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vida, por cada una de las enseñanzas y las lecciones que me brindaron. Gracias por esas

amistades de años o de poco tiempo, que en su momento aportaron lo mejor de śı para
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RESUMEN

El objetivo principal de este trabajo es determinar el parámetro de densidad

de masa bariónica, Ωb, presente en el Medio Intergaláctico Tibio-Caliente

(WHIM), mediante la espectroscoṕıa de rayos X en alta resolución, utilizando

los trazadores de OVI y OVII. Para determinar este parámetro, se realizó el

análisis de 56 observaciones espectrales, con datos medidos en los telescopios

espaciales Chandra y XMM-Newton, provenientes de la Galaxia PKS 2155-

304. Se realizó el ajuste espectral de las observaciones mediante el paquete de

ajuste espectral XSPEC, en el cual se incorporó el modelo espectral IGMabs,

para modelar los datos provenientes del Medio Intergaláctico. A partir del

ajuste espectral se pudo detectar e identificar, la presencia de los iones de

OVI (≈ 23, 4 Å) y OVII (≈ 23, 5 Å) pertenecientes al Medio Intergaláctico.

Estos iones se observaron en la misma longitud de ondas de cada uno de los

espectrómetros. La detección de esos iones permitió confirmar la presencia de

un Medio Intergaláctico Tibio-Caliente, permitiendo calcular el valor de la

densidad bariónica, Ωb, para cada ajuste espectral realizado. Los siguientes

valores fueron obtenidos LETG-ACIS: Ωb(OVI) = 0, 0594 y Ωb(OVII) = 0, 0008,

LETG-HRC: Ωb(OVI) = 0, 0129 y Ωb(OVII) = 0, 0724 y RGS: Ωb(OVI) = 0, 0018

y Ωb(OVII) = 0, 00596. Estos resultados nos sugieren la presencia de un Medio

Intergaláctico Tibio-Caliente en forma de red filamentaria, la cual ocupa el

espacio existente entre las galaxias, en una distribución de gran escala en

el universo y a su vez permite, proveer un avance en el entendimiento del

problema de los bariones perdidos.

Palabras claves: Espectroscoṕıa de rayos X, Medio Intergaláctico Tibio-

Caliente (WHIM), Galaxias Blazares (PKS 2155-304), Red filamentaria, Den-

sidad Bariónica, Modelo Espectral IGMabs.
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2.8. Representación esquemática de la notación de Barkla. . . . . . . . . . . . . 36
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Caṕıtulo 1

Introducción

El Medio Intergaláctico (IGM, por su siglas en inglés) se define como el espacio que

existe entre galaxias, ocupado por un gas altamente ionizado, a temperaturas del orden

de (105 − 107)K. Debido a estas temperaturas este medio es conocido como el Medio In-

tergaláctico Tibio-Caliente (WHIM, por sus siglas en inglés). El WHIM está constituido

por polvo de estrellas, núcleos activos de galaxias y el resto de la materia visible en el

universo, la cual está compuesta por protones y neutrones, conocidos como bariones, los

cuales pertenecen a la familia de los hadrones, constituidos, cada uno de ellos, por 3 quarks.

Realizando un censo de la cantidad de materia bariónica presente en el universo actual,

y comparándola con la materia que debió tener lugar en el origen del universo, nos damos

cuenta que actualmente existe una disminución de la densidad bariónica. Diversos estu-

dios han establecido que en el WHIM se encuentra el 40 %–50 % de los bariones perdidos

[1, 2]. Gracias a las temperaturas tan elevadas en este medio, observaciones del mismo se

pueden realizar en el rango del ultravioleta (UV, de 10 - 400 nm) y en la emisión suave

de rayos X (< 0,1 nm).

Uno de los estudios más importantes sobre el WHIM utilizando rayos X fue presentado

por Fukigita, el cual realizó un censo de la fracción de bariones en las formaciones estelares

[3]. Por otro lado, Cen y Ostriker, estudiaron las lineas de absorción (OVI Kα, OVII Kα y

OVIII Kα) de rayos X y en ultravioleta para el espectro de un cuásar [4]. Aśı mismo, Perna

y Loeb realizaron estudios de espectroscoṕıa de rayos X, observando la ĺınea de absorción

OVIII Kα para un cuásar, con la finalidad de identificar elementos pesados en el exterior de

las regiones de grupos y cúmulos de galaxias, concluyendo que con los nuevos telescopios

de rayos X, los cuales tienen mayor capacidad de resolución, aumenta la posibilidad de

ampliar el rango de estudio, obteniendo una mejor calidad del espectro de las fuentes para
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poder detectar las lineas de absorción [5].

Con la llegada en 1999 de los nuevos observatorios espaciales: El Chandra de la Ad-

ministración Nacional de la Aeronáutica y del Espacio (NASA, por sus siglas en inglés)

y El XMM-Newton de la Agencia Espacial Europea (ESA, por sus siglas en inglés) se

abrió una gran ventana para la realización de espectroscoṕıa de rayos X de alta resolu-

ción, permitiendo a los astrónomos examinar la materia perdida compuesta por bariones

y diferenciarla de la materia oscura.

Uno de los primeros estudios del WHIM, en 2005, utilizando espectroscoṕıa de rayos

X de alta resolución, fue el realizado por Nicastro y colaboradores, quienes hicieron un

estudio de la densidad de masa de una población en la que previamente no se hab́ıan de-

tectado bariones para la fase tibio–caliente del medio intergaláctico, mostrando que dicha

densidad de masa es consistente, dentro de las incertidumbres, con la densidad de masa

de los bariones perdidos. Para ello se realizaron estudios del WHIM modelando la ĺınea de

absorción de OVI Kα detectada en el espectro de Mkn–421, utilizando el Chandra–LETG

[2].

Por otro lado, también en 2005, Ravassio y colaboradores realizaron una búsqueda

del espectro caracteŕıstico que emiten los elementos qúımicos o huellas espectrales, de la

presencia del medio intergaláctico tibio–caliente en el espectro de rayos X de la galaxia

Mkn–421, y utilizando el RGS abordo del observatorio espacial XMM-Newton, identifica-

ron la ĺınea de absorción de OVII Kα [6]. Aśı mismo Ravassio y colaboradores compararon

sus observaciones con las realizadas, previamente, en los años 2002 y 2003, con la misma

fuente, llegando a la conclusión que debido a la sensibilidad y el poco conocimiento de la

respuesta del instrumento, para el 2005 no se teńıa una evidencia firme de la presencia

del WHIM utilizando la fuente Mkn–421.

Fang y colaboradores, a fin de confirmar mediciones previamente realizadas, determi-

naron la importancia de los observatorios espaciales Chandra y XMM-Newton, en relación

al estudio del WHIM en los espectros de absorción de rayos X de galaxias Blazares detrás

de la conocida estructura del Muro Escultor [7], el cual es una súper estructura conformada

por grupos y supercúmulos de galaxias muy brillantes que debido a sus formas alargadas

algunos son llamados muros o paredes. Fang y colaboradores realizaron observaciones en

la ĺınea de visión del Blazar H2356–309, el cual intercepta la estructura del Muro Escultor

obteniendo aśı la densidad de columna OVII Kα.
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En 2010, Zappacosta y colaboradores, realizaron estudios del Blazar H2356–309, utili-

zando el observatorio espacial Chandra, para observar, en esa ĺınea de visión, estructuras a

gran escala, que les permitieron delimitar las condiciones f́ısicas y la geometŕıa de aquellas

estructuras, enfocándose en el Supercúmulo de Piscis–Cetus en z = 0,062 y más allá del

Muro Escultor para z = 0, 128 a fin de estimar la cantidad de gas tibio–caliente de esas

dos estructuras filamentarias [8]. En dicho análisis no encontraron ĺıneas de absorción

individuales para poder establecer la presencia de materia bariónica.

Nicastro y colaboradores señalaron que de encontrar una ĺınea de absorción de OVIII

Kα para z = 0,117, seŕıa la primera que pod́ıa ser asociada al ancho HI Lyβ absorbedores.

Estudiaron el gas, en la ĺınea de visión hacia la galaxia tipo Seyfert 1 PKS 0558-504, para

obtener el absorbedor de rayos X, el cual detectaron, ligeramente en dos espectros inde-

pendientes de XMM-Newton. Estos investigadores obtuvieron una estad́ıstica significativa

de una de las ĺıneas, e hicieron uso de modelos h́ıbridos de fotoionización auto-consistentes.

Los espectros indicaron la presencia de OVIII Kα, obteniéndose aśı un mejor ajuste de la

temperatura y de la densidad del absorbedor de hidrógeno (H) y pequeñas contribuciones

de NeIX Kα y FeXVII [9].

En el año 2011, Smith estudió la naturaleza del WHIM, modelando la ĺınea de absor-

ción OVI Kα, con una serie de simulaciones cosmológicas empleando el código hidrodinámi-

co ENZO (desarrollado por Bryan y Norman en 1997 [10]), aplicado para el estudio del

medio intergaláctico tibio–caliente, donde pudieron establecer que el WHIM puede conte-

ner una fracción importante de los bariones perdidos a bajo corrimiento al rojo y que la

ĺınea de absorción de OVI Kα puede ser usada como herramienta para detectar la presencia

de bariones en el WHIM [11].

