r;) = 2.11 +0.29 en unidades de In(dias-luz), lo que equivale
ar, = 82753 \[M/M; dias-luz medido a A = 1026 A, y un valor de p = 0.95 = 0.29.
Estos valores estdan en acuerdo con los valores promedios estimados por Jiménez-Vicente
et al. (2014) y por el modelo de disco delgado de [Shakura & Sunyaev| (1973). Sin embargo

la estimacidn del disco de acrecidn necesita de otras épocas de observacion, de esta forma se
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SDSS1226-0006
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Figura 4.12: Funciones de distribucién de probabilidad (pdfs) en dos dimensiones, obtenidas usando
el efecto microlente cromatico en el sistema SDSS1226-0006. El eje de las abscisas corresponde al
valor del perfil de temperatura p, mientras que las ordenadas representan la escala logaritmica de r;.
Los contornos en blanco son los niveles de confianza a 0.50°, 1o, 1.50 y 20, respectivamente. La
pdf muestra la combinacion de las dos épocas (CASTLES y el continuo medido en esta tesis, respec-

tivamente). El rombo naranja, corresponden a la estimacién para el tamafio y perfil de temperatura

promedio realizadas por Jiménez-Vicente et al. (2014) para p y In(r;). El tridngulo magenta corres-

ponde a la estimacién medida con las distintas épocas en esta tesis. La linea punteada blanca indica

la prediccion del modelo de disco delgado de Shakura & Sunyaev| (1973)), donde p=4/3.

podrd realizar una estimacion mds restringida de la region de emision. Por otra parte, el half

light radius es de Ry /, = 9.77)3° \/M /M, dias-luz medido a 1=1026 A.
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CAPITULO 5

Conclusiones

Con la reduccion y el andlisis de los espectros se accedié a un rango de longitud de onda
de ~ 300 — 2400 nm (seccién en cada objeto. Gracias a la utilizacion de espectros obte-
nidos con X-Shooter y complementados con espectros conseguidos con FORS2, se extrajo
el espectro de las imagenes de ambos sistemas empleando un ajuste de funciones gaussianas
y moffatianas a lo largo de la coordenada espacial en cada espectro.

Con el andlisis de las lineas de emision, la obtencion de los flujos en el core y conti-
nuo debajo de la linea, y la estimacion de las diferencias de magnitudes, se ha confirmado
la existencia de efecto microlente en los sistemas. Se ha encontrado que las diferencias de
magnitudes de los continuos medidos bajo las lineas de emision se encuentran desplazadas
con respecto de la base de referencia, y que ademads, presentan variaciones cromdticas en
funcién de la longitud de onda.

Los perfiles de las lineas de emision fueron normalizados con respecto a la imagen mas
brillante, los que fueron analizados en las secciones y Esto arrojo interesantes
resultados, dado a que la BEL en algunos casos se encontrd afectada por efecto microlente.

Otro hallazgo importante fue descartar la existencia de extinciéon en el sistema
QS02237+0305. Dado a que se obtuvo una muestra extensa de lineas de emision, fue posi-
ble calcular la curva de extincion y aplicarla a las diferencias de magnitudes medidas en el
core en las componentes A y C.

Ya que se ha detectado efecto microlente cromatico en las imdgenes de los sistemas, fue
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5.1. QS02237+0305

posible modelar la estructura del disco de acrecién mediante un perfil gaussiano, cuyo radio
caracteristico es rs. Con esta dependencia en el radio, fue posible parametrizar el radio de la
fuente en funcidén de la longitud de onda mediante una ley de potencia, siendo ry oc A”, donde
p = 4/3 para el modelo de disco delgado de Shakura & Sunyaev(1973). Se han medido los
valores de p y rg en cada sistema y se han comparado con los obtenidos en la literatura.

Las principales conclusiones se indican a continuacion:

5.1. QS02237+0305

A pesar de que este sistema ha sido muy estudiado, tanto en el uso de curvas de luz, co-
mo en fotometria y espectroscopia, se ha conseguido una gran cobertura en longitud de onda
(UV a NIR) para las cuatro imdgenes del cudsar, accediendo a la region en torno a seis lineas
de emision para su andlisis (Lya A121.5; CIv A154.9; C1i1] A190.8; Mgii] A279.9; HP 486.3 y
Ho 2656.5 nm). Estudios previos solo habian considerado el rango visible (Eigenbrod et al.,
2008alb; [Sluse et al.,[2011) y parte del infrarrojo cercano (Braibant et al., 2016). Con esto, se
ha logrado utilizar una gran muestra de lineas de emision y continuos bajo las lineas. Con la

estimacion de Am<o™

se ha obtenido una nueva época para estimar los parametros del disco
de acrecion en todas sus imédgenes relativo a A, lo que ha permitido combinarlas con épocas
anteriores, y asi restringir la estimacion de los pardmetros del disco de acrecion (p y ry).

