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Resumen

El CO es la molécula mas abundante en el universo después del H,, teniéndose espe-
cial interés en su estudio, ya que contiene O y al determinar las fracciones parciales de O
ligado, se puede dar tratamiento al problema del O empobrecido; ademas, dado que posee
momento dipolar, puede ser empleado como trazador de Hy en las nubes moleculares. A
continuacion se presenta un estudio referente a la detectabilidad de moléculas de CO en
el Medio Interestelar (MIE) Galdctico, empleando espectros en alta resolucién de rayos X
adquiridos con el Espectrometro de Rejilla por Reflexién del observatorio XMM-Newton.
La espectroscopia en alta resolucion de rayos X se basa en considerar la naturaleza on-
dulatoria de la luz, brindando precision y detalles exquisitos en los espectros, es decir,
“alta resolucién”, ademas permite estudiar gas y polvo de manera simultanea. Se anali-
zaron 10 Binarias de Rayos X de Baja Masa (LMXBs, por sus siglas en inglés) brillantes,
con adecuados valores de densidades de columna de hidrogeno, con el fin de estudiar las
contribuciones de CO en sus respectivas lineas de vision. Todas las observaciones fueron
ajustadas con el modelo de absorcion de rayos X para el MIE, ISMabs, el cual incluye pre-
cisas secciones eficaces de fotoabsorcion para especies neutras, una y dos veces ionizadas,
entre ellas O 1, O 11, O 111 y CO (esta ultima incluida recientemente para la realizacién
del presente trabajo). Se realiz6 un anélisis de simulacién Monte Carlo de la bondad del
ajuste con la finalidad de estimar la detecciéon significativa de CO asi como la confianza.
El analisis estadistico sugiere que no es posible obtener una deteccion significativa de los
rasgos de absorcion de rayos X de la molécula de CO, excepto para las lineas de vision
hacia las LMXBs 4U 1636-53 y XTE J1718-330, siendo éste el primer reporte de de-
teccion de CO, a lo largo de dicha linea de vision. Los resultados obtenidos refuerzan la
conclusion de que las moléculas tienen menor contribucién a los rasgos de absorciéon en
la region espectral del escalén-K de O. Se estim6 como limite inferior de densidad de co-
lumna del CO: N(CO)> 6 x 10'6 cm™2, en el caso de realizarse una deteccién significativa

con XMM-Newton, para tiempos de observacion tipicos.
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Capitulo 1
Introduccion

En 1904 Hartmann encontrd, en nuestra Galaxia, la primera evidencia observacional
de que el espacio circundante entre las estrellas no estaba vacio, mediante la deteccion
de lineas de absorcién Ca II estacionarias, en la estrella binaria 6 Ori [1]. Las superficies
estelares exhiben lineas con corrimientos Doppler orbitales, por lo tanto las lineas detec-
tadas no podian pertenecer a 9 Ori, sino a una nube de gas aislada que estaba en la linea
de vision hacia dicha estrella. Siendo éste el primer hallazgo de lo que més tarde se le
denominaria Medio Interestelar (MIE), por lo que el MIE esta definido como la materia
que impregna al espacio entre las estrellas de nuestra Galaxia y de igual manera en el

resto de las galaxias del Universo [2].

Posteriormente se descubrio que la mayor parte del MIE estaba constituida por hidro-
geno, al igual que las estrellas; dando cabida a un posible vinculo entre el MIE y la
formacién estelar [3]. Sin embargo, no fue sino hasta 1957, cuando que se formulé la idea
de que el MIE estaba relacionado con la evolucién estelar, que estrellas y MIE coexistian

y evolucionaban juntos [4].

A gran escala el MIE corresponde al remanente dejado por el Big Bang, una vez que
el universo alcanzé temperaturas considerablemente bajas para la formacién de atomos,
con la relaciéon de abundancias de 1000 atomos de hidrégeno por cada 85 de helio y unas
pocas trazas de elementos ligeros [3]. El MIE se ha enriquecido con elementos pesados a
través de la evolucion estelar, proporcionando recursos para las préximas generaciones de
estrellas [5].

Una visién mas detallada nos muestra que el MIE esta constituido por: gas interes-
telar, polvo interestelar, rayos césmicos, radiacion electromagnética, campos magnéticos,
campos gravitacionales y particulas de materia oscura. El gas interestelar, es representa-

do por iones, atomos y moléculas en estado gaseoso, con distribucién de densidades muy




2 Introduccién

cercanas a la térmica; por otra parte el polvo interestelar, se refiere a diminutas particulas
sélidas con tamanos aproximados al micrémetro [6]; gas y polvo interestelar constituyen
una mezcla compleja cuya composicion quimica viene dada por: Hy, H 1, H 11, 7, He 1,
He 11, C, O, Ne, Mg, Ca, Fe, incluyendo sus respectivas formas ionizadas, CO, CH, H50O,
6xidos metalicos, silicatos, entre otros [3], donde los 4tomos mas abundantes después del

H y He son el O y C, mientras que las moléculas més abundantes son el Hy y CO [7].

El MIE es una parte fundamental en la evolucién y dindmica de la Galaxia [5], su estu-
dio es sumamente relevante, para ello se han empleado diferentes técnicas, generalmente
el polvo es estudiado en el IR [§], las moléculas en radio [9] e IR [§], mientras que las
regiones frias y tibias en UV [10], es decir, se necesita un amplio espectro para estudiar
el MIE [II]. Sin embargo un estudio exhaustivo es plausible luego del lanzamiento de
los telescopios espaciales Chandra y XMM-Newton, capaces de realizar espectroscopia en
alta resolucién de rayos X [12]; al emplear espectroscopia en alta de resolucién de rayos
X es posible estudiar el gas y polvo de manera simultanea debido a las altisimas energias

alcanzadas por los fotones de rayos X.

La espectroscopia en alta resolucién de rayos X se han convertido en una herramienta
poderosa de diagndstico para restringir las propiedades quimicas y fisicas del MIE. Usando
una fuente astrofisica de rayos X brillante como luz de fondo y espectrémetros de rejillas,
por ejemplo el Espectrémetro de Rejilla por Transmision de Altas Energias (HETGS, por
sus siglas en inglés) del observatorio Chandra o el Espectréometro de Rejilla por Reflexién
(RGS, por sus siglas en inglés) del observatorio XMM-Newton, permiten medir de manera
directa rasgos espectrales tales como lineas de absorcién y bordes de absorcion que dan
lugar a la identificacion de las transiciones atémicas y moleculares, asi como determinar

la energia de enlace [13, [14].

En dicho contexto, se tiene mucho interés en el O, basicamente por su abundancia
coésmica y destacado escalon-K de absorcion, que al ser modelado permite estimaciones
confiables de su abundancia, densidades de columna y fracciones de ionizacién [15]. Fue
en 1986 que Schattenburg y Canizares con el trabajo: “Espectroscopia en Alta Resolucién
de Rayos X de la Nebulosa del Cangrejo y la Abundancia de O en el MIE”, fueron los
primeros en reportar un prominente escaléon-K de absorcién de O en un espectro de rayos X
(adquirido con el Observatorio Einstein), asi como en la vecindad del escalén, marginales
evidencias de una linea de absorcion resonante 1s — 2p e indicios de un escalén-K para
O 11 [16]. Sin embargo, la molécula del CO puede originar rasgos de absorcién de rayos X

caracterfsticos en la regién del escalén-K del O, es decir, para A € (21 — 24) A,




Por otra parte, ademéas de su abundancia, existen dos razones fundamentales que
motivan el estudio del CO: primero por contener oxigeno, poder determinar las fracciones
parciales de oxigeno ligado, es decir cuanto O esta formando CO, contribuiria con el
tratamiento del problema de oxigeno empobrecido. Segundo por poseer momento dipolar,
es empleado como trazador de Hy en las nubes moleculares, ya que la molécula de CO es

excitada a su primer nivel rotacional por colisiones con la molécula de Hy [17].

Trabajos recientes usando espectros en alta resolucion del XMM-Newton han abordado
el asunto del oxigeno empobrecido, entre ellos, se encuentran, de Vries y Constantini en
el 2009, quienes estudiaron la binaria de rayos X de baja masa Sco X-1, reportando que
alrededor del 30-50 % del oxigeno estaba ligado en material sélido [18]. El ano siguiente,
Pinto y colaboradores, para la binaria de rayos X de baja masa GS 1826-238 concluyen
que por debajo del 10 % del oxigeno se encontraba en moléculas y polvo [12]. Tres anos
después Pinto y colaboradores, para 9 binarias de rayos X de baja masa concluyen que

del 15-25% del oxigeno se encontraba en polvo [5].

Los autores antes mencionados [5], 12, [I8] coinciden con la existencia de fracciones
de oxigeno ligado, no obstante Garcia y colaboradores en el 2011, analizando la binaria
Sco X-1, no observan evidencias de contribuciones de moléculas ni polvo, donde, para
el ajuste espectral solo emplearon una seccién eficaz de fotoionizacién precisa para O 1
[19]. Es notoria la discrepancia entre el trabajo de Garcia y colaboradores [19] con los
trabajos de Pinto y colaboradores [0, [12] y de Vries y Constantini [I8]; siendo la diferencia
la incorporacién de secciones eficaces precisas. Ya que es sensato pensar que se debe
obtener un adecuado ajuste atomico antes de tratar de ajustar la contribucién debido a
moléculas gaseosas y polvo, Gatuzz y colaboradores [14. [15] 20], 21] han realizado andlisis
secuenciales del MIE Galactico, mediante espectros en alta resoluciéon de rayos X obtenidos
con los observatorios Chandra y XMM-Newton, con la finalidad de modelar de manera

satisfactoria la regién del escalén-K de O, solo usando una base de datos atomica.

En el trabajo de Gatuzz y colaboradores en el 2015, se presenta un modelo de fo-
toabsorcién de rayos X para el MIE, denominado ISMabs, el cual cuenta con secciones
eficaces precisas de especies atomicas neutras e ionizadas una y dos veces. ISMabs permite
alcanzar ajustes espectrales adecuados, ademas calcular de manera directa columnas de
densidades [14].

Estos antecedentes han motivado al desarrollo del presente trabajo, teniendo como
objetivo la detectabilidad de moléculas de CO en el Medio Interestelar (MIE) Galdctico
asi como estimar la abundancia de CO analizando espectros en alta resolucién de rayos

X, adquiridos con el XMM-Newton, de 10 binarias de rayos X de baja masa, empleando
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la base de datos atomica mas actualizada y la incorporacion de la seccion eficaz de foto-
absorcién del CO al modelo ISMabs (que ha sido obtenida de manera experimental por

Barrus y colaboradores [22]).

El presente trabajo se ha dividido en capitulos de la siguiente manera: Astrofisica de
rayos X (Capitulo [2) donde se encuentran conceptos fisicos y astrofisicos necesarios para
familiarizarse con el tema de estudio. Luego se contempla el capitulo denominado Reduc-
cién de Datos y Ajuste Espectral, en donde se examina la metodologia empleada para
alcanzar los objetivos trazados (Capitulo . Los resultados son discutidos posteriormente

(Capitulo [4]) y las conclusiones son presentadas en el ultimo capitulo (Capitulo [5)).




Capitulo 2
Astrofisica de Rayos X

Cuando se emplea espectroscopia en alta resolucion de rayos X para el estudio del me-
dio interestelar, es imprescindible poseer dominio referente a los procesos de emisién de
fotones de rayos X, sus respectivas interacciones con la materia, asi como de los objetos
que producen este tipo de radiacién ionizante, cuya area de conocimiento concerniente
a su tratamiento es la Astrofisica de rayos X. En este capitulo presentamos una nutri-
da recopilacion bibliogréafica, que contiene estructuras conceptuales apropiadas para la

comprension del area, las cuales son descritas a continuacién.

2.1. Emision de Rayos X

Los rayos X corresponden a fotones de altas energias ~ 0,1 — 1000 keV y longitudes de
onda cortas, del orden de 0,01 — 10 nm. Se definen como una radiacién ionizante, debido
que al interactuar con la materia, origina particulas con cargas -iones-. En el proceso de
emision de rayos X ocurre una transformacion de la energia cinética de una particula
cargada a la energia de un fotén. Actualmente en astrofisica es frecuente inclinarse al
empleo de espectroscopia en alta resolucién de rayos X, ya que permite estudiar regiones
del espacio de considerable a alta profundidad o6ptica. En emisién de rayos X se pue-
den presentar algunos de los siguientes escenarios: radiacién Bremsstrahlung, radiacion

sincrotrén, radiacion Compton.