En el año 2012, Yao y colaboradores, trabajaron en las ĺıneas de absorción de rayos

X, utilizando espectros de la fuente Mkn-421 obtenidos con los observatorios espaciales

Chandra y XMM-Newton, para establecer mediante estad́ısticas significativas, ĺımites in-

feriores en la detección de los observatorios de rayos X actuales y explorando los requisitos

para los telescopios de rayos X de última generación en el estudio del WHIM, por medio

del análisis de las ĺıneas de absorción [12]. Aśı mismo, analizaron todas las observaciones

de rejillas disponibles de Mrk–421 de los dos observatorios Chandra y XMM-Newton, ob-

teniendo espectros con una buena relación señal/ruido, lo que les permitió concluir que

aunque esos espectros eran dos de los mejores espectros recogidos por estos observatorios,
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no se pod́ıa confirmar los dos sistemas del WHIM reportados por Nicastro y colabora-

dores [2] y además establecieron requisitos instrumentales que debeŕıan satisfacer futuros

observatorios de rayos X a fin de realizar esta clase de análisis.

Por su parte Ren y colaboradores utilizaron espectros de XMM-Newton, del Blazar

Mkn 501, ubicados en el Supercúmulo de Hércules detectando una ĺınea de absorción OVII

Kα en el corrimiento al rojo del primer plano de este supercúmulo, donde las propieda-

des derivadas de absorbentes fueron consistentes con las expectativas teóricas del WHIM.

Aśı mismo, discutieron las implicaciones de esa detección para la búsqueda de los bario-

nes perdidos, demostrando que el uso de espectros es una estrategia muy eficaz para el

estudio del WHIM [13]. El seguimiento de las observaciones son cruciales para fortalecer

la estad́ıstica significativa de la detección y descartar otras interpretaciones, como fue el

caso que impulsó el estudio de la fuente Mkn 501, ya que la detección clara de la ĺınea de

absorción de rayos X en el Muro Escultor, demostró el éxito del uso de las superestructu-

ras de galaxias como un referencia para estudiar el WHIM.

En el presente trabajo hemos hecho un análisis de las ĺıneas de absorción presentes en

el WHIM, utilizando el espectro de la galaxia PKS ∼2155–304. Dicha fuente está ubicada

en coordenadas astronómicas: ascensión recta (A.R): 21 58 52.7(hh mm ss); declinación

(Dec): -30 13 18 (dd mm ss) y corrimiento al rojo (redshift) z = 0,116. La galaxia consti-

tuye una excelente fuente de rayos X, debido a su alta luminosidad y el elevado número de

observaciones disponibles. Para el análisis de la fuente PKS∼2155–304 utilizamos los mo-

delos ISMabs e IGMasb elaborados por E. Gatuzz y colaboradores [14] a fin de determinar

la densidad bariónica de esa región.



Caṕıtulo 2

Marco Teórico

2.1. El problema de los Bariones perdidos en WHIM

Los bariones pertenecen a la familia de los hadrones, y se definen como part́ıculas

subatómicas formadas por el conjunto de 3 quarks, a diferencia de los mesones, que están

constituidos por un quark y un anti-quark. Los bariones participan en interacciones fuer-

tes. Los quarks y leptones son fermiones y por ser los constituyentes básicos de la materia.

que cumplen con el principio de exclusión de Pauli. Los protones y los neutrinos son los

bariones más comúnes que componen la mayor parte de la masa de la materia visible en

el universo, cada barión tiene una correspondiente antipart́ıcula, denominada antibarión,

donde los quarks son reemplazados por su correspondientes antiquarks [15].

El número de bariones detectados en el universo para cierto corrimiento al rojo 1,

z < 0,5, es mucho menor que lo predicho en la nucleośıntesis estándar del big bang y en

las observaciones detalladas en el bosque Lyα para z = 2 [16, 3], el bosque Lyα es el

conjunto de ĺıneas de absorción que aparecen entre la transición Lyman α del hidrógeno

neutro y la localización del desplazamiento al rojo de esta transición se puede observar

en el espectro de un cuásar o una galaxia lejana. El proceso de nucleośıntesis estándar

del big bang ocurrió en el peŕıodo durante el cual se formaron nucleos de determinados

elementos ligeros como el hidrógeno ligero (1H), isótopos de deuterio (D), helio (He), litio

(Li) y algún otro isótopo inestable o radiactivo. Simulaciones hidrodinámicas establecen

que una gran fracción de los bariores pueden ser localizados en filamentos de gas caliente-

1El corrimiento al rojo (z) es definido como un incremento en la longitud de onda de radiación elec-

tromagnética recibida por un detector comparado con la longitud de onda emitida por la fuente. Este

incremento en la longitud de onda corresponde con una disminución en la frecuencia de la radiación

electromagnética.
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tibio (105-107)K distribuidos en el medio intergaláctico, es decir en el espacio f́ısico que

existe entre las galaxias (Ver imagen 2.1), lo que hace que sea muy dif́ıcil de observar.

Este gas, altamente ionizado podŕıa ser observado solo en el rango de longitudes de onda

de los rayos X hasta el ultravioleta [0.01-380]nm.

Investigaciones realizadas para detectar fuertes ĺıneas de emisión de rayos X suaves

de elementos altamente ionizados [17], permitieron más allá de detectar el medio inter-

galáctico tibio-caliente (WHIM, por sus siglas en inglés) crear un herramienta para el

estudio de las caracteŕısticas del gas. Ursino y Galeazzi [17] utilizaron las predicciones del

modelo hidrodinámico elaborado por Cen [4] para simular el flujo de rayos X esperado en

el WHIM con el fin de determinar la capacidad de detectabilidad y sus caracteŕısticas.

Observaciones recientes en el UV confirman la presencia de gas caliente en el medio

intergaláctico que deben dar cuenta de la mitad de los desaparecidos bariones. Estudios

en el medio intergaláctico tibio-caliente, hacen suponer que aproximadamente entre el 40-

50 % de la materia bariónica se encuentra en este medio, en el universo actual. Se espera

que a menor corrimiento al rojo, la cantidad de bariones contenida en los absorbedores

disminuya, ya que se están formando estrellas, sin embargo, la densidad de bariones que

se encuentran en las estrellas interestelares y en el medio intragrupo del universo local, es

insignificativamente inferior a 4,5 % de los bariones contenidas en el Universo [18].

Nicastro y colaboradores establecen que en las estrellas, el gas entre las galaxias, el

medio intragrupo caliente y el gas intergaláctico fotoionizado, conforman como máximo

la mitad de los bariones que se espera que este presente en el universo, sin embargo, la

mayoŕıa de los bariones están desaparecidos todav́ıa pero se cree que estos puedan estar

escondidos en una red del WHIM [2].

En el primer informe de una detección significativa del WHIM en rayos X de absorción

[19] se utilizaron espectros de rayos X de alta resolución obtenidos con el Espectrómetro

de Rendijas de Transmisión de Bajas Enerǵıas (LETG, por sus siglas en inglés) en com-

binación con el Espectrómetro de Imágenes de CCD Avanzado (ACIS, por sus siglas en

inglés) a bordo del Observatorio de rayos X Chandra, en dicha investigación se modeló la

ĺınea de absorción OVIII Kα producida por un pequeño grupo de galaxias a lo largo de la

ĺınea de visión de la galaxia tipo blazar PKS 2155-304, con una significancia estad́ıstica de

4σ, donde σ se refiere a la cantidad de variabilidad en un conjunto de datos dado, si estos

apuntan todos a una zona conjunta o están muy dispersos, además indica cuán probable
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es que el valor medido sea un efecto real y no un error estad́ıstico (mientras más grande

sea el valor de σ mejor es el nivel de calidad 3σ = 99,7 % y 5σ = 99,99994 %).

Figura 2.1: Representación artistica del WHIM en el muro escultor

La detección del WHIM se confirmó más adelante mediante el uso de nuevos espectros

de alta resolución de rayos X [20, 21]. Sin embargo, esta ĺınea no se detecta cuando se

utiliza el LETG del Chandra con la cámara de alta resolución (HRC, por sus siglas en

inglés), ni tampoco con el telescopio de rayos X XMM-Newton, aunque los ĺımites supe-

riores para las ĺıneas no detectados son plenamente compatibles con los parámetros de

ĺıneas detectadas [20].

A pesar de la coherencia entre estas diferentes mediciones, el fracaso para detectar la

ĺınea independiente de O con múltiples instrumentos ha generado cierto escepticismo [22].

No obstante, dada la importancia de una detección firme del WHIM para la comprensión

de la densidad bariónica cósmica y la formación de su estructura, es deseable que el re-

sultado no sea circunstancial de solo un instrumento, el cual plausiblemente podŕıa verse

afectado por efectos sistemáticos [7].