Ya que las diferencia de magnitudes de los continuos se encuentran desplazadas con res-
pecto a la base de referencia que descarta efecto microlente, se confirma este efecto en el
continuo de las imagenes, siendo Amy¢ = 0.49 + 0.06 mag, Am7’; = 1.36 £ 0.09 mag y
Am7¢ = 0.43 + 0.03 mag.

El andlisis individual de las BELs arrojé incrementos de flujo, tanto en las alas azules,
como las rojas. Se ha cuantificado el factor de magnificacion en en las seis lineas de emision,

red

medido como Am’? y Am"™¢. Los mayores incrementos fueron encontrados en el par CA,

con Amf&dn = 0.55 £ 0.08 mag, Am’eg =14+03 magy Amred = 0.4 = 0.3 mag. Estos
incrementos, y de acuerdo a lo mencionado por Eigenbrod et al.| (2008a) y [Braibant et al.
(2016)), serian atribuibles a efecto microlente en la BEL.

En el caso de las imagenes C y A se ha encontrado que las diferencias cromaticas incre-
mentan hacia longitudes de onda largas, para el caso del continuo medido en esta época y de

CASTLES. De acuerdo a lo planteado por Motta et al. (2017), ambas imagenes lentificadas
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estarfan siendo afectadas por efecto microlente, de distinta magnitud. Por otra parte, se ha
determinado el coeficiente y la curva de extincion para las lineas de emision en C y A, sien-
do E (B - V)CA = 0.04 (mag), mediante de la aplicacion de la ley de extincion de [Cardelli
et al. (1989) con un Ry = 3.1. El valor estimado de E(B — V)¢4 estd muy por debajo de lo
obtenido los dos estudios referenciados (Falco et al.,|1999a; Eigenbrod et al., 2008a), por lo
que se descarta la existencia de extincion entre las imagenes C y A.

Con la cromaticidad observada en Ampgy, Amcy y Ampy, junto a la combinacién de
las épocas referenciadas, en las que también se detect6 efecto microlente cromatico, se ha
logrado estimar los pardmetros del disco de acrecion, siendo p = 0.53 + 0.14, mientras
que In(rg) = 3.29 £ 0.42 en unidades de In(dias-luz), lo que equivale a ry = 26.8331
m dias-luz medido a A = 1026 A. Estos resultados concuerdan con las mediciones
de py ry estimadas por Jiménez- Vicente et al. (2014), tanto en el valor promedio, como en el
obtenido mediante maximum — likelihood por los autores, sin embargo el valor de p es con-
siderablemente menor comparado con el modelo de disco delgado de Shakura & Sunyaev
(1973).

5.2. SDSS1226-0006

Antes de esta tesis existian estudios de la estimacion de los pardmetros del disco de acre-
cién del sistema. Con la extraccion del espectro se ha accedido a la region entorno a las
lineas de emision de CIII] A 154.9; MglI] A279.9 y [O11] AA496.0-500.8, obteniendo el flujo
en el core y continuo bajo las lineas de emision. Se encontré una desviacion cromatica de
ASP™ con respecto a la base de referencia, la cual se estimé en Am;;’;j( BA) = 0.45 +0.06
mag. Esta cromaticidad es mayor hacia longitudes de onda largas, y menor en longitudes de
onda corta. En acuerdo por lo planteado por Motta et al.[|(2012), ambas imagenes se varian
afectadas por efecto microlente, de distinta magnitud.

En el andlisis de las BELSs, se observaron leves diferencias en la regién azul de Cu. Sin
embargo, la linea de emision de Mgn presenta variaciones en las dos épocas mostradas. Las
magnificaciones encontradas en las alas de Mgu son Am?™¢ ~ Am™? = 0.4 + 0.1 mag.