2.1.1. Radiacion Bremsstrahlung

La palabra Bremsstrahlung, proviene de la uniéon de dos palabras alemanas Brem-
sen -del verbo frenar- y Strahlung -del sustantivo femenino radiacién-. Se entiende por

Bremsstrahlung, como una radiacién de frenado, producto de la desaceleraciéon de una
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particula cargada, en el momento que es desviada por el campo eléctrico de un nicleo
atémico (ver figura , a efecto de la conservacién de la masa, la energia y trimomento
del sistema, la particula cargada emite un fotén en la direccién original del movimiento.
Otro nombre por la cual se le conoce, a este efecto es como radiacién libre-libre, por ser

producida por una particula que esta libre antes y después del frenado.

Ki, pi ¥x

Figura 2.1: Radiacién Bremsstrahlung. Un e~ con cierta energia cinética K;, trimomento
P; es frenado y desviado en presencia de un nicleo atémico, acto seguido es emitido un

foton de rayos X.

En la literatura podemos encontrar algunas variantes de radiacién Bremsstrahlung:
Bremsstrahlung térmico, Bremsstrahlung térmico de absorcion libre-libre, Bremsstrahlung

relativista, que describimos a continuacion:

= Bremsstrahlung térmico: Corresponde a un caso més realista, en el cual se toma
en cuenta un plasma en equilibrio térmico, lo que se traduce en un conglomerado
de e~ con una distribucién de velocidades del tipo Maxwell-Boltzmann (particulas
idénticas distinguibles, no existe limitacién en el nimero de ocupacién un dado
estado, cada estado especifico del sistema tiene la misma probabilidad), esto nos dice
la probabilidad de encontrar a un e~ con energia £ disminuye exponencialmente con
la energia, asi como la probabilidad dP que una particula tenga una velocidad en

un rango de velocidades d?v, esta dada por la ecuacién ,

AP x e i dPy = e~ BT dvdu (2.1)
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donde E corresponde a la energia cinética de los e™, k es la constante de Boltzmann,
T la temperatura del plasma,v corresponde a la velocidad que adquieren los e™, m
la masa del e”. En la ecuacién se cumple la relacién establecida en la ecuacion

2.2 a fin que de la colisién se puede generar un fotén:

Lo o

hv < gmu (2.2)

donde A corresponde a la constante de Planck y v a la frecuencia del foton.

= Bremsstrahlung térmico de absorcién libre-libre: de manera breve en este fenémeno
se trata la absorcion que tendria un e~ al desplazarse por la cercanias de un ion en

un proceso de Bremsstrahlung térmico.

= Bremsstrahlung relativista: En las anteriores variantes se abordo el fenémeno desde
un punto de vista clasico. Para el tratamiento del problema relativista es necesario
introducir el método del quanto virtual -method of virtual quantaEI—. Una breve des-
cripcién, en esta variante se visualiza al e~ en reposo y al ion de carga Ze moverse
con velocidades relativistas hacia el e, al estar en movimiento aparece un campo
electromagnético; cuando el ion se acerca al e, este se dispersa, emitiendo radia-
cién. En la literatura se considera al Bremsstrahlung relativista como una dispersion

Compton de quantos virtuales del campo electrostatico del ion, visto desde el e™.

El proceso de Bremsstrahlung producira una radiacién con una distribucién de espectro
continuo, cuya forma al principio sera un poco plana -aqui hv = kT- y luego decae como lo

—hv/FT_ (ver figuras

hace un cuerpo negro -siguiendo un comportamiento asintético como e
y [2.3). Un ejemplo significativo de radiaciéon Bremsstrahlung lo podemos observar
en el Ctimulo de Virgo, el cual es un ctimulo de galaxias, situado a 59 x 10% afios luz,

constituido principalmente por plasma caliente ~ 107 K, irradiando ~ 2 keV.

!Desarrollado por Weizséicker[23] y Williams [24], es un método semicldsico para calcular las secciones
eficaces de la interaccién electromagnética de particulas relativistas; basados en que los campos eléctricos
y magnéticos de una particula cargada moviéndose rapidamente son casi transversales a la direccion del

movimiento y son similares a el campo de un pulso de radiacién [25].
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P(v)

4

hv

Figura 2.2: Espectro Bremsstrahlung. Se muestra potencia de energia irradiada versus
energia, en la parte plana hv = kT, luego puede verse como decae, de la misma forma

que lo hace un cuerpo negro.

LogP(v)

T,>T,

KT, KT,

o
Cd

Log(hv)

Figura 2.3: Representacion Log & Log de dos espectros de radiacion Bremsstrahlung

térmica parados temperaturas diferentes (asumiendo iguales densidades).
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2.1.2. Radiacion Sincrotrén

Es aquella que se produce cuando particulas cargadas son aceleradas a velocidades
relativistas por un campo magnético en una trayectoria circular. Estas particulas al viajar
en trayectorias curvadas emiten radiacion y con ello pierden parte de su energia. La
cinematica de la particula es claramente descrita por la combinacion de un movimiento

circular y el movimiento uniforme a lo largo del campo, que resulta en un desplazamiento

helicoidal (ver figura [2.4)).

Lineas de campo magnético

Radiacion Sincrotron

L —t Pariculacargada
— {moviéndose a velocidad
cercana a la de la luz)

TR =
— .-""" P""_--:l._-- - = -
<

Figura 2.4: Descripcién de la radiacion de sincrotréon. Un e moviéndose en una trayectoria
helicoidal a través de un campo magnético, emitiendo fotones de ata energia, a causa de

la aceleracion adquirida por la particula. Fuente: http://img.seti.cl/

La forma del espectro correspondiente a esta radiacién obedece a una ley de potencia
(ver ecuacion [2.3)), lo cudl es una consecuencia directa del arreglo de la distribucién de
energias de estos e relativistas (ver figura [2.5]).

P(v) cv™® con s = p—; (2.3)

donde p es una constante que puede tomar diferentes valores, segtin el caso. Para pequenas
frecuencias s tiene un valor negativo (la pendiente de P(v) es positiva), P(v) crece consi-

derablemente hasta su valor méaximo, muy cercano a la frecuencia critica v,, dada por la
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ecuacién [2.4] para grandes frecuencias s toma un valor positivo, P(v) decrece.
)

V. (i) i (2.4

mec2 ) 2mm

donde FE corresponde a la energia del conglomerado de e™, m la masa del e~ y e la carga

del e7, ¢ la velocidad de la luz y B la intensidad del campo magnético.

V4

Figura 2.5: Espectro caracteristico de radiacion sincrotron. Representacion Log & Log,
donde para bajas frecuencias P, — v~%2, para grandes frecuencias P, — v~ ®=1/2 1,

corresponde a la frecuencia critica. Fuente: http://www.ifa.hawaii.edu

Un ejemplo de la radiacién sincrotron corresponde a los jets emitidos por nticleos
activos de galaxias, remanentes de supernovas, el caso méas conocido corresponde a la

galaxia Centaurus A, situada a unos 13 millones de anos luz.
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2.1.3. Dispersion Compton

Conocida también como efecto Compton, este fendmeno se presenta cuando un fotén de
alta energia consigue a su paso un atomo, dicho fotén colisiona con alguno de los electrones
de las capas internas, el foton cede parte de su energia y cantidad de movimiento al
electron, este retrocede como resultado del impacto y sale expulsado del atomo, el foton
pasa a tener menos energia, menor frecuencia y mayor longitud de onda respecto a la

inicial, el electrén expulsado se conoce como electrén Compton (ver figura [2.6)).

Incident Photan

,‘/\ Scattered Photon
it
o

:_? -

\_/ I:l:umhtl:un Recoil Electron

Figura 2.6: Radiaciéon Compton. Un fotén de alta energia colisiona con un e~ arrancandolo
del atomo, el foton cede parte de su energia, se dispersa, es decir, su frecuencia disminuye

y longitud de onda es alargada. Fuente: http://www.internaldosimetry.com

Existe una variante del efecto, denominada dispersion Compton inversa, donde el fotén
gana energia -en vez de ceder-, decrece la longitud de onda, dicho fotén es poco energético y
al encontrarse con e~ libres altamente energéticos, se produce la dispersion de la radiacion,
convirtiendo a un fotén de baja energia en uno de alta energia. En astronomia se le da
el nombre de dispersién Compton al proceso de dispersion Compton inversa. Para el caso
de fotones de bajisima energia hv < mc?, la dispersién de radiacién para e~ libres no
relativistas, se reduce al caso clasico de dispersion Thompson, con esté 1iltimo es posible
explicar y describir el plasma.

Por otra parte, los espectros productos de radiacién Compton pueden ser saturados
e insaturados. El primero se refiere a un medio térmico y no relativista, caracteristico
de dispersion Compton inversa, para bajas frecuencias el espectro tiene la forma de un
cuerpo negro y para altas frecuencias se comporta siguiendo la ley de Wien (ver ecuacién

2.5)), resultado de la dispersién, en donde la energia tiene la forma de una distribucién
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Bose-Einstein (ver figura ; en el segundo, los electrones no son tan energéticos como
en el caso saturado, para su descripcién se asume una solucion estacionaria de la ecuacion

Kompannets (ver ecuacién , la forma del espectro obedece a una ley de potencia (ver
figura [2.8]).

n(hw/kT) o e it (2.5)

donde fw /ET expresa la energia del fotén en referencia a la energia térmica del electroén,
n(hw/kT) se refiere a la densidad.

Ve h/KT - para v > KT /h

I(v) ~ 34+m (2.6)
(f) , parav < kT/h
vg se refiere a la frecuencia de saturacién y donde m viene dado por la expresion:
3 9 4
Y
m 5 1 + o
el factor y = [promedio de la fraccién de energia ganada por dispersién| x [media de

nimero de eventos de dispersion], se usara + para y > 1y — para y < 1.

3 —hv/kT
v e

log(I,)

log(hv /kT)

Figura 2.7: Espectro de dispersién Compton inversa saturada. Representacién Log &
Log, a este tipo de espectros se les suele llamar comptonizacion saturada de un espectro

Bremsstrahlung. Fuente: http://www.astro.utu.fi
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log 1,

x I/3—|—m

Vs l’“% log v

Figura 2.8: Espectro dispersién Compton inversa insaturada. Representacion Log & Log
de espectro producido por una comptonizacién de fotones de bajas energia por electrones

térmicos, x = hv/kT. Fuente: http://www.strw.leidenuniv.nl/

En astrofisica de rayos X, hablar de radiaciéon Compton es referencia a eventos que se
producen en los agujeros negros. Actualmente se sostiene que el disco de acrecion alrededor
del agujero negro es el responsable de producir un espectro térmico; asi pues es conocido
que este tipo de espectro es el resultado de la dispersién de los fotones de bajas energia al
ser dispersados a altas energias debido a electrones relativistas en la corona circundante,
esto ultimo se considera como la posible causa de la componente de la ley de potencia en

los espectros de acrecién en agujeros negros en rayos X.
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2.2. Fotoabsorcién de Rayos X

Conocemos como fotoabsorcion o fotoionizacion al proceso donde un fotéon de energia
hv y momentum p es absorbido por un blanco (ion, &tomo o molécula) que a consecuencia
es ionizado o excitado; para tal efecto la ionizacion es el resultado cuando uno o varios
electrones abandonan el atomo, quedando un ion residual en su estado energético funda-
mental, en cambio la excitacion es el resultado de transiciones de uno o varios niveles de
energias discretos, en algin atomo.

La fotoionizacién asi como el grado de ionizacién que se alcanza, dependen de dos
factores: el primero, la distribucién de fotones del campo de radiacién y el segundo de las
secciones eficaces como una funcion de la energia del fotén. Podemos expresar de forma

compacta un proceso de fotoionizacién a través de la siguiente relacion accién-reaccion

(ver ecuacion [2.7)),

X+h — X" +e (e) (2.7)

donde X corresponde al dtomo blanco antes de incidir el fotén de energfa hr, X* al
ion, e~ (€) al electrén libre expulsado, es decir el fotoelectrén de energia e, siendo esta la
diferencia entre la energia del fotén hv y el potencial de ionizacién o la energia de ligadura
del electrén Ep;, ésta ultima se refiere a la energia minima necesaria para arrancar un
electrén del dtomo (ver ecuacion [2.8).

1
hv — Ep; = §mv2 =€ (2.8)

En el proceso de fotoionizacién se generan transferencias de energia entre el campo de
radiacion y gas (mientras existan densidades energéticas comparables), la energia cinética
ganada por los electrones es rdpidamente compartida con los otros electrones y atomos del
gas, que se traduce en un calentamiento del gas, la principal fuente de calor es consecuencia
de la fotoionizacién de elementos trazas (oxigeno, carbono, nitrégeno, neén, azufre, entre

otros).