Varios métodos han sido utilizados para medir la cantidad de bariones en el universo,

como es el caso de las medidas en alto corrimiento al rojo en todos los puntos del espacio,



24 Marco Teórico

las cuales establecen que el 4 % de la densidad de la materia-enerǵıa del universo puede

estar en forma de bariones, mientras que el resto se compone de materia oscura y enerǵıa

oscura. Se han realizado análisis detallados de los espectros de absorción y emisión de di-

ferentes fuentes estelares, como el caso de las galaxias Cuásares, sus caracteristicas f́ısicas

y qúımicas, al igual que el plasma fotoionizado y su composición, y finalmente estudios

detallados del bosque de Lyα para z > 0 [23, 24]. Por otro lado, se estableció que la

cantidad de bariones medidos en el universo local en forma de estrellas, galaxias y grupos

es menor que 2 % [3].

Una forma diferente para detectar la emisión del WHIM es utilizar un enfoque es-

tad́ıstico, se espera que los filamentos del plasma tenga una estructura angular carac-

teŕıstica que pueda ser identificada y estudiada utilizando la función de autocorrelación

angular w(θ), la cual representa la proyección de la función espacial en el cielo, y se define

en términos de la probabilidad conjunta (δP ) de encontrar dos galaxias separadas por

una distancia angular θ con respecto a la esperada para una distribución aleatoria [25].

Simulaciones hidrodinámicas han sido utilizadas para predecir la distribución angular de

los rayos X suaves emitidos por los filamentos, los resultados muestran que los filamentos

debeŕıan tener escalas angulares t́ıpicas de unos pocos arcominutos o menores, dejando

una huella clara en la distribución angular de su rayos X de emisión [26, 17].

Los principales aspectos relacionados con el WHIM y el problema de los bariones per-

didos pueden resumirse de la siguiente forma:

1. El problema de la densidad de masa bariónica faltante en el universo cercano, es

un tema todav́ıa abierto. Por un lado, tenemos las observaciones del bosque Lyα en

corrimiento al rojo z = 2, los resultados del experimento Wilkinson de anisotroṕıas

en microondas (WMAP, por sus siglas en inglés) y la predicción del modelo estándar

de la nucleośıntesis [27]. Todos ellos sugieren una densidad bariónica, Ωβ, expresada

como fracción de la densidad cŕıtica, siendo de Ωβ = 0,045 [23, 24, 28, 29, 30].

2. Por otro lado, a partir de la función de distribución de masa observada de estrellas,

galaxias y cúmulos, la fracción bariónica medida del universo local es de alrededor

de 2 a 4 veces inferior [3]. La función de distribución de masa es uno de los v́ınculos

fundamentales entre los resultados observables de la formación de estrellas y nuestra

comprensión teórica del proceso de formación de estrellas. Esta función le dice a un

astrónomo el número de estrellas que deb́ıa esperar por contenedor de masas, por lo
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tanto, la distribución de masas con parámetros debe ser considerada principalmente

como herramientas útiles para la predicción de las propiedades integradas de un gran

número de estrellas, como el espectro o metalicidad de una galaxia y es descrita en

su ĺımite superior como una ley de potencias.

3. En los últimos años, las simulaciones cosmológicas a gran escala, nos han permitido

trazar la historia de los bariones desde muy alto corrimiento al rojo hasta z = 0.

Todas estas simulaciones predicen que casi el 50 % de la masa bariónica en el universo

cercano se encuentra en la forma de una estructura filamentosa conformada por gas

a una temperatura en el intervalo de [105-107]K. El WHIM se encuentra altamente

ionizado y se puede observar en la banda de rayos X suaves (0.1 – 1)keV y en la

banda ultravioleta lejano (FUV) [4, 26, 1, 31].

4. La primera evidencia del gas WHIM vino de la detección ĺıneas de absorción de

elementos en estados altamente ionizados, siendo estas observadas en los espectros

de los Cuásares de fondo en la longitud de ondas del UV, se utilizó el telescopio

espacial Hubble y el Explorador Espectroscópico del Ultravioleta Lejano (FUSE,

por sus siglas en inglés)[3, 32, 33]. Por primera vez se reveló la existencia de un gas

en el WHIM, donde el ión de 0V I en dicho gas es sensible a una temperatura entre

[104 − 105]K.

5. Estudios de rayos X suaves permiten el estudio del gas a T > 106K, mientras FUV

permite analizar el gas a T < 106K. Si asumimos equilibrio térmico 2 y equilibrio

de ionización, 3 los modelos de emisiones térmicas que comprenden radiación de

frenado y ĺıneas de emisión, en la aproximación de gas delgado, predicen que la

mayor parte de la emisión del WHIM (considerando una metalicidad promedio del

orden de 0,1 Z, donde Z es la fracción de masa en los metales. La metalicidad es

también llamada electronegatividad, y sirve para describir la abundancia relativa de

elementos más pesados que el helio, en las fuentes estelares) debe estar en la forma

de ĺıneas de emisión de metales altamente ionizados (O, N, C, etc.) [34].

2Equilibrio térmico: es aquel estado en el cual se igualan las temperaturas de dos cuerpos, los cuales,

en sus condiciones iniciales presentan diferentes temperaturas. Una vez que las temperaturas se equiparan

se suspende el flujo de calor.
3Equilibrio de ionización: es el equilibrio alcanzado en un gas caliente cuando el número de ionizaciones

de un ión particular iguala al número de recombinaciones para formar ese ión.
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2.1.1. Filamentos de la red cósmica

Simulaciones hidrodinámicas de la evolución del universo sugieren que gran parte de

los bariones perdidos en el universo local se encuentran en el WHIM [19, 4]. Las estimacio-

nes teóricas indican que los filamentos en WHIM tienen una densidad t́ıpica de 20− 1000

veces la densidad media de los bariones en el universo (Ωβ = 0,049) y una temperatura

superior a 5 × 105 K [4, 35]. Se utilizan simulaciones hidrodinámicas para predecir la

distribución angular de los rayos X suaves emitidos por los filamentos (Ver Figura 2.2).

Los resultados muestran que dichos filamentos debeŕıa tener escalas angulares t́ıpicas de

unos pocos minutos de arco o menores, estimando la distribución angular de su rayos X

de emisión, [17].

El núcleo caliente de los filamentos solo puede ser detectado en la banda de rayos X

suaves, principalmente a través de ĺıneas de excitación de elementos pesados altamente

ionizados, tales como OVII, OVIII, FeXVII, CVI, CVII y N con enerǵıa entre (0,2 - 0,7)keV. Una

primera evidencia observacional de la existencia de filamentos proviene de una medición

de ĺıneas de absorción realizadas en la dirección del Blazar Markarian 421, en un peŕıodo

de brillo máximo [2], sin embargo estos datos han sido considerados controversiales por

diferentes autores [36, 20, 37]. Desafortunadamente, con la capacidad de los satélites de

rayos X actuales no se ha podido detectar la presencia de estos filamentos, sin embargo

la galaxia Markarian 421 constituye una de las mejores fuentes para realizar este tipo de

análisis.

La teoŕıa básica de la formación y evolución de la estructura filamentaria ha sido

estudiada desde la década de los 60’, según estas teoŕıas, el proceso de formación más

probable comienza primero con el colapso de una sola dimensión de la materia, sólo si la

distribución subyacente de materia oscura entra en la primera cáustica, la cual se conoce

también como la teoŕıa de pancake, esta describe, que en los puntos cáusticos la densidad

del medio es infinito, donde las part́ıculas que inicialmente ocuparon puntos infinitesi-

males cerca los unos del otros comenzaron a chocar. Zen’dolvich estudia a profundida la

formación y evolución del universo y llama estas superficies pancakes. La multitransmi-

sión de la materia conduce a la formación de filamentos de dos dimensiones y, finalmente,

nudos, que se caracterizan por el colapso de la materia en tres dimensiones [38, 39, 40].

A partir de los estudios de la dinámica de los cúmulos de galaxias en la década de

los 30’ por Zwicky y colaboradores, se han reunido numerosas evidencias observacionales,

que sugieren que la materia luminosa en el Universo, la cual incluye objetos como nu-
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bes de gas y estrellas, comprende sólo una pequeña fracción de su masa total. La mayor

parte de la masa en el Universo se piensa que es la materia oscura fŕıa, la cual describe

la formación de estructuras cósmicas partiendo de una cierta distribución para las fluc-

tuaciones en pequeñas escalas como galaxias y ordenándose en escalas cada vez mayores,

es decir, en una formación de “ de abajo hacia arriba”. Debido a que no interactúa con

los fotones, su presencia sólo se puede medir a través de su influencia gravitatoria sobre

la materia ordinaria. Algunos candidatos prometedores para explicar su naturaleza son

proporcionados por la f́ısica de part́ıculas con el caso de los neutrinos [41].