Con la estimacién de Amco™

se consiguié una nueva época del continuo, la cual estd
afectado por efecto microlente. Junto con la época de CASTLES, fue posible restringir los

parametros del disco de acrecion estas dos mediciones. Esta es la primera vez que se logra
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medir los parametros asociados al disco de acrecidn en este sistema usando efecto microlente
cromético. Se ha estimado un valor de p = 0.95 £ 0.29 el cual esta en acuerdo con el mo-
delo de disco delgado de [Shakura & Sunyaev| (1973) dentro de las incertezas consideradas y
In(rs) = 2.11 £0.29 en unidades de In(dfas-luz), lo que equivale a ry = 8.211;'3 \/m
dias-luz medido a A = 1026 A. El valor obtenido concuerda el valor del tamafio promedio
estimado por Jiménez-Vicente et al. (2014) usando método Bayesiano. Sin embargo es nece-
sario restringir las estimaciones realizadas de p y ry de esta tesis, mediante la obtencion de

nuevas épocas de Am".

5.3. Trabajos Futuros

Como trabajo futuro, queda por realizar el anélisis a la regién del espectro en donde se
encuentran las lineas de emision de Fen y Fem. Estas podrian estar desplazadas debido al
corrimiento al rojo gravitacional inducido por el objeto central del cuasar. Siguiendo el pro-
cedimiento desarrollado por Mediavilla et al.| (2018]), es posible estimar la masa del agujero
negro stiper masivo. Todo el andlisis y conclusiones expuestas en esta tesis, mds el dltimo
estudio por realizar, se encontraran publicados en una revista cientifica, la cual desarrollaré

como primer autor.
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A.1. SELECCION DE VENTANAS DE CONTINUO EN EL SISTEMA SDSS1226-0006

APENDICE A

Apéndice

A.1. Seleccion de Ventanas de Continuo en el
Sistema SDSS1226-0006

A.1.1. SDSS1226-0006

ci (A) Mg 11 (A) He | (A)
380 650! 610}
° ° °
-é 320+ .g 500r M/'M E 540}
: 2 M S n,l
S 260/ S 350 M u_% 470,() 1‘; t r’ W
L [T - I
A Ay
h i j il

200

200
382 398 413 428 560 590 620 650 810 820 830 840
A[nm] Anm] Anm]
ol (A)
700t
)
& 550
E
)
S 400
£ %
250+ T WM
1035 1050 1065 1080

A[nm]

Figura A.1: Seleccion de ventanas de continuo en las lineas de emision del sistema SDSS1226-
0006 (A) obtenidos con X-Shooter. En cada imagen, el eje de las abscisas y ordenadas representa
la longitud de onda y flujo en unidades arbitrarias. Entre estas regiones se ajusto un polinomio y =

al + b que representa el continuo bajo la linea de emision.
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Figura A.2: Seleccion de ventanas de continuo en las lineas de emision del sistema SDSS1226-0006

(B) obtenidos con X-Shooter. Idem de la imagen anterior.
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Figura A.3: Seleccion de ventanas de continuo en las lineas de emisidn del sistema SDSS1226-0006

(B) obtenidos con FORS2. Idem de la imagen anterior.
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A.2. FUNCIONES DE DISTRIBUCION DE PROBABILIDADES

A.2. Funciones de Distribucion de Probabili-

dades

B-A QS02237+0305 C-A QS02237+0305 D-A QS02237+0305

In ( rs / lt-day)
In ( rs / lt-day)

Figura A.4: Funciones de distribucion de probabilidad (pdfs) en dos dimensiones, obtenidas usando
efecto microlente cromatico en QS02237+0305. El eje de las abscisas corresponde al valor del perfil
de temperatura p, mientras que las ordenadas representan la escala logaritmica de r;. Los contornos
en blanco son los niveles de confianza a 0.50, 1o, 1.50 y 20, respectivamente. Las pdfs muestran la
combinacién de las trés epocas de B-A, C-A y D-A (nueve en total). La linea punteada blanca indica

la prediccion del modelo de disco delgado de [Shakura & Sunyaev| (1973), donde p=4/3.
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A.2. FUNCIONES DE DISTRIBUCION DE PROBABILIDADES

SDSS1226-0006 SDSS1226-0006
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Figura A.5: Funciones de distribucion de probabilidad (pdfs) en dos dimensiones, obtenidas usando
efecto microlente cromadtico en el sistema SDSS1226-0006. Los eje de las abscisas corresponde al
valor del perfil de temperatura p, mientras que las ordenadas representan la escala logaritmica de r;.
Los contornos en blanco son los niveles de confianza a 0.50, 1o, 1.50 y 20, respectivamente. Las

pdfs muestran la dos épocas de B-A. La linea punteada blanca indica la prediccién del modelo de

disco delgado de [Shakura & Sunyaev| (1973), donde p=4/3.
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