En virtud de una mejor compresion del proceso de fotoabsorciéon, se incluye una breve
resena de los siguientes topicos: estructura atémica, lineas de absorciéon, escalones de
fotoionizacion, autoionizacién, principio de balance detallado, efecto Auger, fluorescencia

de rayos X y secciones eficaces de absorcion.
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2.2.1. Estructura Atomica

Conocemos que un atomo estd constituido por un nicleo, conformado a su vez por
neutrones y protones, asi como de distintos niveles de energia ocupado por electrones.
Al momento de describir las diferentes configuraciones o estados atomicos, es ttil refe-
rirse a los nimeros cudnticos: n (nimero cudntico principal, n = 1,2, 3, ...00), £ (nimero
cuantico orbital 0 < ¢ > n — 1), m, (ndmero cudntico magnético —¢ < my > (), my
11

3+5)- Las transiciones de los electrones en diferentes nive-

les energéticos, podrian o no venir acompanadas de fotones, los cuales son detectados en

(ntimero cuéntico de espin —

espectroscopia como lineas de emisién o absorciéon en un espectro.

La forma como se organizan los electrones en las distintas capas y subcapas de energia
dentro de un atomo, es a lo que se conoce como estructura atémica. Desde el punto de vista
de la mecédnica cudntica corresponde a la determinacion de la energia de los electrones y
las funciones de ondas de los estados ligados y cuasi-ligados de todos los electrones en el
sistema, se refiere a estados ligados a los arreglos energéticos que obedecen los electrones
debido al potencial atractivo que ejerce el niicleo sobre ellos, y por cuasi-ligados aquellos

arreglos donde existen dos o mas electrones excitados en el sistema.

2.2.2. Lineas de Absorcion

Se puede definir a una linea de absorcién como la sustraccion de energia en el continuo
generada por una determinada transicién atémica hacia arriba -excitacion-, mientras que
a una linea de emision como la adicion de energia en el continuo, debido a una determinada

transicién atémica hacia abajo -desexcitacion- [26] (ver imagen [2.9)).

Las lineas de absorcion son frecuentemente utilizadas como indicadores de densidad y
abundancias en diferentes objetos, por ejemplo en el Medio Interestelar (MIE), los nticleos
activos de galaxias (AGN, por sus siglas inglés) y fotosferas estelares. Particularmente los
espectros de absorcion son empleados en estudios de MIE ya que las bajas temperaturas
del gas implican que todos los iones son propensos a estar en los niveles fundamentales y

solo unos pocos podrian ser excitados a niveles superiores.
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Figura 2.9: Representacién del flujo de energia en funcién de la frecuencia, se puede
observar el continuo y la linea de emisién (a la izquierda) se encuentra por encima del
continuo, asi como la linea de absorcién (a la derecha) ubicada por debajo del continuo
[26].

A continuacién se describe los mecanismo mas comunes que causan ensanchamiento
en una linea de absorcion asi como la metodologia empleada para analizar las lineas de

absorcion.

Ensanchamiento de la linea de absorcion

Esperariamos obtener una linea de absorcién monocromatica (un trazo apuntando
hacia abajo del continuo), sin embargo lo que se obtiene en la practica es una linea multi-
cromatica (una especie de valle), es decir, la linea presenta un ensanchamiento, asociado
a diferentes procesos, siendo los destacados: Ancho natural de la linea, ensanchamiento

Doppler, y ensanchamiento colisionar, los cuales examinaremos brevemente.
= Ancho natural de la linea: Segun el tratamiento de la mecanica cudntica, existe una

ancho fundamental o natural de la linea, asociado al Principio de Incertidumbre de
Heisenberg (ver ecuacién

AEAt > h (2.9)
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donde AFE corresponde a la energia de un nivel atémico excitado, con un tiempo
de vida caracteristico At y h la constante de Planck multiplicada por un favor de
1/27. El ancho natural de la linea depende del tiempo de vida de una vacante en el
nivel considerado. Este mecanismo conduce a un perfil de linea con caracteristicas
de una distribucién de Lorentz (ver figura [2.10)).

Ensanchamiento Doppler: Los electrones, atomos, iones y moléculas, se mueven en
direcciones aleatorias de manera continua en un gas, donde se cumple que el prome-
dio de la energfa cinética del gas es igual a la energia térmica del gas (ver ecuacién
2.10))

Lo, 3
5m(v )= KT, (2.10)

donde m es la masa de las particulas individuales del gas, con velocidad promedio v,
siguiendo una distribucion de velocidades Maxwelianas, k la constante de Boltzmann

y T la temperatura del gas.

Ahora bien, respecto a un observador estacionario, las particula del gas podrian
estarse moviendo a lo largo de la linea de visién (alejandose o acercandose), per-
pendiculares a la linea de visién (hacia arriba o hacia abajo) o con combinacién
de ambas componentes, por lo tanto cada linea de absorcién detectada por el ob-
servador presenta corrimiento Doppler, el cual se evidencia en un ensanchamiento
de la linea denominado ensanchamiento Doppler a cecas o ensanchamiento Doppler

térmico, el cual puede ser determinado a través de ecuacién [2.11

kT
Av =% [P (2.11)
C m

donde Av corresponde al ensanchamiento Doppler de una linea de frecuencia v, ¢
a la velocidad de la luz en el vaci6 (k, Ty m ya han sido descritos anteriormente).
De la ecuacion [2.11] se puede evidenciar que el ensanchamiento aumenta a mayor
temperatura T' y/o con particulas més ligeras. Este mecanismo genera un perfil de
linea con distribucién Gaussiana (ver figura [2.10)).

Ensanchamiento colisional: En un gas colisiones continuas de un atomo con otras

particulas, dan lugar a distorsiones en los niveles energéticos, ampliando el rango
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de energia de transicion, conllevando a la disminucion de los tiempos de vida carac-
teristicos en atomos excitados, a consecuencia se produce un ensanchamiento en la
linea de absorcion. Este tipo de ensanchamiento también es conocido como ensan-
chamiento por presién. La frecuencia a la cual ocurren tales colisiones v, puede

ser estimada por la siguiente relacién (ver ecuacién [2.12)):

[2KT
Veol = Ocol n (212)
m

con 0.y la seccién eficaz de las colisiones, n la densidad del gas y H% la veloci-

dad térmica promedio. Este mecanismo genera un perfil de linea con distribucion
Lorentziana (ver figura [2.10)).

Gaussian

Lorentzian

0.5}

-3 25-2-15-1-050 05 1 15 2 25 3
A FWHM

Figura 2.10: Representacion de los perfiles de lineas Gaussiana (—) y Lorentziana (- -) en
funcién de la anchura a media altura (FWHM, Full Width at Half Maximum, en inglés).
La distribucién Lorentziana decae de manera més lenta que la Gaussiana, la cual tiene

mayor contribucién al centro mientras que la Lorentziana en las alas [26].
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2.2.3. Escalones de Absorciéon

Cuando un fotén es absorbido los electrones de las capas internas pueden ser excitados
a niveles de mayor energia, formandose estados excitados o ser arrancados, formandose
estados ionizados. Es comin en espectroscopia de absorcion de rayos X emplear el ter-
mino escalones de absorcion para describir o referirse a una determinada configuracion
electromnica, estos corresponden a la transicién de un estado base a un estado ionizado en
capas internas.

El nombre del escalén se refiere a capa interna correspondiente al electrén excitado, es
decir, escalon-K, escalén-L y escalén-M, los cuales se refieren al nimero cuantico principal
n =1, 2 y 3 respectivamente. En una seccion eficaz de absorcién un escalén de absorcion

puede apreciarse como una discontinuidad brusca o salto (ver imagen [2.11]).

A

g (Mb)

Escalon-K

Energia (eV)

Figura 2.11: Seccién eficaz de absorciéon en funcién de la energia del fotén. Se evidencia
un escaléon-K de absorcién, correspondiente a un blanco X. Puede apreciarse un rapido
incremento de la absorcion, el cual tiene lugar en el umbral de la energia requerida pa-
ra excitar los electrones de las capas internas, hasta alcanzar un pico, donde ocurre la

ionizacién, es decir, Xt +e~.

2.2.4. Autolonizacion

Se entiende por estados cuasi-ligados aquellos con dos o mas electrones excitados en
una configuracion atomica. Dependiendo de la energia del sistema es posible que ocurran

estados de autoionizacion, los cuales se aprecian en las secciones eficaces como picos (ver
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ﬁgura. En los estados de autoionizacién un electrén esté débilmente excitado y unido
a un ion que se encuentra de la misma forma excitado, por ello se suele referir a dichos
estados como estados doblemente excitados.

En un proceso de autoionizacién, un electrén interno decae a su estado fundamental,
liberando energia pero sin emitir radiacién, la energia liberada hace que se ionice un
electrén externo, propiciando la ruptura del sistema, que resulta en un ion y un electréon
libre con cierta energia. Lo anterior puede ser expresado a través de la relacion accién-
reaccién (ver ecuacién [2.13)):

(XTI = em 4 X (2.13)

donde los ** corresponden a un estado doblemente excitado, X, corresponde al ion residual

de energia E., correspondiente a un estado excitado.

Photoionization of neutral iron
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Figura 2.12: Seccién eficaz tedrica de fotoionizacién de Fe neutro [26]. Logaritmo de la
seccion eficaz de fotoionizacién en funcién de la energia del fotén. La curva sélida (—)
corresponde a la seccion eficaz de fotoionizacién calculada usando el método de la matriz
R, considerando los efectos de la estructura multiplete, es decir, momentos angular y de
espin, resultando en resonancias y dominantes interacciones electrén-electrén [27), 28]. La

curva punteada(- -) y los cuadros B representan la aproximacién de campo central [29, [30].
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2.2.5. Principio de Balance Detallado

La ecuacion de Saha, también conocida como ecuacion de equilibrio de ionizacion
de Saha (ver ecuacién [2.14)), derivada en 1920 por Meghnad Saha (1893-1956), aporta
informacion sobre el estado de ionizacién de un elemento quimico dado. La misma es
rigurosamente creciente con la temperatura, su uso es solo permitido bajo condiciones
de equilibrio termodindmico (ET), como aproximacion se asume que en las atmosferas
estelares existe ET (permitiendo de manera cualitativa explicar algunas lineas espectrales
observadas en estrellas) [31].

N4 Me 3

E

e k

~

- %(27rmekT) (2.14)

No
donde n,, n., n, corresponden a las densidades numérica de iones, de electrones libres y
de atomos neutros respectivamente, g es una constante, ® es el potencial de ionizacion.
No obstante en el MIE no existe tal condicién de ET, por lo tanto no es aplicable la
ecuacién, en su lugar se aplica el Principio de Balance Detallado, formulado por Bruce
Mahan en 1975, donde cada proceso debe ser equilibrado por su proceso inverso y cuya

expresién matematica es dada por la ecuacion [2.17] [32].

3
2
K12 = Ka1 (&> e it (2.15)

1251

La misma muestra la relacion de los coeficientes de velocidad de la reaccién, k15 y su
reaccion inversa, ko1, con las masas reducidas de los productos p; y reactantes po, como

la diferencia de energia de la reaccién inversa AFo;.

2.2.6. Efecto Auger

Cuando aparece una vacante en un atomo a causa de ionizacién en las capas internas,
la misma podria ser cubierta a través del decaimiento de un electrén de una capa externa,
ademas de la expulsion de un electron de la misma capa externa o superior a esta -estas
transiciones implican capas cerradas- a este proceso se le denomina FEfecto Auger.

Existen dos modalidades de decaimiento, como lo son: Auger espectador y Auger

participativo. A continuaciéon un ejemplo de estas modalidades de un estado fotoexcitado
K-vacante [20].
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s Canales de decaimiento Auger espectador K LL

— 152s2pH2np + e~
[1s]2s2pfnp ¢ —  1s[2s]2p* np + e (2.16)
— 1s[2s]*2ptnp + e~

= Canales de decaimiento Auger participador K Ln

—  15282pt7L ™

(2.17)
—  1s[2s]2p* + e~

[1s]252p"np {

En ambas relaciones de accidon-reaccion 1s y 2s2p corresponde a las capas con niimero
cudntico principal n = 1 y n = 2 respectivamente, se representa con corchetes | | a las

capas que no estan cerradas, u corresponde a un nimero entre 1y 6.

2.2.7. Fluorescencia de Rayos X

La relacién accién-reaccién dada por la ecuacién 2.18, fundamentalmente se refiere a
transiciones radiactivas, las cuales pueden tener lugar en ambas direcciones, de izquierda
a derecha muestra que un ion de carga +n puede se excitado con la absorcién de un
fotén de energia hv;;, haciendo excitar un electrén de un estado ¢ a un estado j, durante
el periodo. En direccion opuesta se muestra que puede decaer de manera espontanea
después del tiempo de vida media, por emisién de un fotén. Se conoce a este decaimiento

como fluorescencia de rayos X.
X+ by = X (2.18)

2.2.8. Secciones Eficaces de Fotoabsorcion

Se entiende por seccion eficaz, o, a la probabilidad de ocurrencia de un determinado
fenomeno fisico bien conocido; pudiera definirse como la transicion del sistema de un
estado 7 a un estado j. Cuando se refiere a fotoionizacion, la seccion eficaz se define como
un funcién continua de la energia del fotén incidente hr, equivalente a la energia de los
fotoelectrones salientes €. Siendo la seccion transversal total integrada la relacién entre la

energfa absorbida P (potencia) por la intensidad de la radiacién I, dada por la expresion

2.19

- Ty (2.19)




2.2 Fotoabsorcion de Rayos X 23

¢ corresponde a la velocidad de la luz, n, es un niimero entero w la frecuencia, T;; es la
probabilidad por unidad de tiempo que un fotén sea absorbido en la transicion entre el
estado i y el j.