Figura 2.2: Simulación de la Estructura del Filamento de la red cósmica

2.1.2. Galaxias Blazar

Los Blazares son una fuente de enerǵıa muy compacta y altamente variable. Están

asociados a un agujero negro situado en el centro de la galaxia, se dice que están entre los

fenómenos más violentos del Universo, y son un tema importante de la astronomı́a extra-

galáctica. Estas galaxias representan un tipo particular de núcleo activo galáctico (AGN,

por sus siglas en inglés), y se caracterizan por emitir un jet relativista orientado en direc-

ción a la Tierra haciendo que las observaciones del mismo se hagan aún más complejas [42].
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Takahashi y colaboradores [43] en el año 2013, publicaron una de sus investigaciones

realizada para estudiar las galaxias tipo Blazar y establecieron que la radiación emitida,

puede incluir rayos gamma de alta enerǵıa en el orden de GeV, los cuales en un caso

extremo pueden ser un billón de veces más energéticos que la luz visible en el óptico (450-

700)nm, además posee propiedades únicas descritas por Dermer, como, una intensidad

que puede variar drásticamente con el tiempo. En algunos casos, el material que sale de

un Blazar parece moverse más rápido que la velocidad de la luz, pero esto es una ilusión

causada por la geometŕıa de una fuente de alta velocidad, la cual no está orientada exac-

tamente de frente con el observador [44].

El jet de este tipo de galaxias se puede observar que está apuntando en dirección a

la tierra, esto puede explicar, tanto la intensidad como la rápida variabilidad del mismo,

además de los rasgos de los distintos tipos de Blazares encontrados. Este tipo de galaxias

no constituye un grupo homogéneo, y se divide en dos grupos:

1. Cuásares altamente variables, denominados también como Cuásares ópticamen-

te variables violentes (OVV, por sus siglas en inglés).

2. Objetos BL Lacertae, objetos BL Lac o simplemente BL Lacs.

Hoy en d́ıa se acepta que un Blazar es un cuásar pero no es lo mismo en el caso contra-

rio, excepto por la salvedad de que su jet se encuentra apuntando en dirección de la tierra

(Ver figura 2.3) [45]. La palabra Blazar viene de la combinación de estas dos clases y fue

nombrado por Edward Spiegel en 1978. Los cuásares OVV son intŕınsecamente potentes

radio galaxias, mientras que los objetos BL LAC son básicamente galaxias de fuentes de

radio débil, en ambos casos, los centros son de galaxias gigantes eĺıpticas [46, 47]. Se dice

que algunas galaxias pueden ser Blazares intermedios, los cuales parecen tener una mezcla

de las propiedades de ambos.

Se cree que los Blazares son alimentandos por un material que cae en el agujero negro

supermasivo, donde el gas, el polvo y en ocaciones algunas estrellas son capturados en

el espiral del centro del agujero negro creando un disco caliente de acreción, los cuales

generan enormes cantidades de enerǵıas en forma de fotones, electrones y otras part́ıculas

elementales.
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Figura 2.3: Concepción de un Artista de un Núcleo de Galaxias Activas (Por sus siglas

en inglés, AGN)

Muchas regiones de estas galaxias pueden producir una variedad de enerǵıa observable,

principalmente en la forma de un espectro no térmico que va desde muy bajas frecuencias,

en el rango de longitudes de onda de radio a los rayos gamma extremadamente energéticos,

con una alta polarización en algunos rangos de longitud de onda. El espectro no térmi-

co se forman a través de procesos de radiación como Sincrotrón, Inverso Compton y el

modelo de part́ıculas de bola de luz y se puede observar debido a la radiación no térmica

de fuentes estelares que producen una gran cantidad de fotones que no fueron generados

por electrones realizando saltos en los diferentes niveles de enerǵıa. Estos procesos de ra-

diación fueron descrito por Dermer en el año 2009 y por Takahashi y colaboradores en el

año 2013, señalando que un pico en el espectro térmico en la región ultravioleta y ĺıneas

de emisión ópticas débiles también están presentes en los cuásares OVV, pero es débil o

inexistente en los objetos BL Lac [44, 43].

La emisión observada desde un Blazar es mucho mayor por efectos relativistas en el

jet, un proceso denominado efecto radiante relativista. La velocidad mayor del plasma

que constituye el jet puede estar en el rango de 95 %-99 % de la velocidad de la luz, donde

la relación entre la luminosidad emitida en el marco de resto del jet y la luminosidad

observada desde la tierra, depende de las caracteŕısticas del mismo. Esto incluye si la
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luminosidad surge de un frente de choque o una serie de manchas brillante, aśı como los

detalles de los campos magnéticos que ocurren dentro del jet y su interacción con las

part́ıculas que se mueven [48]

Figura 2.4: Ángulo de visión del jet: a) 90◦ Radio Galaxia/Sefeira 2 Galaxia; b) y c)

Cuásar/Sefeiras 1 Galaxia; d) Blazar.
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2.2. Emisión de Rayos X

Los Rayos X son un tipo de radiación electromagnética que se encuentra en un rango

de enerǵıas entre 0,1 y 10 keV (1-100 Å). Se caracterizan por tener la capacidad de in-

teractuar con los electrones que se encuentran en las capas atómicas más internas. Estas

propiedades han dado origen al estudio detallado de este tipo de radiación logrando gran-

des avances en la ciencia, por ejemplo, el descubrimiento de la primera fuente extra-solar

de Rayos X Scorpio X-1 en 1962, por Riccardo Giacconi [49], dando apertura al estudio

de lo que se conoce hoy en d́ıa como la Astronomı́a de Rayos X, siendo esta una de las

tantas aplicaciones del estudio de la radiación electromagnética, la cual se encarga del

análisis de emisión de rayos X de los cuerpos celestes.

En un principio se utilizaban dispositivos que pudieran alcanzar grandes altitudes co-

mo los globos aerostáticos o misiles sonda, dado que los rayos X son absorbidos por la

atmósfera terrestre. La emisión de rayos X se generan de fuentes que contienen gas muy

caliente a varios millones de Kelvin (K), estas temperaturas pueden ser alcanzadas bajo

la presencia de grandes campos magnéticos, o con una gravedad muy intensa en objetos

cuyos átomos o electrones tienen una gran enerǵıa.

Los principales procesos radiativos de emisión de rayos X son: Emisión Bremmstrah-

lung, Dispersión Compton y Emisión Sincrotón.

2.2.1. Emisión Bremsstrahlung

La palabra Bremsstrahlung viene del alemán Bremsen significa frenar, y Strahlung que

significa radiación. Es un tipo de radiación electromagnética que se produce por la desace-

leración de una part́ıcula cargada como un electrón cuando es desviada por otra part́ıcula

cargada como un núcleo atómico (ver figura 2.5), en este proceso se produce la emisión

de un fotón debido a la interacción electrostática entre el electrón y el núcleo atómico. La

part́ıcula cargada emite enerǵıa en forma de radiación electromagnética a expensas de su

enerǵıa cinética, de ah́ı el nombre de radiación de frenado o emisión libre-libre.

La part́ıcula que se mueve pierde enerǵıa cinética por la desaceleración, la cual es

transferida al fotón emitido satisfaciendo aśı la ley de conservación de la enerǵıa. Cuando

un electrón se acerca a un átomo ionizado, es decir, cargado eléctricamente, se produ-

ce una interacción eléctrica entre ambos, que provoca un cambio en la trayectoria o la
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velocidad del electrón. La Emisión Bremsstrahlung tiene un espectro continuo, cuya in-

tensidad máxima se desplaza hacia frecuencias más altas con el aumento de la enerǵıa de

las part́ıculas aceleradas.

Figura 2.5: Radiación Bremsstrahlung proceso de emisión.

Para un sistema ion-electrón, podemos describir este proceso de la siguiente forma:

X+
i + e− −→ X+

j + e− + hν (2.1)

donde X+ es el ion en el estado inicial i y j representa el estado final. La enerǵıa total

inicial y final del sistema vienen dadas por E y E ′,

E = E(X+
i ) + εi (2.2)

E ′ = E(X+
j ) + εj (2.3)

La enerǵıa del fotón es hν = E−E ′. Tanto el estado inicial como el final del sistema el

ión + tiene un electrón libre y, por lo tanto, se dice que involucran un transición libre-libre.

Ya que la emisión de fotones no ocurre de forma cuantizada, se genera una distribución

continua en diferentes longitudes de onda. La radiación bremsstrahlung térmica por otro

lado, se presenta cuando la distribución de enerǵıas de los electrones es proporcional en

promedio a la temperatura, produciendo un espectro caracteŕıstico que se puede identificar
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fácilmente, y se utilizan para determinar la temperatura del gas. Este tipo de radiación

podemos observarla principalmente en regiones del espacio que contiene gas ionizado,

tales como el gas caliente intercumular en cúmulo de galaxias el cual puede alcanzar

temperaturas 8, 8× 107 K [50].

2.2.2. Dispersión Compton

El Efecto Compton da cuenta de la dispersión de ondas electromagnéticas por una

part́ıcula cargada, en la cual una porción de la enerǵıa de la onda electromagnética es

transferida a la part́ıcula cargada en un choque elástico relativista (Ver figura 2.6). La

frecuencia o la longitud de onda de la radiación dispersa depende únicamente del ángulo

de dispersión. Los fotones recogidos en el espacio por los telescopios de rayos X revelan

los puntos calientes en el universo, regiones donde las part́ıculas han sido energizadas a

altas temperaturas por explosiones gigantescas o intensos campos gravitatorios.