Las secciones eficaces de fotoabsorcion atémicas son calculadas mediante métodos
numéricos computaciones, como la matriz R. Sin embargo dada la complejidad de la
estructura molecular las secciones eficaces de moléculas son determinadas de manera ex-
perimental. En la subseccién [2.2.4] se muestra la seccion eficaz de fotoionizacion del dtomo

de Fe neutro, determinada con métodos numéricos.
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2.3. Observacion de Rayos X

Nuestra atmésfera filtra de manera selectiva la radiacién incidente, permitiendo solo
el paso de un rango de frecuencias o bandas espectrales, a este mecanismo se le conoce
como la opacidad, protegiendo la superficie terrestre de radiaciones que coloquen en ries-
go la permanencia de la vida en la tierra. La opacidad atmosférica genera ventanas de
observacion, tal es el caso de la ventana en el 6ptico (380 nm < A < 780 nm) y la ventana
de radio (A > 1 mm) (ver figura[2.13). No obstante la atmdsfera estd constituida por una
variedad de moléculas y atomos, los cuales absorben a los fotones asociados a las A que no
alcanzan la superficie terrestre. En el caso de los fotones de rayos X de altas energia y la
mayoria de UV, son absorbidos principalmente por las moléculas de oxigeno y nitrégeno

presente en la estratosfera y capas superiores, asi como por la capa de ozono Os.

Visible

Ultra- . .
Gamma  X-ray violet Infrared Microwave Radio

(U] IR}

Thermosphers
{auroras)

Mesosphere
(meteors bum dp)

Stratosphens
{ozone layer at 20-30
km; jets fiy at 10 km)

ATMOSPHERE

Troposphens
{weather)

“window™ Radio "window™

Figura 2.13: Diferentes tipos de la radiacién electromagnética (rayos gamma, rayos X, UV,
visible, IR, microondas, radio) alcanzan la atmoésfera terrestre a diferentes profundidades
antes de ser absorbidas. Sin embargo sélo porciones de radio y luz visible llegan a la
superficies. Fuente: STCI/JHU/NASA, dominio piblico.
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Existen fuertes limitaciones para poder observar en gran parte del espectro desde la
superficie terrestre, debido a ello se han ubicado observatorios fuera de la atmédsfera. Tal
es el caso de Fermi y Compton que permiten observar en rayos gamma, Chandra y XMM-
Newton en rayos X, Hubble en el UV, 6ptico e IR cercano, Spitzer y 2MASS en el infrarrojo,
WMAP y SWAS en microondas, etc. En los siguientes apartados se aborda el tema de
los observatorios de rayos X, especificamente Chandra y XMM-Newton y espectroscopia

de rayos X en alta resolucion.

2.3.1. Observatorios de Rayos X: Chandra Vs XMM-Newton

Desde hace 15 anos aproximadamente, se cuenta con observatorios espaciales de rayos
X como lo son Chandraf] (ver figura[2.14) de la Administracién Nacional de Aerondutica
del Espacio (NASA, por sus siglas en inglés) y XMM—Newtonﬂ (ver figura [2.15) de la

Agencia Espacial Europea (ESA, por sus siglas en inglés).

Aspect Camera
Stray Light Shade

Sunshade Door ——
+~—— Spacecraft Module

+—— Solar Amray (2)

High Resolution
Mirror Assembly
(HRMA)

High Resolution
Camera (HRG)

Integrated Science
Instrument Module

Thrusters (4) }
(1S IM)

Low Gain Antenna (2)

Transmission Gratings (2]

Advanced CCD
Imaging Spectromatar
(ACIS)

Figura 2.14: Esquema del observatorio espacial de rayos X Chandra, en el cual se muestran
los diversos instrumentos a bordo. Fuente: http://chandra.harvard.edu/graphics/

resources/illustrations/craft_labeledD. jpg

Zhttp://chandra.harvard.edu/
3http://xmm.esac.esa.int/
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Figura 2.15: Esquema del observatorio espacial de rayos X XMM-Newton, en el cual se

muestran los diferentes instrumentos a bordo.[33].

Ambos observatorios tienen aspectos similares, un cuerpo cilindrico donde se resguar-
dan los instrumentos para la observacion y a los lado un par de paneles solares, respon-
sables del suministro de energia. A continuacién se suministra una breve informacién de

las caracteristicas, propiedades y funcionamiento de cada observatorio.

Chandra

El corazén del Chandra es el Ensamble de Espejos de Alta Resolucion (HRMA, por
sus siglas en inglés), constituido por cuatro espejos conchas anidados con la finalidad de
concentrar los fotones de rayos X hacia los detectores ubicados en la parte posterior, en
la superficie focal (ver imagen . El sistema del telescopio combina el HRMA, con dos
instrumentos para la captura de imédgenes nitidas (ACIS y HRC) y dos espectrémetros
(LETGS y HETGS).
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Figura 2.16: Ensamble de Espejos de Alta Resolucion -HRMA- los espejos estan ordenados
uno sobre otro de forma similar a las conchas en una cebolla, de izquierda a derecha estan
ubicados espejos paraboloides y espejos hiperboloides, a una distancia de 10 metros desde
el centro de los espejos se encuentra el superficie focal y entre ellos el banco 6ptico. Fuente:
NASA, dominio publico.

Los dos instrumentos responsables de la captura de imagenes son el Espectrometro de
Iméagenes de CC[ﬁ Avanzado (ACIS, por sus siglas en inglés) y la Cdmara Alta Resolucién
(HRC por sus siglas en inglés), los cuales estan dispuestos en el plano focal. ACIS esta
constituida por dos matrices de CCD: ACIS-I (matriz 2 x 2) y ACIS-S (matriz 1 x 6)
(ver figura . ACIS es muy ttil porque ademas de realizar imagenes de rayos X es
capaz de calcular la energia de cada fotén de rayos X incidente, funciona muy bien para
estudiar variaciones de temperatura en regiones extensas de gas caliente como el medio

intergalactico y variaciones quimicas en los remanentes de supernovas.

4Dispositivo de Carga Acoplada, CCD -Charged Coupled Devices-
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. } ACIS-I
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Figura 2.17: Plano focal para el tramo ACIS. ACIS-I matriz CCD 2 x 2 dispuestos de
manera tangencial al plano focal. ACIS-S matriz 1 x 6 en arreglo tangente a la rejillas cir-
culares. Fuente: http://chandra.harvard.edu/graphics/resources/illustrations/

acis_schematic-721. jpg

El HRC corresponde a una placa microcanal (MCP, por sus siglas en inglés) integrada
por dos detectores HRC-1 y HRC-S (ver ﬁgura. El primero emplea una rejilla cruza-
da para la adquisicién de imagenes y el segundo una matriz de espectroscépica (una rejilla
mixta de alambres e hilos de oro descansando en un sustrato de cerdmica) que funciona
como medio de lectura para la Rejilla de Transmisién de Bajas Energias (LETG, por sus
siglas en inglés). E1 HRC es 1til para obtener imagenes de materia caliente, remanentes de
estrellas, galaxias distantes, cimulo de galaxias y para la identificaciéon de fuentes débi-
les. ACIS y HRC estan disenados para proveer informacion acerca del nimero, posicion,

energia y tiempo de llegada de los rayos X entrantes.



http://chandra.harvard.edu/graphics/resources/illustrations/acis_schematic-72l.jpg
http://chandra.harvard.edu/graphics/resources/illustrations/acis_schematic-72l.jpg
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Figura 2.18: Esquema de el detector de placa microcanal HRC. Fuente:http://chandra.
harvard.edu/graphics/resources/illustrations/hrc_pop-721. jpg

Los dos espectrémetros de alta resolucién: HETGSﬂ y LETGSﬂ, permiten calcular
energias con una precisién de 1072, dispuestos seguidamente al HRMA y principalmente
constituidos por una serie de rejillas de transmisiéon (HEG, MEG y LEG respectivamente)

fabricadas de oro, por ser esté material transparentes a los rayos X.

El HETGS (ver figura es utilizado para estudiar fuentes de rayos X como es-
trellas, binarias de rayos X, remanentes de supernovas, galaxias, camulos de galaxias,
quasares, material interestelar e intergalactico. E1 LETGS es utilizado para el estudio de
coronas estelares, atmosferas de enanas blancas, binarias de rayos X, variables cataclismi-
cas, nucleos activos relativamente brillantes y flujos de enfriamiento en ciimulo de galaxias.

Las caracteristicas méas sobresalientes de estos espectréometros son recopiladas en la tabla

21

SEspectrémetro de Rejilla de Transmisién de Altas Energfas (HETGS, por sus siglas en inglés)
6Espectrémetro de Rejilla de Transmisién de Bajas Energias (LETGS, por sus siglas en inglés)
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Figura 2.19: Espectrémetro HEGTS. Fuente: NASA /CXC dominio publico.

Cuadro 2.1: Caracteristicas de los espectrémetros del Chandra [34]

Rango A Rango E Area Efectiva® Resolucion b Espesor de Rejillas
A keV cm? AE (eV) AX(A) A
HEGTS 31-1,2 04-10,0 2-—2000°¢ 04—177
HEG 15-12 0,8-10,0 0,012 2000,81
MEG 31-2,5 04-50 0,023 4001,95
LEGTS 0,07 —0,2 0,05

LEG(HRC-S) 12-175 0,07—-10 1-—25

9912,16
LEG(ACIS-S) 12-60 02-10 4 —200

aVer figura
"Valor FWHM (Full Width at Half Maximum) -Ancho a Altura Media-.

C“EH'
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Figura 2.20: Comparacién dreas efectivas total de primer orden (combinando ordenes
positivos y negativos) en funcion de la energia. Los espectros de HEG y MEG son obtenidos
simultdneamente y luego sumados. Arriba: Log(drea efectiva) & Log(energia) . Abajo:
Area efectiva & Energfa [34).
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XMM-Newton

Este observatorio a diferencia del Chandra, dispone de tres telescopios de rayos X,
cada uno equipado de arreglos de 58 delgados espejos conchas anidados, lo que significa
una muy buena resolucién angular. Dos de los tres telescopios estan equipados con RGS
(ver ﬁgura. XMM-Newton estd provisto de cinco instrumentos (EPIC-MOS1, EPIC-
MOS2, EPIC-pn, RGS1, RGS2) para la observacién y andlisis de fuentes rayos X y un
Monitor Optico (OM, por sus siglas en inglés) para fuentes 6ptica y UV, tales instrumentos
pueden operar de manera simultanea sin problemas, salvo por exceso de brillo.

High Dispersion Reflection Grating Plate CCD strip at Secondary
Focus

X =ray diffracted
Gold Reflecting Surface to -:ED strip

at secondary

40% Dispersed X-rays

crating Stack CCD Camera At

| thi " - -
il Prime Focus

Focal Length 7500 MM

Figura 2.21: Ilustracion de la trayectoria de la luz en dos de los telescopios con ensamble
de rejillas. La luz pasa a través de los espejos conchas, alcanzando el ensamble de rejillas
y posteriormente las fracciones de luz no interceptada e interceptada convergen a los

detectores. Fuente: ESA, dominio publico.

Tres camaras CCD para la obtencion de imagenes y fotometria de rayos X de moderada
resolucién espectroscépica, denominadas Camara de Imagen de Fotones Europea (EPIC,
por sus siglas en inglés) dos del tipo de Semiconductor de Oxido Metélico (MOS, por sus
siglas en inglés) y una pn (tipo de semiconductor). Dos Espectrometros de Reflexién por
Rejilla (RGS, por sus siglas en inglés). son los cinco instrumentos de la banda de rayos X.

XMM-Newton es conocido por su alta sensibilidad, dada a su gran drea efectiva de
4650 cm? (aproximadamente 1550 cm? por cada telescopio) (ver figura . El obser-
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vatorio ofrece una visibilidad prolongada de objetivos, de alrededor de 40 horas, debido
a gran excentricidad de su drbita eliptica, resulta beneficioso para el estudio de fuentes
variables. Las caracteristicas més sobresalientes del observatorio a lo que respecta a rayos
X es recopilada en la tabla [2.2]

T T T T T T T T T T T T T
— EPIC: P
—  EPIC: MOS (2 modules)
——— EPIC: MOS (single)
= RGS-1otal: - Iﬁ orcder

- RGS-total: -2™ order
-== RGSI1: -1" order —
RGS1: -2™ order

1M

[

Effective Area, A [-.:m:l

0

Energy [keV]

Figura 2.22: Comparacién de édreas efectivas instrumentos de XMM-Newton [36].