Figura 2.6: Radiación Compton

La radiación Compton está asociado con el enrojecimiento interestelar, que es un en-

rojecimiento de la radiación de una fuente distante que es proporcional a la distancia que

viaja. Longitudes de onda más grande (es decir, la luz roja) no se dispersan tan fácilmente

como las longitudes de ondas más cortas (es decir, azul) y por lo tanto, la radiación que

pasa a través del polvo interestelar es enrojecido por dispersión Compton. Esto conduce
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a cambios en el espectro esperado de objetos astronómicos, tales como el ensanchamiento

de las ĺıneas espectrales. Se piensa que es importante alrededor de los agujeros negros,

donde la materia es densa y se ha calentado a muchos millones de grados.

Para un sistema fotón-electrón, podemos describir este proceso de la siguiente forma:

hνi + e− −→ hνj + e− (2.4)

donde hνi es la enerǵıa del fotón en el estado inicial i y j representa el estado final. La

enerǵıa total inicial y final del sistema vienen dadas por E y E ′,

E = hνi (2.5)

E ′ = hνj + εj (2.6)

En un sistema donde un fotón colisiona elasticamente con un electrón que se encuen-

tra inicialmente en reposo, la enerǵıa inicial E del sistema viene dada, únicamente por

la enerǵıa de fotón E, después del choque la enerǵıa del fotón es transmitida al electrón,

obteniendose una enerǵıa final E ′ proporcionada por la enerǵıa del electrón más la enerǵıa

del fotón.

En astrónomı́a se utiliza la radiación Compton inversa para describir una gran parte

de los fenómenos f́ısicos que ocurren en las galaxias. Esta radiación se diferencia de la ra-

diación Compton tradicional, debido a que un fotón de una determinada enerǵıa colisiona

elásticamente con un electrón de alta enerǵıa, el cual se mueve a velocidades relativistas.

Después del choque, el electrón le transfiere parte de su enerǵıa al fotón, si la enerǵıa del

electrón es lo suficientemente alta el resultado puede ser un fotón en el rango de los rayos

X. Este efecto inverso cumple con la ecuación (2.4), con la salvedad de que la enerǵıa

inicial E del sistema depende del electrón y la enerǵıa final E ′ depende de la enerǵıa del

fotón despues de la colision [50].

2.2.3. Emisión Sincrotrón

Cuando las part́ıculas de alta enerǵıa como los electrones o los iones se mueven con

velocidades cercanas a la velocidad de las luz, y son forzadas a viajar en una trayectoria

curva por un campo magnético, se produce radiación sincrotrón, esta radiación es emiti-

da por un electrón relativista moviéndose en una órbita helicoidal dentro de un campo
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magnético e implicando una aceleración hacia el centro de la misma (Ver figura 2.7). Esta

radiación se caracteriza por ser altamente polarizada y continua, donde su intensidad y

frecuencia se relacionan directamente con la fuerza del campo magnético y la enerǵıa de

las part́ıculas cargadas afectados por el campo [50].

Figura 2.7: Radiación Sincrotrón

2.3. Fotoabsorción de rayos X

Una transición entre los estados ligados de un átomo ocurren cuando un electrón salta

a un nivel superior (siendo excitado por la absorción de un fotón) o salta a un nivel

inferior (dando lugar a la emisión de un fotón). Para este átomo X, estos procesos pueden

ser expresados como:

X + hν ⇀↽ X∗ (2.7)

donde X* significa un estado excitado, Los procesos radiactivos introducen ĺıneas de ab-

sorción y emisión en particulares enerǵıas de transición en un espectro.

La fotoionización es un proceso ligado-libre, el cual ocurre cuando un fotón incide

en un átomo X, transfiriendo suficiente enerǵıa a un electrón para expulsarlo del átomo,

dejando una carga adicional.

X + hν −→ X+ + e(ε) (2.8)
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El electrón libre expulsado se conoce como fotoelectrón , el cual posee una enerǵıa

igual a la diferencia de enerǵıa de un fotón y la enerǵıa de ligadura del electrón.

hν − Elig =
1

2
mv2 (2.9)

La probabilidad de la fotoionización está relacionada con la sección eficaz de fotoioni-

zación que depende de la enerǵıa del fotón y el objetivo considerado. Esta sección eficaz

describe la probabilidad de fotoionizar un atomo mediante la colision con otras particulas

(generalmente electrones).

Las enerǵıas permitidas de los electrones en los átomos son discretas, estas enerǵıas

dependen de los tres números cuánticos (n, l y j). n representa el número principal cuánti-

co y l es el número cuántico de orbital angular, estos dos son números enteros que van de

n = 1, 2, 3... y l = 0, 1, ..., n − 1, Por otro lado j representa el momento angular total de

un nivel de enerǵıa y va de j = l ± 1/2 [51].

Figura 2.8: Representación esquemática de la notación de Barkla.
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La nomenclatura de Barkla permite asignar letras a las transiciones electronicas que

ocurren en los diferentes niveles de enerǵıa, por ejemplo, la letra K es asignada para la

capa n=1, L para la capa n=2, y estas transiciones son llamadas K de rayos X o L de rayos

X. Esta notación no solo etiqueta los niveles de enerǵıa, si no que también etiqueta las

transiciones atómicas con las letras griegas espećıficamente (α, β, γ ... etc.) para indicar

las transiciones que ocurren desde un mismo nivel de enerǵıa pero a un diferente momento

angular. Los rayos X Kα1 son emitidos en una transición de un nivel n = 2 y j = 3/2 de

la capa K, al igual que los rayos X Kα2 son emitidos en una transición del nivel n = 2 y

j = 1/2 de la misma capa; Por otro lado transiciones Kβ1 son una combinación de todas

las transiciones de la capa M a la capa K y las transiciones de la capa M a la capa K se

define por Kβ2 (Ver figura 2.8).

2.3.1. Efecto Auger y Fluorescencia de rayos X

La emisión electrónica Auger es un fenómeno f́ısico en el cual la expulsión de un

electrón interno de un átomo causa la emisión de un segundo electrón, este segundo

electrón emitido es llamado Electrón Auger. Cuando un electrón es arrancado de una de

las capas internas de un átomo, dejando una vacante o hueco, un electrón de una de las

capas más externas puede decaer para ocupar esta vacante, resultando en un exceso de

enerǵıa, este exceso de enerǵıa es frecuentemente liberado por la emisión de un fotón, cuya

enerǵıa cuántica coincide con la diferencia de enerǵıa entre el nivel superior e inferior, este

proceso se conoce como Fluorescencia de rayos X (Ver figura 2.9).

En los átomos pesados está enerǵıa cuántica está en la región de los rayos X, este

proceso de emisión de átomos ligeros y electrones externos da lugar a ĺıneas espectrales;

también se da el caso de que puede ser transferida a otro electrón, el cual es emitido del

átomo. La enerǵıa del electrón Auger corresponde a la diferencia entre la enerǵıa de la

transición electrónica primaria y la enerǵıa de ionización para la capa de la cual el electrón

Auger fue emitido.

La enerǵıa cinética del electrón Auger expulsado depende exclusivamente de los tres

niveles de enerǵıa involucrados en el proceso:

Ecin = (E2 − E1)− E3 − EWF (2.10)

donde E1 es la enerǵıa del átomo con una vacante en un nivel interno, este es un estado

altamente inestable, E2 es la enerǵıa del nivel energético ocupado por el segundo electrón,
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E3 es la enerǵıa del electrón que será expulsado en el efecto Auger, EWF es la función

trabajo, es la enerǵıa necesaria para que el electrón deje la superficie del sólido [51].

Figura 2.9: Representación esquemática del efecto Auger y fluorescencia de rayos X.

2.4. Observatorios de Rayos X

La atmósfera terrestre absorbe los rayos X que provienen del espacio, el estudio de

estas longitudes de ondas desde la tierra con los telescopios convencionales no se puede

realizar (Ver figura 2.10). Es por ello que se utilizan satélites espaciales a bordo de los

cuales se colocan observatorios de rayos X permitiendo el estudio de diferentes fuentes de

radiación, tales como, estrellas, galaxias, agujeros negros, entre otros.

El análisis de espectros de rayos X en alta resolución se realiza mediante dos observa-

torios,principalmente, El Observatorio Espacial Chandra de la Administración Nacional

de la Aeronáutica y del Espacio (NASA) y XMM-Newton de la Agencia Espacial Europea

(ESA).
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Figura 2.10: Opacidad de la atmósfera terrestre en función de la longitud de ondas. Mues-

tra como la atmósfera de la tierra absorbe la radiación para diferentes longitudes de onda.

2.4.1. Observatorio Espacial Chandra:

El Observatorio espacial de rayos X Chandra 4 (CXO, por sus siglas en ingles), fue

lanzado al espacio, en Julio de 1999 por la NASA. Para la construcción del Chandra, se

contó con una participación importante del Centro de Investigaciones Espaciales del MIT,

en el desarrollo y creación de instrumentos cient́ıficos, como, Espectrómetro de Rendijas

de Transmisión de Altas Enerǵıas (HETGS, por siglas en inglés) y Espectrómetro de Ren-

dijas de Reflexión de bajas Enerǵıas (LETGS, por sus siglas en inglés). El Observatorio de

rayos X Chandra posee una órbita muy eĺıptica la cual vaŕıa con el tiempo, para el 2014

el Chandra tiene que su altura en el apogeo es 138.000 Km. y su altura en el perigeo es

∼ 11.000 Km.

4http://chandra.si.edu/
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Instrumentos abordo del Chandra:

Para la recolectar la información proveniente de distintos tipos de fuentes de rayos

X en el espacio, es necesario un conjunto de equipos o instrumentos (ver Figura 2.11),

especializados para realizar las diferentes observaciones ajustándose a las necesidades del

estudio (como HETGS y LETGS), ya que las fuentes en el espacio emiten radiación en

diferentes longitudes de ondas,esta información debe ser captada, almacenada y procesada

por diferentes componentes del telescopio.

Figura 2.11: Observatorio Espacial Chandra

Para obtener una información detallada de una fuente, ya sea una estrella, galaxia,

agujero negro, etc., es necesario tener el espectro de la misma. Chandra posee un Es-

pectrómetro de Imágenes de CCD 5 Avanzado (ACIS) el cual ofrece la capacidad de

adquirir de forma simultánea imágenes de alta resolución y espectros de resolución mo-

derada. El CCD(ACIS) se puede utilizar conjunto con el HETG y el LETG para obtener

espectros con mayor resolución, además consta de una cámara de alta resolución (HRC).

5CCD: Dispositivos de carga acoplada
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CCD (ACIS):

ACIS es un generador de imágenes de rayos X, donde los fotones de rayos X que gol-

pean la cámara se detectan de forma individual, permitiendo obtener la posición, además

de realizar estudios de tiempo y de la enerǵıa de cada rayo incidente, a su vez, esto permite

obtener imágenes de alta resolución (∼ 1 segundo de arco). El ACIS contiene 10 CCDs de

1024×1024 ṕıxeles CCD, cuatro dispuestos en una matriz 2×2 denominados ACIS-I que

se utilizan para la formación de imágenes, y seis dispuestos en una matriz 1×6 denomi-

nado ACIS-S, se utilizan también para la formación de imagenes o para realizar lecturas

de espectros de rendija (Ver Figura 2.12).

La diferencia entre ACIS-I y el ACIS-S corresponde en un factor de hasta dos en la

resolución angular del instrumento sobre todo en campo visual, lo que conduce a un factor

de cuatro en el ĺımite de la sensibilidad para detección de fuentes bajo algunas condicio-

nes. También tenemos que el posicionamiento espacial de los chips de la matriz ACIS-I

conduce a una cobertura casi completa de toda la superficie focal HRMA, en cambio el

ACIS-S tiene menos de la mitad de la cobertura en el campo visual.

Figura 2.12: Distribución del ACIS
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Este instrumento es el más usado para el estudio de las variaciones de la temperatura a

través de fuentes de rayos X como vastas nubes de gas caliente en el espacio intergaláctico,

o variaciones qúımicas a través de las nubes que dejan las explosiones de supernovas.

HRC:

La cámara de alta resolución HRC (Ver figura,2.13) es una placa de microcanal (MCP),

está compuesto por dos detectores, EL CDH-I el cual es optimizado para las imágenes

y proporciona el campo visual más grande en comparación con aquellos otros detectores

abordo del Chandra y el HRC-S el cual sirve como lectura para LETG, Esta cámara de

alta resolución posee un tiempo de respuesta de 16 ms.

Figura 2.13: Estructura del HRC

El HRC es un instrumento útil para obtener imágenes de materia caliente en remanen-

tes de estrellas que han explotado, en galaxias distantes, y cúmulos de galaxias, también

sirve para identificar fuentes muy débiles. Es uno de los dos instrumentos utilizados en

el foco del Chandra, en el cual se detectan rayos X reflejados desde un conjunto de ocho

espejos.
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HETGS:

El HETG consta de 336 facetas de rejilla de oro, donde la separación entre ellas es

menor que la longitud de onda de la luz visible, estas barras son compatibles con las mem-

branas de plástico, las cuales son muy delgadas pero pueden resistir al lanzamiento del

transbordador. Las rejillas toman ventaja del hecho, de que las barras de oro parcialmente

transparentes a los rayos X, de manera que la difracción es más eficiente, y los rayos X

son capturados en el espectro de alta resolución.

Estas rendijas están colocados en un montaje, el cual puede ser girado en su posición

de detrás de los espejos del Chandra,y pueden ser utilizadas simultáneamente. También

posee dos anillos interiores que son de rejillas de alta enerǵıa (HEG), las cuales inter-

ceptan los rayos de las dos capas internas y esta optimizado para altas enerǵıas, y dos

anillos exteriores de rejilla de mediana enerǵıa (MEG), (Ver figura 2.14) esta intercepta

los rayos HRMA exteriores y está optimizado para enerǵıas medias. Las rejillas HETG

están diseñadas para cubrir un rango de enerǵıa de (0,4 - 10) keV. Los conjuntos de rejillas

se colocan en diferentes ángulos para que las imágenes dispersas de la HEG y la MEG

formen una X superficial centrado en la posición donde no hay dispersión (orden cero).

Figura 2.14: Estructura del HETGS ensamblado en el HRM.
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El Espectrómetro de Rendijas de Transmisión de Altas Energás (HETG) permite son-

dear los parámetros f́ısicos de las regiones de toda clase de fuentes de rayos X, las cuales

incluyen estrellas, binarias de rayos X, remanentes de supernovas, galaxias, quásares, y

material interestelar e intergaláctico. Utilizando técnicas de diagnóstico de plasma aplica-

dos a las ĺıneas de emisión, absorción y los bordes de absorción para obtener propiedades

de origen de dichas fuentes, tales como temperaturas, estados de ionización, densidades,

velocidades, abundancias elementales, y con ello la estructura, dinámica y evolución de

las distintas clases de fuentes.

LETGS:

Al igual que el HETGS, el LETG es un espectrómetro las rendijas estan colocados

en un montaje, el cual puede ser girado en su posición detrás de los espejos del Chan-

dra. Consta de una rendija de oro independiente, hecha de alambres o barras finas con

un espaciamiento regular. Los hilos de oro fino se colocan en dos estructuras de apoyo

diferentes, una rendija lineal de 25.4 µ m y una malla triangular gruesa con 2 mm de

distancia. Estas rendijas se montan sobre una estructura de anillo toroidal adaptado a los

espejos del Chandra, están diseñadas para cubrir un rango de enerǵıa de 0.08 a 2 keV.

Sin embargo, su difracción también se puede ver en el visible.

LETGS comprende un detector de imagen de plano focal, el ensamble Espejo de alta

resolución. La matriz espectroscópica de la cámara de alta resolución Chandra (HRC-S)

es el detector primario diseñado para su uso con LETG. Cuando se inserta detrás de la

HRMA, la LETG difracta los rayos X en un espectro de acuerdo con la ecuación:

sin β = (mλ)/p, (2.11)

donde m es el órden, λ es la longitud de onda del fotón en Å y p es el peŕıodo espacial de

las ĺıneas.

2.4.2. Observatorio Espacial XMM-Newton:

La Misión Multi-Espejo de rayos X Newton 6(XMM-Newton, por sus siglas en ingles)

es un observatorio espacial, el cual fue lanzado en diciembre de 1999, por la Agencia Es-

pacia Europea (ESA). Con 4 toneladas y 10 metros de largo se convierte en el satélite

cient́ıfico más grande lanzado por la ESA. Está colocado en un órbita muy excéntrica,

6http://xmm.esac.esa.int/
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cuyo apogeo está a unos 114.000 Km de la tierra y el perigeo se encuentra a solo 7000 Km.

El XMM-Newton está compuesto por 3 telescopios de rayos X los cuales están co-

alineados con una astrometŕıa relativa entre las tres camaras europeas de imágenes de

fotones (EPIC, por sus siglas en inglés) calibradas, cada uno está compuesto de 58 es-

pejos concéntricos, los cuales están anidados en una configuración coaxial 7 y coalineado

con la sección transversal de la abertura frontal, de tal manera que bloquean los rayos

incidentes de una sola reflexión, pero no eclipsan los rayos de dos reflexiones, de está for-

ma maximizan su área colectora, focalizando los rayos X en las cámaras CCD de los

detectores, permitiendo detectar fuentes de rayos X extremadamente débiles (Ver Figu-

ra 2.15). El diseño del telescopio esta pensado para obtener la mayor área efectiva posible.

Figura 2.15: Componentes abordo del XMM-Newton

El XMM-Newton está constituido por una cámara de fotones de imágenes, un es-

pectrómetro de rendijas de reflexión y un monitor óptico, estos son los instrumentos más

importantes abordo de este satélite (Ver figura 2.15).

7coaxial: significa que dos o más formas comparten un eje en común
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Cámara de Imágenes de Fotones Europea, EPIC:

El EPIC está constituido por 3 cámaras CCD para imágenes de rayos X, espectroscopia

de resolución moderada, y fotometŕıa de rayos X. Dos de los telescopios de rayos X del

XMM-Newton están equipados con arreglo de 7 CCDs de Oxido de metal de silicio (MOS,

por sus siglas en inglés) la cual se conoce como EPIC-MOS y el tercero lleva un arreglo de

12 CCDs llamada EPIC-PN. Estas cámaras ofrecen la posibilidad de realizar observaciones

de imágenes sobre un campo visual en un rango de enerǵıa de 0,15 a 12 keV.