Cuadro 2.2: Caracteristicas del XMM-Newton [30]

Instrumentos EPIC-MOS EPIC-pn RGS1
Rango E (keV) 015-12  015—12  035—25
Sensibilidad (erg™! em™2)  ~ 107" ~ 1071 ~8x107°
PSFe (FWHM/HEW)' 5" /14" 6" /15" N/A
Tamano del pixel 40 pm(1,1”) 150 pm(4,1") 81 pm
Resolucién espectral ~ 70eV ~ 80eV 0,04/0,025 A

¢Point-Spread Function -Funciéon de Punto de Extension-.
HEW, Half Energy Width -Ancho Medio de Energia-.
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Chandra Vs. XMM-Newton

Chandra y XMM-Newton son telescopios de incidencia rasante, ello se refiere al prin-
cipio empleado para lograr la adquisicién de imagenes. Sin embargo como se describié en
los apartados anteriores cada uno ha sido fabricado con diferentes disenos y especifica-
ciones, con el fin de alcanzar diversos desempenos, a continuacién se describen las mas

sobresalientes.

Los espejos del Chandra han sido fabricados individualmente (8 piezas de vidrio recu-
biertos con Iridio) proporcionandole excelente calidad en la adquisicién de imdgenes. En
cambio los espejos de los tres telescopios de rayos X del XMM-Newton han sido elabora-
dos mediante replicacién (58 réplicas de niquel), permitiendo anidar més espejos conchas,
por ser las réplicas son muchos mas delgadas y livianas que los elementos de vidrio, pro-
porciondndole mayor drea efectiva (ver imagen y buena calidad de adquisicién de
imégenes asi como mayor rendimiento del telescopio con menor peso por unidad de area

a menor costo que los elementos de vidrio.

Todos los instrumentos del XMM-Newton operan de manera simultdnea, salvo que
esté prohibido por alguna restriccién especificadas en el manual [36], a diferencia del
Chandra que se alternan. El Chandra emplea rejillas de transmision (ver figura que
se pueden mover dentro y fuera del haz enfocado, en cambio el XMM-Newton emplea
rejillas de reflexién fija en el haz (ver figura

El Chandra posee alta resolucién angular, lo que le ha permitido el descubrimiento de
emisiéon de rayos X en cimulos de galaxias, como radiacion de rayos X en jets de Nticleos de
Galaxias Activos (AGN, por sus siglas en inglés). Ademés del descubrimiento de las fuentes
de rayos X Compactas Ultraluminosas (ULX, por su siglas en inglés), en las cuales se puede
estar observando la formacion de agujeros negros. Por otro lado XMM-Newton es més util
para realizar espectroscopia en imagenes de objetos brillantes, observaciones de objetos
muy débiles o sondeo de cielo profundo. A continuacién se recopila una comparacién de
las caracteristicas mds resaltantes del Chandra y XMM-Newton (ver tabla [2.3)).

Cuadro 2.3: Cotejo de caracteristica del observatorio de rayos X Chandra Vs. XMM-
Newton [30]

Espejos PSF Rango £ Area Efectiva  Objetivo Orbital ~ Resolucién de Energfa
FWHM/HEW (?)  (keV)  alkeV (cm?) Visibilidad (horas) a1lkeV (eV)
Chandra 0.2/0,5 0,1—10 555 (ACIS-S) 444 1 (HETG)
XMM-Newton 6/15 0,15 —12 4650 36,7 4 (RGS)
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Figura 2.23: Comparacién de dreas efectivas Chandra Vs. XMM-Newton [36].

En la anterior se puede evidenciar para un rango de bajas energias (< 2 keV) el drea
efectiva de los instrumentos del Newton es superior a los del Chandra, en contraparte para
un rango de energias superior (> 2 keV) el drea efectiva de los instrumentos del Chandra

es superior a los del Newton.

Los procesos de fotoabsorcién en el MIE ocurren en diferentes rangos de energia (de-
pendiendo del elemento), por lo tanto conocer cual instrumento posee mayor drea efectiva
en determinado intervalo es sumamente 1til ya que nos permite elegir el mas apropiado.
En el caso de la region del oxigeno ocurren a energias 2 < keV, este es el primer indicio
de cual debe ser la seleccion del observatorio para realizar la espectroscopia de rayos en

alta resolucion en el presente trabajo.

2.3.2. Espectroscopia de rayos X en Alta Resolucion

La espectroscopia es una poderosa herramienta que permite estudiar la interaccion
entre la materia y la luz en sus diferentes longitudes de onda, ya que la radiacion es
emitida o absorbida por cada elemento de manera tnica. La espectroscopia aplicada a la

astrofisica tiene sus origenes en el siglo XVII con Isaac Newton, donde él hace pasar la
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luz del Sol a través de un prisma, siendo dispersada en los colores naturales del arco iris,

identificando el espectro de la radiacion visible.

Es posible estudiar las interacciones de la materia con los fotones de rayos X a través
de la espectroscopia de rayos X en alta resolucion, denominada asi ya que determina la
“division”de energia a especificas longitudes de ondas asociadas con las transiciones de
atomicas y moleculares. Hacer espectroscopia de rayos X en alta resolucién es posible
empleando una serie de rejillas de difraccién, generalmente elaboradas de oro, por ser este
material casi transparente a los rayos X para un rango significante de energias, los fotones
de rayos X son difractados un dngulo 3, obedeciendo la siguiente relacién (ver ecuacién
2.20)):

sin g = M2 (2.20)
p

donde m es el nimero de orden (entero), A la longitud de onda del fotén, p el ancho de
las rejillas de difraccién. Los telescopios de rayos X Chandra y XMM-Newton descritos
anteriormente funcionan con espectroscopia de rayos X en alta resolucion, el primero

empleando rejillas de transmisién y en el segundo con rejillas de reflexion.
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2.4. Binarias de Rayos X

Las estrellas de un sistema binario se caracterizan por estar vinculadas entre ellas de
manera gravitacional (en consecuencia orbitan entorno a un centro de masa comun) y te-
ner edades o estadios evolutivos diferentes. Los sistemas binarios que emiten en longitudes
de ondas de rayos X, son denominados como Binarias de Rayos X, las cuales esencial-
mente estan constituidas por una estrella de secuencia principal y un objeto compacto,
entiéndase una estrella de neutrones o un agujero negro. El objeto compacto se encuentra
acretando materia de la estrella companera (ver figura [2.24)). Segin la masa de la estrella
compariera es posible clasificar a este sistema binario de la siguiente forma: Binarias de

rayos X de alta masa y binarias de rayos X de baja masa.

» Binarias de rayos X de alta masa (HMXBs, por sus siglas en inglés): Se refiere a
estrellas masivas (> 10Mg), es decir tipo q2| / tipo Bﬁ La estrella pierde masa a
través de fuertes vientos estelares, eyectando mucha materia. La formacién de un
disco de acrecién para esta configuracién es dificil de estimar, sobre todo cuando
se piensa en el momentum angular transferido a las particulas eyectadas por los
vientos estelares; sin embargo, observaciones dan evidencia de la existencia de un

disco de acrecién.

Las HMXBs se le suelen encontrar en el plano galactico, muestran emisiones regu-
lares de rayos X, sin ser fuertes estallidos, tienen escalas de variacion del orden de
minutos, sus espectros caracteristicos corresponde a energias > 15 keV, son muy
luminosas y poseen rasgos espectrales intrinsecos, con lineas caracteristicas de altos
niveles de ionizacién (mayores a los encontrados en el MIE), debido a la tempera-
tura que alcanza el gas que envuelve al sistema. Un ejemplo de HMXB corresponde
a Cyg X-1, descubierta en 1964 [37] con Aerobed’]y en los afios 70 es considerada

como la primera candidata para agujero negro con Uhurd'| (ver [38]).

"Estrellas O: M> 16Mg (masas solares), R > 6,6Rp (radios solares), L > 30000Ls (luminosidades
solares), T~ 30000 K (temperatura superficial), con débiles lineas de He 11, He 1, H.

8Estrellas B: M € (2,1 — 16,0)Mg, R € (1,8 — 6,6)Re, L € (25 — 30000)Le, T € (13 — 20) x 103 K,
con lineas de He 1, H.

9Cohete sonda sin guia.

10Gatélite pequetio, de dedicacién exclusiva para estudiar fuentes de rayos X, patrocinado por la NASA.
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» Binarias de rayos X de baja masa (LMXBs, por sus siglas en inglés): Se refiere a es-
trellas usualmente por debajo de 1M, es decir tipo KH / tipo ME La transferencia
de masa en dicho sistema, tiene cabida a través del desbordamiento del Lébulo de
Roche, el gas de las capas externas abandona el pozo de potencial de alrededor de
la estrella y cae al pozo de potencial del objeto compacto, la materia se acumula,
formando anillos entorno al objeto compacto, hasta cuando no se encuentra una

orbita estable y se hunde dentro del objeto compacto.

Las LMRBs se encuentran concentradas hacia el centro galactico y fuera del plano
galactico, muestran fuertes estallidos de rayos X, mientras que las pulsaciones de
rayos X son muy poco frecuente, sus espectros caracteristicos corresponde a energias
< 10 keV, carecen de rasgos espectrales intrinsecos. Un ejemplo de LMXB corres-
ponde a Sco X-1, descubierta en 1962 [39] con Aerobee.

Para el estudio el MIE mediante la técnica de espectroscopia en alta resolucion de rayos
X, la eleccion idénea de la fuente de fondo (emitiendo fotones de rayos X), debe serlo las
LMRBs (ver ﬁgura, ya que carecen de rasgos espectrales intrinsecos, a diferencia de
las HMXBs, de esta manera se obtienen espectros de rayos X, exclusivamente del resultado

de las interacciones de los fotones de rayos X emitidos por la fuente de fondo y el MIE.

HEstrellas K: M € (0,45 — 0,80) M, R€ (0,70 — 0,96)Re, L € (0,08 —0,6)Le, T ~ 4000 K, con bandas
de absorcién de TiO, ZrO.

2Estrellas M: M € (0,08 — 0,45)Ma, R < 0,7Rq, L < 0,08Lg, T ~ 3000 K, con bandas de absorcién
de TiO, ZrO.
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Estrella Secundaria

: -y Corriente de Acrecion
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0 de Acrecion
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Figura 2.24: Representacion grafica de una binaria de rayos X de baja masa, pueden apre-
ciarse los posibles principales elementos constituyentes. Fuente: Reproducida mediante el
programa BINSIM, desarrollado por (©Rob Hynes.

En la figura se muestra un objeto compacto que se encuentra embebido en el
interior del disco de acrecion, la energia gravitacional de la materia que fluye alrededor
de dicho objeto es transformada en fotones de rayos X. El gas (en el disco de acrecién)
méas préoximo al objeto compacto, adquiere temperaturas del orden de 10°K, siendo po-
sible la emisién de rayos X (radiacién sincrotrén) mientras que el més lejano adquiere

temperaturas del orden de 10°K, emitiendo en el éptico e infrarrojo.

Existen evidencias observacionales y tedricas de la existencia de una corona comptonizi-
nante rodeando el disco y el objeto compacto, descrita como plasma de electrones calien-
tes, del orden de 10°K, emitiendo en rayos X, a través de dispersién Compton inversa
([40, 1], 42]) y Bremsstrahlung, se creé que la corona pudo haberse formado por la eva-

poracién del disco frio.

Anteriormente se han mencionado los mecanismos de radiaciéon para una binaria de
rayos X, en este momento es interesante destacar el modelo desarrollado por Marat Gil-
fanov y Andrea Merloni (ver figura , donde emulan tres principales componentes de
emisién de rayos X, como lo son el disco (en azul), la Comptonizada (en roja) y la refle-
jada (en verde), asi como la suma de estas (en negro) para un agujero negro acretando,
ademas de la plausible geometria del flujo de acrecién para un estado espectral duro, es
decir energias del rango de 50 — 100keV [43].
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Figura 2.25: Arriba: Las tres principales componentes de emisién de rayos X, es decir el
disco (en azul), la Comptonizada (en roja) y la reflejada (en verde), la suma de estas
(en negro) para un agujero negro. Abajo: Geometria plausible del flujo de acrecién en un

estado espectral duro [43].

Es visible en el espectro de la figura un borde de absorcién (linea roja) y un pico
de reflexién (linea verde) en el espectro, a consecuencia de la interaccién de los fotones
blandos provenientes del disco con los electrones calientes de altisimas energia en la corona,
dichos fotones ganan energia mediante Compton inverso, a continuacién estos fotones
pueden ser reflejados por el disco de acrecién y asi interactuar con la materia fria del

disco.