Figura 2.16: Ensamblaje de vuelo de las cámaras Epic: a) Cámara MOS y b) cámara PN

Los dos tipos de cámara EPIC son fundamentalmente diferentes (Ver Figura 2.16),

no solo por la geometŕıa de la matriz de chip de MOS y la matriz de chip de PN, si no

también por los tiempos de lectura, ya que para los chips de PN el tiempo de lectura es

de 0.03 ms, mucho más rápido que el de las cámaras MOS de 1.75 ms, otra diferencia

importante consiste en que los chips MOS son frontal-iluminados mientras que los CCD

PN son retroiluminados, lo cual afecta la eficiencia cuántica del detector.

Espectrómetro de Rendijas de Reflexión (RGS)

RGS consiste en un conjunto de rendijas de reflexión que difracta los rayos X a una gran

variedad de CCD (Ver Figura 2.17), este instrumento logra uan alto poder de resolución

(150 a 800) en un rango de 5 a 35 Å equivalente a (0,33 a 2,5)keV para el primer orden

espectral, los picos de la zona efectiva están alrededor de 15 Å equivalente a 0,83 keV en

el primer orden en aproximadamente 150 cm2 para los dos espectrómetros.

Este instrumento esta formado por dos arreglo de rendijas de reflexión (RGA, por sus

siglas en inglés), las cuales están unidas directamente a los conjuntos de espejos, también

tiene dos unidades de cámara plano focal (RFC, por sus siglas en inglés), cada uno incluye



2.4 Observatorios de Rayos X 47

una estructura de enfriamiento, un radiador y su propio detector.

La ecuación de dispersión para el espectrómetro está dada por:

mλ = d(cos(β)− cos(α)) (2.12)

donde m es el orden espectral, d es la sepación de las rendijas, β es el ángulo entre el rayo

saliente y el plano de la rendija y α es el ángulo entre el rayo entrante y el plano de la

rendija.

Figura 2.17: Geometŕıa del RGS
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Caṕıtulo 3

Metodoloǵıa

En esta investigación vamos a trabajar con espectroscoṕıa de rayos X de alta resolu-

ción, estudiando los espectros de absorción obtenidos por una fuente extragaláctica y la

interacción con el medio intergaláctico tibio-caliente.

Este medio intergaláctico tibio-caliente, se encuentra ubicado en el gran Muro Escultor,

una región del espacio donde existe un cúmulo de diferentes tipos de galaxias, la cual

se encuentra en forma de una red filamentaria a elevadas temperaturas. Para detectar

la presencia de este medio vamos estudiar el espectro de absorción que se produce de

la interacción que ocurre entre los fotones altamente energéticos de una fuente estelar

ubicada detrás del gran Muro Escultor y el medio intergaláctico tibio-caliente, para esto

se utilizan datos atómicos de la galaxia tipo Blazar PKS 2155-304. Esta fuente es una de

las galaxias mas brillantes, convirtiéndose en una de las más estudiadas, dado que posee

un espectro intŕınseco continuo, permite ser usada como una lámpara, que ilumina el gas

que se encuentra entre dicha fuente y el dectector.

3.1. Reducción de datos

Los datos obtenidos por los observatorios contienen información que puede utilizarse

para estudiar objetos astronómicos (Ejemplo: estrellas, galaxias, polvo estelar, etc.) per-

mitiendo conocer la formación, edad, origen, entre otras caracteŕısticas de dichos objetos.

Estos datos son captados por los diferentes telescopios espaciales, para luego almacenarse

en formatos muy complejos, que se definen como datos sin procesar. Los grupos encarga-

dos de la calibración de los diferentes telescopios espaciales, diseñan diferentes softwares

capaces de poder transformar y convertir toda esta data cruda en datos, con formatos

legibles para diferentes software de ajuste espectral. Los telescopios de rayos X de alta
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resolución como Chandra y XMM-Newton, constan de dos software avanzados, diseñados

para este fin: CIAO en el caso del Chandra y SAS en el caso de XMM-Newton.

3.1.1. Software CIAO-Chandra

CIAO es un sistema de análisis de datos desarrollado para los usuarios del obser-

vatorio espacial de rayos X Chandra. Este observatorio puede trabajar con datos en 4

dimensiónes (tiempo, enerǵıa y 2 espaciales), donde cada dimensión tiene más elementos

independientes. El software CIAO fue construido para manejar datos de N-dimensiónes

sin preocuparse por cual eje particular estaba siendo analizado.

CIAO permite filtrar y convertir los archivos que contienen los eventos detectados por

el Chandra a tamaños manejables y arreglos convenientes. Esto se hace de forma flexible,

por lo que se han construido todas las herramientas para que CIAO pueda tomar los

datos y modificarlos mediante la ĺınea de comandos, haciendo uso de una sintaxis sencilla.

Como los datos del Chandra pueden ser desglosados de muchas maneras, y la calibración

del mismo es espacial y energéticamente dependiente, los archivos de datos mantienen un

registro de cómo fue filtrada y distribuida la información.

3.1.2. Software SAS-XMM-Newton

El Sistema de Análisis de Ciencia (SAS, por sus siglas en inglés), es un paquete de

software integrado que se encarga de la reducción básica de los datos del observatorio

espacial de rayos X XMM-Newton. SAS proporcióna herramientas para crear archivos de

eventos de fotones calibrados desde el formato de archivos de observación de datos (ODF,

por sus siglas en inglés), aśı como algunas herramientas básicas para realizar análisis es-

pectrales.

El XMM-Newton dispone de dos formatos de datos, el primero son Archivos de Ob-

servación de datos (ODF, por sus siglas en inglés), es decir, telemetŕıa de formateado

en formato FITS, el cual contiene cantidades no calibradas sobre una base de chip por

chip para las cámaras de rayos X y el monitor óptico respectivamente. El segundo es un

Sistema de Procesamiento de Tubeŕıas (PPS, por sus siglas en inglés), contiene un colec-

ción productos cient́ıficos validados de alto nivel, incluyendo eventos y listas de fuentes,

imágenes de múltilongitudes de onda y productos de correlación cruzada.
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Una observación de rayos X tomada desde cualquiera de los telescopios espaciales,

sea Chandra o XMM-Newton, genera un conjunto de archivos en formato de Imagen

de Sistema de Transporte Flexible (.FITS, por sus siglas en inglés), estos archivos no

se pueden utilizar para el análisis cient́ıfico. Para poder trabajar con esta información es

necesario transformar estos archivos a un formato que se pueda usar, este proceso se llama

reducción de datos, del cual podemos obtener cuatro extensiónes de los archivos .FITS:

1. Análisis del alto del pulso (.PHA, por sus siglas en inglés), suministra la información

general del espectro.

2. Funciónes de matriz de respuesta (.RMF, por sus siglas en inglés), es la función de

respuesta, la cual depende del instrumento.

3. Funciónes de respuesta auxiliar (.ARF, por sus siglas en inglés), está relaciónada

con el área efectiva del instrumento, además de ser muy similar al .RMF y por su

capacidad de recibir fotones.

4. Background (.BKG, por sus siglas en inglés), posee la información correspondiente

a la radiación de fondo, lo que representa problemas serios en las investigaciónes.

Los datos atómicos procesados por estos dos Software de análisis, pueden ser descarga-

dos de las respectivas páginas web del Chandra1 y del XMM-Newton2 en formatos .FITS,

los cuales, son compatibles con paquetes de análisis de datos como XSPEC.

En este trabajo presentamos el análisis de 56 datos observacionales de la fuente PKS

2155-304 (z = 0,116) ubicada detrás del gran Muro Escultor para diferentes corrimientos

al rojo (z = 0 y z = 0,03). Estos datos observacionales están constuidos por 38 obser-

vaciones del LETG-ACIS y 15 del LETG-HRC, instrumentos abordo del Chandra y 3

observaciones del RGS abordo del XMM-Newton. En la tabla (3.1) se muestran los di-

ferentes ObsID utilizados en este trabajo de la fuente PKS 2155-304, medidos con los

diferentes instrumentos abordo de los telescopios espaciales, además de la fecha de la ob-

servación y su tiempo de exposición.

Los datos observacionales contenidos en los diferentes ObsID vienen en formato de da-

tos crudos, con los cuales no podemos trabajar. Utilizamos los softwares CIAO y SAS, que

describimos en la sección anterior, para realizar la reducción de estos datos en formatos

1http://cxc.harvard.edu/
2https://heasarc.gsfc.nasa.gov/
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más accesibles y compatibles con el paquete de ajuste espectral XSPEC, que empleare-

mos más adelante para realizar el ajuste espectral con los modelos ISMabs e IGMabs.

Estos datos observacionales fueron agrupados individualmente para cada instrumento y

posteriormente serán análizados de igual manera.

Cuadro 3.1: Observaciónes de la fuente PKS 2155-304

Observatorio
ObsID

Fecha Exposición
ObsID

Fecha Exposición

(Espectrómetro) (A/M/D) (seg.) (A/M/D) (seg.)