Capitulo 3

Reduccion de Datos y Ajuste
Espectral

Distinguir los estados de ionizacién para los atomos de O, asi como los atomos de O
enlazados (formando moléculas con otros elementos) es plausible mediante el tratamiento
de espectros adquiridos con espectroscopia en alta resolucién de rayos X en A, cercanas
al escalon-K de fotoabsorcion del O. En el presente trabajo es de interés detectar CO
por ser la molécula méas abundante después del Hy y para determinar sus densidades de
columnas, en diferentes campos de vision, lo cual nos permitiria tener “medidas”de las

fracciones de O enlazado y O libre.

3.1. Reduccion de Datos

Con el propodsito de estudiar el escalon de fotoabsorcién del O en diferentes lineas de
visién, se emplearon espectros de alta resolucion adquiridos con el observatorio XMM-
Newton para 10 Binarias de Rayos X de Baja Masa (LMXBs, por sus siglas en inglés).
El XMM-Newton posee dos instrumentos de alta resolucién espectral, denominados, Es-
pectrémetros de Rejilla por Reflexion (RGS, por sus siglas en inglés) [44], cada RGS
consiste en un arreglo de rejillas de reflexion las cuales permiten la difraccion de los rayos
X, que luego son detectados en los Dispositivos de Carga Acoplada (CCDs, por sus siglas
en inglés). La resolucién méxima del instrumento es A\ ~ 0,06 A y con un érea efectiva
maxima de 140 cm? alrededor de 15 A. El efecto apilamiento (deteccién de dos eventos
simultdneamente como un solo evento en los CCDs), no afecta a la regién del escalén-K

de absorcién de O (21 — 24)A y por lo tanto puede ser ignorado.
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En la tabla se muestran las especificaciones de las fuentes analizadas, tanto las
diferentes observaciones, como nimero de identificacién (ID, del sustantivo inglés iden-
tificacién), fecha en las que fueron tomadas dichas observaciones, tiempo de exposicion,
coordenadas galacticas, distancias medidas desde el Sol, incluyendo las densidades de co-
lumnas de hidrégeno 21 c¢m calculadas por el sondeo de Kalberla y colaboradores en el
2005 [45], mientras que en la figura [3.1]se muestran la ubicacién en coordenadas galdcticas

de todas las fuentes.

75°

o e®e LMXBs

15° /.

0°

150 \

-75°

Figura 3.1: Proyeccion Aitoff de la ubicacién de las 10 LMXBs usadas en el trabajo.

El criterio de seleccion para las 10 LMXBs, consistié en valores considerables de N(H),
fuentes brillantes y ubicacion cercana del plano galdctico (ver tabla . Los datos fueron
adquiridos y reducidos empleando SAS (Science Analysis Software )| (versién 14.0.0), (ver
ﬁgura usando el procedimiento estandar para obtener los espectros del RGS. Un total
de 25 observaciones fueron analizadas. Se implemento la estadistica y? con el régimen
de bajos recuentos definido por Churazov en 1996 [46]. Los ajustes espectrales fueron

realizados empleando el paquete de ajuste espectral Xspedﬂ version 12.9.(E|.

'http://nxsa.esac.esa.int/nxsa-web/#search

2ver apéndice

3Descargable en: http://heasarc.gsfc.nasa.gov/xanadu/xspec/
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Cuadro 3.1: Observaciones con RGS1 XMM-Newton usados en el presente trabajo
Fuente ID Fecha Exposicién  Coordenadas D¢ N(H)
(ks) galdcticas (kpc) 10*em—2

4U 1254-69 0060740101 22-01-2001 17,58 303,48; —6,42 13,0 £ 3,0* 2,15
0060740901  08-02-2002 29,62
0405510301 13-09-2006 61,32
0405510401 14-01-2007 62,91
0405510501 09-03-2007 61,32

4U 1543-62 0061140201 05-02-2001 50,10 321,76; —6,34 7,0P 2,46

4U 1636-53 0500350301  29-09-2007 31,94 332,92; —4,82 6,0 £0,5° 2,64
0500350401 27-02-2008 39,94
0606070101  15-03-2009 41,18
0606070301  05-09-2009 43,20

4U 1735-44 0090340201 03-09-2001 21,77 346,0; —6,9 9,44+ 1,44 2,56
0090340601 01-04-2013 85,00

Cygnus X-2 0111360101 03-06-2002 21,54 87,33 —11,32 134+207 1,88
0303280101 14-06-2005 31,81

GRO J1655-40 0112921401 14-03-2005 15,62 344,98;2,46 32 +0,24 5,78
0112921501 15-03-2005 15,62
0112921601 16-03-2005 15,61

GS 1826-238 0150390101  08-04-2003 107,85 9,27, —6,09 6.7¢ 1,68
0150390301 09-04-2003 91,92

GX 949 0090340101  04-09-2001 20,06 8,51;9,04 4.4° 1,98
0090340601  25-09-2002 23,85
0694860301 28-03-2013 36,58

GX 339-4 0148220201 08-03-2003 20,50 338,94; —4,33 10,0 + 4,5 3,74
0148220301 20-03-2003 16,27

XTE J1817-330 0311590501 13-03-2006 20,73 359,8;, —7.9 2,5 £1,5% 1,39

1 PE’ CE ‘B °Bn B2 g

Notas: Las coordenadas galdcticas son expresadas en grados. Los valores de N(H) son obtenidos de [45].
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1. Espectroscopiaen alta resolucién de rayos X:

Photons cm-2 s°1 A-1

-
o
o

4U 1636-53
1

,
20 T T T T T
20 1 1 1 1 L

-
=)
&

21 215 22 225 23 23.5 24
Wavelength (A) /

Ajuste con ISMabs

Figura 3.2: Esquema global de todas las fases de estudio: 1- FEspectroscopia en alta re-
solucion de rayos X, comprende la fotoabsorcién de rayos X (emitidos por una LMXB)
en el MIE, detectados por el telescopio XMM-Newton. 2- Reduccion de datos, compren-
de seleccién de candidatas, adquisicién datos empleando SAS, rebin (agrupamientos de
cuentas por canal) y ajuste de banda. 3- Ajuste Espectral, comprende cargar los datos al

paquete espectral Xspec y encontrar el mejor ajuste empleando el modelo ISMabs.
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3.2. Ajuste Espectral del Escalén-K del O

Con la finalidad de hacer el ajuste espectral en la region de absorcion del escalon-K
del O, es decir (21 — 24) A, se empleo un modelo simple, power-law (ley de potencia),
para el continuo y el modelo de absorcién de rayos X para el MIE, ISMabs (ver figura
y apendice , el cual incluye especies neutras, una vez y dos veces ionizada de H,
He, C, N, O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca y Fe [14]. Se fijaron las densidades de columnas
de H a los valores de N(H) reportados por Gatuzz y colaboradores en el 2016 [21], las
cuales fueron obtenidas a través del ajuste de banda ancha de (11 — 24)A para todas las
fuentes incluidas en el presente trabajo, excepto para la fuente 4U 1543-62, la cual no fue
incluida en analisis del trabajo anteriormente mencionado, en su lugar se empleo el valor
de N(H) de las medidas de 21 cm, indicado en la tabla 3.1} Para fuentes con mds de una
observacién, se ajusto de manera simultanea usando el mismo Photo-index (indice de
fotén), tanto como las densidades de columna de O 1, O 11, O 111, mientras que se permite
variar la normalizacion; lo cual explica la variabilidad en el flujo de una LMXB mientras
se mantiene a un valor fijo la absorciéon del MIE.

El uso de una base de datos atémica precisa es esencial para modelar las caracteristicas
de absorcién del escalén-K del O (21 —24) A, sin embargo el escalén-K no tiene una forma
simple, en cambio muestra multiples resonancias (debido a amortiguamiento Auger) que
dan lugar a una mancha en el escalén cuando es detectada con algin instrumento de
baja resolucion [54]. ISMabs incluye las secciones eficaces de O 1 calculada de Gorezyca
y colaboradores en el 2013 [55], O 11 y O 11 calculadas por Garcia y colaboradores en
el 2005 [54], estas secciones eficaces se han mejorado mediante el uso de observaciones
astrofisicas como referencia para la posicion de energias de resonancias, convirtiéndolos
actualmente en los mejores datos atomicos disponibles para el andlisis de espectroscopia
en alta resolucién de rayos X [14] [15].

Luego de haber encontrado el mejor ajuste utilizando s6lo una componente atéomica,
se vario la densidad de columna del CO, con la finalidad de modelar la absorcién mo-
lecular del CO, empleando el la seccién eficaz medida experimentalmente por Barrus y
colaboradores en el 1979 [22], sin embargo esta seccién eficaz no incluye las medidas de
resonancia, en su lugar se estimo6 los picos de intensidades basandose en medidas con dife-
rentes columnas de densidades (ver tabla 4 en [22]) y utilizando estos valores (uniéndose
sin problemas) se pudo obtener una seccién eficaz completa. Una seccién eficaz de foto-
absorcién completa de CO se ha incorporado en el paquete de andlisis de datos SPEXE]

(distinto de Xspec) de la cual se hizo uso.

“http://var.sron.nl/SPEX-doc/cookbookv3.0/cookbook.html
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En la figura |3.3[ se muestran las secciones eficaces incluidas en ISMabs con la finalidad
de modelar el escalén-K del O. La principal resonancia del CO se encuentra a ~ 23,20 A,
correspondiente a la excitacién del orbital 2pr* y estado 'II con un ancho superior com-
parado con las resonancias O 1, O 11, O 111, lo cual es atribuido a la excitacion del nivel
vibracional. Barrus y colaboradores [22] citan incertidumbres en la escala de energia para
medidas de +0,3keV mientras que el andlisis tedrico de los modos vibracionales molecula-
res indican una separacién vibratoria < 200 MeV [56]. Por tltimo, este fuerte caracteristica

estd parcialmente incrustado en el triplete K, de O 111, haciendo dificil su deteccion.
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Figura 3.3: Secciones eficaces de fotoionizacién incluidas en ISMabs para el ajuste espectral
del escalén-K del O. O 1 fue calculado por Gorcezyca y colaboradores en el 2013 [55],
mientras que O 11 y O 111 fue calculado por Garcia y colaboradores en el 2005 [54]. La

seccion eficaz de CO fue medida experimentalmente por Barrus y colaboradores en el 1979

[22].




Capitulo 4
Resultados y Discusion

En el presente capitulo se exhiben los resultados del ajuste espectral de 10 Binarias
de Rayos X de Baja Masa (LMXBs, por sus siglas en inglés) Galacticas, con el modelo de
fotoabsorcion ISMabs, en la region del escalon-K del O, es decir, para A de (21—24)A.

En la tabla se muestran los resultados obtenidos para los mejores ajustes de todas
las fuentes analizadas. Tal como se describié en el capitulo 3], primero se realiz6 un ajuste
en el cual se variaron las columnas de densidad de O 1, O 11, O 111, asi como los parametros
power-law. Después de haberse obtenido el mejor ajuste, se varié la densidad de columna
del CO, hasta que se obtuvo el mejor ajuste. Los valores Ax? en la tabla corresponden
a la diferencia estadistica (en unidades de x?) entre el modelo sin CO y el modelo que
incluye CO. Los incrementos mas grandes en la estadistica corresponden a los objetos 4U
1636-53 y XTE J1817-330, ambos con Ax? < 12.

En las figuras y se muestra el mejor ajuste del modelo para la region del
escalon-K del O para todas las fuentes seleccionadas. Las observaciones para las mismas
fuentes fueron combinadas sélo con fines ilustrativos. En la figura4.1|se muestran aquellas
fuentes para las cuales, las caracteristicas de absorcion de CO no han sido detectadas,
mientras que en la figura muestran las dos fuentes para las cuales la si se ha detectado
CO.

En general, los residuos obtenidos sin la contribucion de CO son pequenos y distribui-
das uniformemente a lo largo de la regién, indicando que el modelado es satisfactorio, tan
solo con un modelo atémico. Esto se refleja en el ajuste estadistico, el cual corresponde,
en todos los casos, a x*/dof ~ 1 (ver tabla . Para las fuentes donde la inclusion de
CO presenta una cierta mejora en las estadisticas de ajuste, la presencia de resonancias
de CO a 23,20A puede ser apreciada en los modelos mostrados en la figura y .
Sin embargo en la mayoria de los casos la mejora estadistica es baja (en referencia a la

variacién sobre el valor de x?).
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Cuadro 4.1: Ajuste espectral del escalén-K de O con ISMabs
Fuente N(H) N(O 1) N(O 1) N(O 1) x?/dof Ax? N(CO)
102'cm—2 10*7cm—2 10*cm—2 10%cm—2 con CO  10%cm=2
4U 1254-69 2,2 16,82+ 14,29 3,67+2,62 247+206 1918/1762 <38 -
4U 1543-62 2,5 19,45 +2,04 6,38+4,27 6,38 4,27 275/291 <4 -
4U 1636-53 5,6 2492+1,35 8,73+334 7,38+4,05 1412/1181 <12 7,08+3,45
4U 1735-44 3,2 19984235 6,64+227 5524396 657/583 <7 }
Cygnus X-2 43 15,05+ 0,68 6,65+0,76 3,50 +2,18 709/588 <9 -
GRO J1655-40 78 3247+£230 551+£287 345+£252 1042/882 <1 -
GS 1826-238 3,1 26,27 £1,99 585+3,10 0,07+£005 671/590 <1 -
GX 9+9 74 18,73 £2,04 4,63+4,29 392+357 330/589 <3 }
GX 339-4 4,1 32,03£211 879+£425 6,14+£304 671/592 <1 -
XTE J1817-330 14 13,18 1,45 834+£3,69 450+1,97 385/293 <12  7,2240,57
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Figura 4.1: Mejor ajuste con ISMabs en la region del escalén-K del O considerando sélo
la componente atémica (linea sélida azul) incluyendo CO (linea roja sélida). Para todas

las fuentes de arriba se puedo extraer de forma segura de la deteccion exitosa de CO.
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Figura 4.2: Ajuste con ISMabs en la region del escalon-K del O considerando sélo la
componente atémica (linea sélida azul), incluyendo CO (linea sélida roja). Para ambas

fuentes se obtuvo una deteccién significativa, con al menos 95 % de confianza.

Se realizé un anélisis de Monte Carlo (MC) en la bondad del ajuste con la finalidad
de estimar la significancia de la deteccién de CO para todas la fuentes con Ayx? > 2.
Primero, se ajusté el espectro con el modelo referencia (ISMabs*powerlaw sin incluir CO)
obteniendo un determinado valor estadistico y2. Segundo se incluyé CO como pardmetro
del modelo, haciéndose un nuevo ajuste y adquiriendo un nuevo valor de x2. Luego se
compararon ambos x?, calculdndose el |[Ax? = x2 .o — X2,.col- Si Ax? es grande, desde el
punto de vista estadistico, significa que si hay deteccién de CO (a pesar de ser infima la
cantidad de CO). Con la finalidad de descartar una posible falsa deteccién, se realizé el
segundo procedimiento 10* veces, mediante la obtencién de espectros sintéticos de las
fuentes y fondo con los mismos tiempos de exposicion; si la variacién en la estadistica es
mayor a la que se obtuvo anteriormente, significa que la variacién de la estadistica no es
real y es una deteccion falsa, por el contrario, si el cambio de la estadistica es menor o

igual al obtenido antes de la simulacién, significa que la variacién de la estadistica es real

y no una deteccién falsa.
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Figura 4.3: Analisis de Monte Carlo para estimar la deteccién de las caracteristicas de
absorcién de CO. Las lineas discontinuas verticales corresponden al mejor x? obtenida

para cada fuente.

En la figura se muestran los resultados para las fuentes con Ax? > 2, las lineas
discontinuas verticales corresponden a el valor y? para el mejor ajuste del modelo in-
cluyendo CO. En la tabla se muestran los valores de probabilidad de deteccién falsa
derivados de las simulaciones MC. Se calculd la significancia de la posible deteccion de
CO, en unidades de o. Finalmente, el ¢ minimo requerido para garantizar un 95 % de
la deteccion significativa, es incluida para cada caso. Este tultimo valor depende de los
grados de libertad involucrados, es decir, el nimero de parametros libres en el ajuste del
escalén-K del O, los cuales también son indicados en la tabla

Para 4U 1254-69, 4U 1543-62, 4U 1735-44, Cygnus X-2 y GX 949 se obtuvo una
probabilidad de falsa detecciéon de CO hacia estas lineas de visiéon. Por otra parte, se
obtuvo una probabilidad de falsa detecciéon de 3% y 2 % en 4U 1636-53 y XTE J1817-330,
respectivamente. Estos valores corresponden a una deteccion significante con al menos
95 % de confianza. Los valores de densidades de columnas calculados son:

N(CO) = (7,224 0,57) x 10 cm™2, para XTE J1817-330 y
N(CO) = (7,08 + 3,45) x 10' cm™2, para 4U 1636-53.

Por otra parte, al mirar la figura [£.3] los histogramas que tienen mayor nimero de
datos por debajo de la linea vertical, corresponden a los casos donde hubo una deteccion
verdadera (4U 1636-53 y XTE J1817-330).
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Cuadro 4.2: Anélisis Monte Carlo

Fuente d.o.f  p? ob Régimen significante®
4U 1254-69 39969 <0,35 3,84
4U 1543-62 8 78,52 < 4,59 15,51
4U 1735-44 4 1551 < 7,78 9,49
Cygnus X-2 4 10,87 < 7,78 9,49
GX 949 5 10,08 < 9,24 11,07
4U 1636-53 6 3 < 6,64 3,84
XTE J1817-330 3 2 < 6,64 3,84

Notas: d.o.f.= degrees of freedom (grados de libertad)
&Probabilidad de falsa deteccién. bRelevancia de la posible deteccién de CO (en unidades o). ¢s minimo requerido para

garantizar un 95 % de la deteccién significativa

Pinto y colaboradores en el 2010 [12], modelaron espectros en alta resolucién del XMM-
Newton, para LMXB GS 1826-238, usando el software de anélisis SPEC, con el modelo de
absorcién molecular (amol) incluido en el software, encontrando un limite superior para
las densidades de columna de CO < 4,0 x 10%cm~2. Pinto y colaboradores en el 2013
[5], también reportan la detecciéon de CO, mediante el analisis de 9 LMXBs, de las cuales
6 fueron incluidas en el presente trabajo. El valor de las densidades de columna varia
de (0,02 — 0,7) x 10'7ecm™2 a lo largo de multiples de lineas de visién, en el caso de 4U
1636-53, estiman una densidad de columna de N(CO) = (3,0 & 2,0) x 10*cm 2.

Sin embargo, las secciones eficaces atémicas incorporadas de O 1, O 11, O 11I en el mo-
delo SPEC, no incluyen los efectos de amortiguamiento Auger, el cual tiene un importante
efecto en la estructura del escalon-K. La presencia de CO a lo largo de la linea de visién
hacia XTE J1817-330 no habia sido reportada antes.
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Capitulo 5
Conclusiones

En este capitulo se presentan las conclusiones del presente trabajo.

= Se reporto el andlisis de 10 LMXBs Galécticas, ubicadas en el plano galactico y la
bisqueda de caracteristicas de absorcion de rayos X para el CO en estos espectros,

para un total de 25 observaciones del XMM-Newton analizadas.

= Se model6 la regién del escalén-K de absorcién del O (21-24)A, usando el modelo
de absorcién de rayos X para el MIE, ISMabs, el cual incluye las secciones eficaces

de fotoabsorcién neutras, una vez y dos veces ionizadas para el O.

= Para todas las fuentes se evalué la presencia de O 1, O 11, y las caracteristicas de
absorcion de O 111, asi como la medicién de la densidad de columna para cada ion.

Incluimos la medida de seccién eficaz experimental de fotoabsorcién de CO de [22].

= Se utilizaron simulaciones de Monte Carlo (MC) para obtener un estimado riguroso
de significancia estadistica de la posible deteccion de CO, concluyendo que el analisis
estadistico, descarta la deteccion significante de las caracteristicas de absorcién de

rayos X molecular del CO en 8 de las fuentes analizada.

= Finalmente se calcularon los valores de densidades de columna para XTE J1817-330,
N(CO) = (7,22 £ 0,57) x 10'® cm~2 y 4U 1636-53, N(CO) = (7,08 £ 3,45) x 101¢
cm 2,

= Las observaciones con el RGS del XMM-Newton generalmente no son suficientes
para detectar CO, a partir de una gran fraccion de las lineas de visién que se han

observado hasta el momento.
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Apéndice A
Xspec

Xspec es un paquete de ajuste espectral para rayos X, donde el usuario da las ins-
trucciones tecleando comandos bajo una sintaxis previamente definida, esto ultimo se le
conoce como command-driven y estd disenado para ser completamente independiente de
los detectores. Desarrollado en 1996 por Arnauld [58], ha sido implementado para el anali-
sis de datos en 15 diferentes misiones, entre ellas el XMM-Newton. Actualmente existen

mas de 1000 articulos que citan a Xspec como referencia.

Por otra parte, los espectrometros dispuestos en los telescopios de rayos X son emplea-
dos para medir espectros de alguna fuente, sin embargo, lo que realmente obtienen dichos
espectrometros corresponde al conteo de fotones en los canales especificos del instrumento
C(l), es decir, no es el espectro real de la fuente. Este espectro observado esté relacionado

con el espectro real de la fuente f(E) a través de la siguiente relacion:

cly = /Ooof(E)R(l, E)dE (A1)

donde R(I,E) corresponde a la respuesta del instrumento y es proporcional a la probabi-

lidad de que un fotén incidente de energia E sea detectado en el canal I.

Es de interés determinar el espectro real de la fuente f(E), sin embargo, por inversién
de la ecuacién no se obtiene un valor univoco para cada valor de C(I), es por ello que
la solucion de se obtiene considerando un espectro modelo f(E), el cual puede ser
descrito en términos de algunos pardmetros, de la forma f(E, p1, p, . ..) para que coincida
con los datos obtenidos por el espectrémetro. Por cada f(E) es calculada una prediccién
del espectro de conteos C,(l) y posteriormente comparada con los datos observados C(1),
de la comparaciéon es calculada una estadistica de ajuste, utilizada para evaluar si el

espectro modelo concuerda con los datos obtenidos por el espectrometro. Encontrar la
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mejor estadistica de ajuste, depende del valor de los parametros del modelo, los cuales

han sido variados hasta hallar el mas apropiado [59].

A continuacién un breve esquema que permite dislumbar como funciona un arquetipo
de paquete de ajuste espectral (ver figura[A.1]). Y més adelante un diagrama que permite

visualizar el desempeno de Xspec en cada una de sus tareas (ver figura |A.2)).

Arquetipo de
Paquete de Ajuste Espectral
il
I~ 1
Componentes Fases de EjecuciénJ

lr/ | 1.- Eleccion de un modelo
Conjunto de Respuesta Conjunto de parametrizado que se
espectros del modelos consideré representé al
observados instrumento espectros espectro real de la fuente. 2.- Eleccion de los valores
D(l) R(LE) M(E) para los parametros del

modelo.

/

con sus respectivas

3.- Prediccion el espectro del
i conteo que podria ser detectado
Medidas de fondo por el espectrometro en un dado
B(1) ‘ canal para dicho modelo (a partir
-pueden estar 4.- Comparacion del espectro del valor de los parametros).
o no disponible- predicho con el espectro real
obtenido por el instrumento.

5.- Manipulacion del valor de
los parametros del modelo
hasta encontrar el mejor

ajuste entre el modelo tedrico

y los datos observados. 6.- Calculo de bondad

del ajuste con el fin de

determinar que tan bien
explica el modelo los
datos observados.

7.- Calculo de intervalos

de coanfianza para los
parametros del modelo.

Figura A.1: Componentes y fases de ejecucion referentes a un arquetipo de paquete de
ajuste espectral [59].
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desarrollo de tareas

Espectro observado

c)

para su obtencion
Xspec utiliza

Los archivos de
fondo, contenidos
en B(l)

Los archivos de
datos, contenidos
en D(I)

Xspec obtiene el conjunto de C(1)
en unidades de conteos/segundos,
a través de la siguiente relacion:

byyb,ay a,
son los valores
de escala de el
fondoyareaa
partir del espectro
y del fondo
respectivamente

t,y t son los
tiempos de
exposicion en
los archivos de
datos y fondo.

que en conjunto
se refiere al
flujo de fondo
para la misma
region de la
observacion.

Figura A.2: Desarrollo de las tareas en Xspec [59].

un arreglo A (1) que es multiplicado
en cada elemento RD(I,]) como sigue:

representar la efeciencia del detector

Redistribucion de la Funcion Matriz.

Respuesta del instrumento
R(LE)

Xspec debe conocer

Las caracteristicas especificas
del instrumento

antes de

dar valores a un conjunto
de parametros y predecir el
espectro que podria ser
detectado por dicho
instrumento.

R(1,E) es una funcion continua
en E, la cual es convertida en
discreta a través de una matriz
de respuesta, quien define los
rangos de energias E tal que:

Espectro modelo

M(E)

Ajuste e intervalos
de confianza

para calcularlo Xspec
!

Xspec utiliza
I

usa los rangos de
energias definidos por
el archivo de respuesta,
con la siguiente relacion:

un algoritmo de ajuste para
encontrar los valores del

mejor ajuste de parametros

del modelo.

Cuya unidad es

fotones - s™"-cm™.

Xspec permite construir

modelos compuestos

formados por

componentes
aditivas

componentes
multiplicativas

Cuya unidad es cm’.

Xspec lee

|
los rangos de energia E
y la matriz de respuesta a
partir de un archivo respuestas
en un formato comprimido

que solo almacena elementos
distintos de cero.

Xspec ademas incluye
|

la opcion para utilizar un archivo
de respuesta auxiliar que contiene

R,(I,J)»R,(I,J)oA,(1,])

Este arreglo ha sido disefiado para

con el archivo respuesta, lo que
representa una normalizada

representan
fuentes de rayos
X, por ejemplo:
ley de potencia,
cuerpo negro...

componentes

fotoeléctrica,
bordes,...

Modelos de convolucion y
mezclas, permiten realizar
operaciones sofisticadas

sobre el resultado.

Los modelos se definen
en notacion algebraica.

Por ejemplo:
|

Phabs(power + Phabs(bbody))

Lo anterior, se interpreta
como una absorcion de

cuerpo negro, a la que se le
suma una ley de potencia
y el resultado es modificado
por otra componente de
absorcion.

modifican a las

aditivas por un

factor dependiente
de la energia, por

ejemplo: absorcion

Luego de haber sido
leidos los datos y calculado
un modelo definido

El algoritmo por defecto es
uno de Levenberg-Marqurdt
Modificado.

El algoritmo

realiza el
proceso de
ajuste de
manera
local, mas
no global.

se basa en
que Xspec

calcule las 2%
derivadas de
la estadistica
con respecto

alos

parametros
del modelo.

Alfinal del ajuste
Xspec escribe los
valores de los
parametros del
ajuste optimo,
asi como los
invervalos de
confianza
estimados.

Estos invervalos
de confianza son
uno, denominado

Sigma, se calculan
a partir de las 2%

derivadas del ajuste

estadistico con
respecto a los

parametros del

modelo.
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A.1. Estadistica en Xspec

En la tarea denominada ajuste e intervalos de confianza mostrada en el esquema de
la figura se desempenan basicamente dos subtareas: estimacion de pardametros y
“Goodness” del ajuste, en las cuales Xspec necesariamente debe emplear estadistica.
La primer subtarea comprende encontrar los parametros para un modelo especifico, para
proporcionar el mejor ajuste a los datos y posteriormente calcular las incertidumbres sobre
estos parametros, lo que respecta a la segunda subtarea comprende en probar si el modelo
y sus parametros de ajuste 6ptimo realmente coinciden con los datos. La eleccion de la
estadistica para las operaciones anteriormente mencionadas depende de las distribuciones
de probabilidad subyacente a los datos. La mayoria de los datos astronémicos pueden ser
bien descritos por distribuciones Gaussianas y de Poisson.

La condicion necesaria para que sea aplicable una distribucion de Poisson corresponde
a cuando la tnica fuente de ruido experimental se debe al niimero de eventos que llegan al
detector. Esta es una buena aproximacion para los modernos instrumentos de los CCD; por
el contrario si existe algin otro tipo predominante de ruido, generalmente se emplea una
distribucion Gaussiana. A continuacion una breve descripcién concerniente a la estadistica

implementada en cada subtarea:

A.1.1. Estimacion de parametros:

En esta subtarea el modelo estadistico empleado corresponde a la mdzrima verosimi-
litud, que se basa en el concepto intuitivo que los mejores parametros son aquellos que
maximizan la probabilidad de los datos observados dado el modelo; siendo la verosimilitud
L, la probabilidad total de examinar los datos dado el modelo y parametros actuales. En

la practica la estadistica, viene dada por la siguiente relacion:

S? o< —2log(L) (A.2)

donde S? es la varianza. A continuacién se describen los diferentes tratamientos para

encontrar £ y S? empleados en el trabajo.

» Datos Gaussianos (chi), cuya verosimilitud esta dada por:

L= ]i gijﬂ exp { _(yizggmm} (A.3)

donde y; corresponde al rango de datos observados, o; sus errores, m; el rango de

valores de los datos predichos basado en el modelo (con los pardmetros actuales) y
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la respuesta del instrumento. Reemplazando [A.2] en [A 3] v omitiendo los términos
que dependen sélo de los datos (ya que no altera como los parametros son variados),

se obtiene la estadistica familiar:

$2=% M (A4)

comtinmente conocida como Y? y utilizada para la opcién estadistica chi.

Datos Gaussianos con fondo (chi), en la seccién anterior solo se considero la contribu-
cién al modelo eran los datos observados. En la practica, generalmente existe fondo;
este puede también ser incluido en el modelo o extraido de otro archivo espectro.
En dltimo caso y; se convierte en el rango de datos observados para la diferencia del
espectro fuente y el espectro de fondo, o; son errores de la fuente y fondo agregado
en cuadratura. Dado que la diferencia de dos variables Gaussianas es otra variable

Gaussiana, la estadistica S? (ecuacion [A.4) puede atin ser usada en este caso.

Datos de Poisson (cstat), cuya verosimilitud es dada por:

N
L= H tm;)% exp (—tm;)/S;! (A.5)
i=1
donde S; corresponde a los conteos observados, t el tiempo de exposicion y m;
el intervalo de los recuentos predichos, basados en el modelo actual y respuesta del
instrumento. La estadistica de maxima verosimilitud basada en los datos de Poisson,
determinada en 1979 por Cash [60] es:

N
C=2) (tm;) — Siln(tm;) + In S;! (A.6)
i=1

la ecuacién puede ser modificada por una cantidad que sélo dependa de los
datos, sin que se vea afectado el mejor ajuste de parametros, segiin Castor en una

comunicacion privada, lo que resulta de la siguiente manera:

N
C=2) (tm;) — S+ S (InS; + In (tm,)) (A7)

i=1
provee una estadistica cuya asintota a S? esta en el limite con extensos ntimeros de

conteos. Puede ser invocada u utilizada por la opcién estadistica cstat.
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Bondad del Ajuste

Esta subtarea provee informacion sobre la calidad del ajuste de un modelo a los da-
tos observados. Permite rechazar un modelo con cierto nivel de confianza, sin embargo
no proporciona una probabilidad si el modelo es el adecuado. Los valores de parametros
e intervalos de confianza toman sentido al momento de hacer un ajuste con el modelo
empleado. Para el presente trabajo es pertinente conocer la bondad del ajuste correspon-

diente a datos gaussianos, a continuacién una breve descripcion de la misma.

Datos Gaussianos (chi): Xspec al final de cada ajuste proporciona el x? reducido (ver

ecuacion [A.8)). El x2 ;..o debe ser aproximadamente 1, por el contrario si:

L. Si X2 jucido >> 1, los datos observados probablemente no se aproximan al modelo.

2. Si X2 gueido << 1, la 0; asociada esta probablemente sobrestimada.

2

2 X
o= AR
Xreducido v ( )

donde v es el nimero de grados de libertad, definido como la sustracciéon del nimero de

bins de datos y el nimero de pardmetros libres.[59]

A.2. Regiones de Confianza de los Parametros

Xspec provee diferentes métodos para estimar la precision con la cual los pardmetros
son determinados, los mejores pero mas costosos computacionalmente usan dos técnicas de
Monte Carlo. La primera técnica emplea el mejor ajuste del modelo y los parametros, para
luego simular conjuntos de datos con propiedades idénticas a las observadas (respuestas,
tiempos de exposicion, entre otros). Para cada simulacién, se realiza un ajuste y registran
los parametros del mejor ajuste, el conjuntos de pardmetros con 6ptimo ajuste corresponde
a una distribucion de probabilidad multidimensional para los parametros suponiendo que
los parametros de mejor ajuste originales son los verdaderos, lo cual es poco probable y
realista. No existe un comando explicito Xspec para utilizar esta técnica, pero se pueden
construir scripts para realizar las simulaciones y almacenar los resultados [59].

La segunda técnica es la Cadena de Markov Monte Carlo (MCMC, por sus siglas en
inglés), tiene aplicaciones mas amplia. En MCMC se genera una cadena de conjuntos de
valores de los parametros que describe la distribucién de los parametros de probabilidad.
Esto determina tanto el mejor ajuste y las regiones de confianza. La cadena de comandos
ejecuta cadenas de MCMC que se pueden convertir a las distribuciones de probabilidad
usando margen. Si las cadenas de MCMC estan en uso entonces el comando de error se

utilizan para estimar la incertidumbre en los pardmetros [59].




Apéndice B

ISMabs

Es un modelo integral de absorcion de rayos X para el MIE, desarrollado en el 2014 por
Gatuzz y colaboradores [14]. El nombre del modelo ISMabs es el acronimo de Interstellar
Medium Absorption, es decir, Absorcion del Medio Interestelar. El modelo cuenta con la
base de datos atémica mas precisa hasta este momento, en ella se incluyen las siguientes
especies cosmologicas: H, He, C, N, O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca y Fe, en su forma neutra,
una vez y dos veces ionizada (a diferencia de otros modelos), la inclusién de iones implica
mejoras en los ajustes espectrales. Tiene el formato adecuado para ser implementado en

paquetes de ajuste espectral ampliamente utilizados como XSPEC, ISIS y SHERPA.[I4]

Los primeros modelos de absorcion asumieron que el MIE estaba compuesto de un
gas neutro, monoatémico y homogéneo con abundancias solares, por ejemplo el trabajo
desarrollado por Brown y Gould en 1970 [61]. Luego en 1977 Ride y Walker [62] fueron los
primeros en calcular un modelo de absorcién mas complejo que se asemeja al MIE real.
Pasados los anos se encontrarén mejoras en las secciones eficaces de rayos X, asi como en
datos de las abundancias solares y MIE, lo que condujo a la actualizacion de los modelos de
absorcién, tales son los casos de Morrison y McCammon en 1983 [63], Batucinska-Church
y McCammon en 1992 [64] y Wilms, Allen y McCray en el 2000 [65]. [66]

En este ultimo trabajo Wilms, Allen y McCray [65] presentan un modelo mejorado de
absorcion de rayos X en el medio interestelar, referido como TBabs, teniendo por finalidad
considerar y representar de manera adecuada las modificaciones causadas por los eventos
de absorcion en los espectros de rayos X observados, ademas de trabajar con los datos
tomados de las misiones Chandra y XMM-Newton, con areas efectivas mas grandes y
mayor resolucion en energia. El modelo incluia actualizaciones recientes en la secciones
eficaces de fotoionizacion de especies atomicas neutras y abundancias revisadas en el MIE,

asi como un tratamiento granos de interestelares e hidrégeno molecular (Hs).
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Hasta la actualidad TBabs ha sido frecuentemente empleado para realizar ajustes es-
pectrales, es citado en alrededor de 1022 articulos. No obstante, a pesar de sus bondades,
TBabs tiene dificultades para reproducir en su totalidad las estructuras espectrales del
MIE, siendo el caso de los escalones-K, de O [66], Ne [67] y Mg [68]. La anterior resena
histérica pretende mostrar las limitaciones de los modelos ya existentes, asi mismo, el
objetivo del trabajo de Gatuzz y colaboradores [14] al desarrollar ISMabs. A continuacién

se listan las fuentes de referencia de las secciones eficaces incorporadas en ISMabs (ver

tabla |B.1]).

Cuadro B.1: Secciones eficaces incorporadas en ISMabs

Ion Fuente Ion Fuente
H [69] Sil [29]
He I Proyecto Opacidad ® Si II, Si IIT  [70] ¢
He II [69] S1 [29]
CIL CII, CIII [29] © S II, S III [70]
NI, NII, N III [71] ¢ Arl [29]
O1 [55] © Ar 11, Ar 11T [72] ¢
O II, O III [54] 4 Cal [29]
Ne I [73) Call, Ca Il [72]
Ne II, Ne III [67] & Fe [74)"
Mg I, Mg II, Mg III  [6§] ©

&Método analitico

bCalculado con el metodo de Matriz R

“Formula de ajuste semiempirico basado en calculos de Hartree—Dirac—Slater
dCalculado con el metodo matriz R Breit—Pauli

®Derivado de una formula analitica

fBasado en calculos de la matriz R y un potencial 6ptico

€Basado en el calculo de [73] y ajustado a observaciones astrofisicas

hMedidad experimentales de hierro metalico

[14]

ISMabs trata los efectos de la fotoabsorcion del MIE en los espectros observados a
través de la relacién (ver ecuacién |B.1)):

Iobs(E> = eiT[fuente<E)a (B1>

donde s corresponde al espectro observado y fyente(E) al espectro real de la fuente,
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ambos en funcion de la energia F, 7 a la profundidad éptica, esta cantidad nos da nocion

o informacién de cuan oscuro o transparente es el medio y es definida en la ecuacién [B.2]

T = Z%(E)Nﬁ (B.2)

o; corresponde a la seccion eficaz y N; a la densidad de columna ambos del i-esimo ion.
El rango de energia abarcado por el modelo es 0,1 — 10keV. El corrimiento al rojo es un
parametro del modelo y en una préxima version de ISMabs sera incluido el ensanchamiento
de turbulencia, como parametro del modelo la velocidad de turbulencia v ([km/s]) . En
el presente trabajo se incluyo al modelo ISMabs la seccion eficaz del CO, obtenida de

manera experimental por Barrus y colaboradores en 1979 [22].