1015 2000/12/06 9516.67 4416 2003/12/16 46479.4

1703 2000/05/31 25571.4 6090 2005/05/25 29035.7

1790 2000/08/11 20892.5 6091 2005/09/19 29652.5

1791 2000/08/11 20895.8 6874 2006/07/29 30047.9

1792 2000/08/11 20895.8 6924 2006/07/06 9508.03

1793 2000/08/11 20895.8 6927 2006/04/02 26984

1794 2000/08/12 20895.8 7293 2006/07/06 8501.43

1795 2000/08/07 19705.4 8388 2007/07/14 29344.5

Chandra 1796 2000/08/08 19510.2 9074 2008/05/12 27766.92

(LETG-ACIS) 1797 2000/08/08 19507 9706 2008/07/12 9508.05

1798 2000/08/08 19510.2 9708 2008/07/02 9225.26

1799 2000/08/10 21202.9 9710 2008/07/02 9228.76

2323 2000/12/07 9062.28 9713 2008/06/29 29920.7

2324 2000/12/07 8649.49 10662 2009/05/28 28400.2

2335 2000/12/06 29686.4 11965 2010/04/29 28400.8

3168 2001/11/30 28798.3 13096 2011/04/26 26511.6

3667 2002/06/11 14181.1 14265 2012/04/28 26501.7

3669 2002/06/11 42429.3 15475 2013/04/24 28391

3707 2002/11/30 26934.3 16423 2014/04/25 28142.1

331 1999/12/25 62759.7 6923 2006/05/01 29928.8

1013 2001/04/06 26724.7 7294 2006/07/07 10005.8

1704 2000/05/31 25942 7295 2006/07/06 10062.6

Chandra 3166 2001/11/30 29864.6 8379 2007/04/22 30120.6

(LETG-HRC) 3709 2002/11/30 13825.9 9707 2008/07/02 10087.1

4406 2002/11/30 14172.7 9709 2008/07/02 10090.2

5172 2004/11/22 26930.4 9711 2008/07/03 10096

6922 2006/07/06 10123.8

XMM-Newton 80940101 2000/11/19 60511 80940401 2000/11/19 10406

(RGS) 80940301 2000/11/20 61411
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Los datos proporcionados por el Chandra, permiten obtener los cuatro archivos de

extensiones .FITS, una vez procesados con el software CIAO, permitiendonos obtener la

información general de los espectros .PHA, las funciones de matriz de respuesta .RMF

y áreas efectivas del instrumento .ARF, además de la información correspondiente a la

radiación de fondo .BKG, dandonos la posibilidad de realizar un buen ajuste espectral

con los datos obtenidos.

Para el XMM-Newton obtuvimos solamente los archivos de extensión .FITS, corres-

pondientes a la información general de los espectros .PHA y las funciones de matriz de

respuesta .RMF una vez realizada la reducción de datos mediante el sotfware SAS. Los

archivos .FITS proporcionados por el telescopio XMM-Newton incluyen la información

correspondiente con las funciones de respuesta auxiliar .ARF y la información de la ra-

diación de fondo .BKG, a diferencia del Chandra donde esta información está separada.

3.2. Ajuste Espectral

La relación entre la fuente de rayos X y las cuentas medidas por el detector en el

telescopio puede ser descrita por la siguiente fórmula

C(I) = T

∫
RMF (I, E) · ARF (E) · S(E) · dE +BCK(I) (3.1)

≈ T
∑
j

RijAjSj

Tenemos que C(I) representa las cuentas observadas en el canal del detector I; T es

el tiempo de observación (en s); ARF(E) es el área efectiva dependiente de la enerǵıa del

sistema de detección en el telescopio (en unidades de cm2); S(E) es el flujo de la fuentes

(en fotones/cm2/s/keV); RMF(I,E) es la matriz de respuesta (sin unidades) o la proba-

bilidad de que un fotón incidente de enerǵıa E sea observado en el canal I; y BCK(I)

son las cuentas observadas en el canal del detector I que provienen de la radiación de

fondo. Cada misión provee archivos que contienen la matriz de respuesta (RMF, por sus

siglas en inglés) Rij y el área efectiva (ARF, por sus siglas en inglés) Aj o herramientas

computaciónales para generarlos en cada combinación telescopio/detector.

En los últimos años XSPEC se ha convertido en el software estándar para el análisis

espectroscópico de espectros de rayos X. Al ser un paquete de ajuste espectral nos permite
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trabajar con la información proveniente de las extensiónes de los archivos .FITS (.PHA,

.RMF, .ARF y .BKG).

Una vez realizada la reducción de datos por medio de los softwares CIAO y SAS, los

datos observacionales obtenidos por la fuente PKS 2155-304, son cargados en XSPEC de

manera individual, generando tres archivos correspondientes a los diferentes instrumentos

observacionales. Para esto se cargaron los archivos .FITS de las 56 observaciones utiliza-

das en este trabajo. Este proceso fue realizado de forma individual para cada uno de los

instrumentos (LETG-ACIS, LETG-HRC y RGS), sin embargo, XSPEC permite una vez

cargados todos los datos observacionales, almacenarlos en sesiones de manera que solo un

archivo contenga la información correspondiente de las observaciones realizadas por un

instrumento.

La gran ventaja de crear sesiones en XSPEC, es que en vez de tener que cargar todos

los archivos .FITS cada vez que se utilice el paquete de ajuste espectral, solo es necesario

cargar la seccion creada. Estas sesiones almacenan toda la información correspondiente

a las observaciones de la fuente para los diferentes instrumentos, es decir, para el instru-

mento LETG-ACIS, el cual posee 38 observaciones, en vez de tener que carga 38 archivos

.PHA y .RMF cada vez que se utilice XSPEC para realizar un ajuste o modificación, solo

es necesario carga la sesión que contiene almacenada toda la información correspondiente

a las observaciones realizadas con este instrumentos. De esta manera garantizamos no te-

ner errores al momentos de realizar los ajustes, ya que este proceso puede llegar a ser muy

tedioso para númerosas observaciones. Para este trabajo se realizaron tres sesiones corres-

pondientes al LETG-ACIS, LETG-HRC y RGS, permitiendo trabajar de forma efectiva

e individual con las datos propocionados.

XSPEC permite cargar datos observacionales, gráficar y modelar estos datos, los cuales

podemos apreciar en forma de espectro. Este programa cuenta con modelos computacio-

nales para realizar ajustres espectrales como gaussianas, powerlaw, blackbody, DiskBB,

entre otros, estos modelos permiten encontrar el ajuste que mejor se acople con el espectro

obtenido, sin embargo también permite incluir modelos personalizados. Para este trabajo

incluimos los modelos ISMabs e IGMabs para realizar el ajuste espectral de los datos

obtenidos de la fuente PKS 2155-304



3.3 Estad́ısta Chi-Cuadrado (χ2) 55

3.3. Estad́ısta Chi-Cuadrado (χ2)

Para poder entender lo bien que un modelo f́ısico describe los datos, necesitamos hacer

uso de la estad́ıstica, es decir, una variable que describa las propiedades del modelo con

respecto a los datos observados.

Uno de los parámetros estad́ısticos más usadaos se llama Chi-cuadrado (χ2), la cual

consiste en una variable aleatoria con distribución χ2, que se obtiene mediante la siguiente

ecuación:

χ2 =
∑
i

(Di −Mi)
2

σ2
i

(3.2)

donde Di representa el número de cuentas detectadas en el canal i, mientras que Mi es

el número de cuentas previsto en el canal i basados en el modelo, y σ2
i es la barra de

error en el canal i. σ2
i es definido también como la varianza. En 1990 en la publicación

de Pearson, σ2
i es definida con respecto al número de cuentas predicho, Mi, y este supone

que los datos observados provienen de una distribución normal [52].

3.4. Modelos ISMabs y IGMabs

En el estudio de los espectros de alta resolución de rayos X es importante conocer la

ubicación precisa de cada una de las ĺıneas de absorción en el espectro, para poder identifi-

car cuales elementos se encuentran presentes en la fuente estelar que estamos estudiando;

también es necesario contar con los datos atómicos más precisos. En el presente trabajo

haremos uso de los modelos de absorción de rayos X ISMabs e IGMabs.

El modelo ISMabs funcióna de manera similar al modelo IGMabs, la única diferencia

que existe entre estos modelos se refiere a los datos atómicos incluidos. El modelo ISMabs

cuenta con los mejores datos atómicos existentes para modelar el Medio Interestelar (ISM,

por sus siglas en inglés), incluyendo los elementos en estado natural (H, He, C, N, O, Ne,

Mg, Si, S, Ar, Ca, Fe, Ni y Zn) aśı como una y dos veces iónizadas; mientras que el modelo

IGMabs, se encarga del estudio del Medio Intergaláctico incluyendo las sesiones eficacez

de los últimos estados de iónización para los elementos (N, O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca, Fe,

Ni y Zn).
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En ambos modelos, la absorción de rayos X se rige por la siguiente ecuación

Iobs(E) = Ifuente(E) exp (−τ) (3.3)

donde Iobs(E) representa el espectro de observación, Ifuente(E) es el espectro emitido por

la fuente, y exp (−τ) es el coeficiente de absorción. τ denota la profundidad óptica y

usualmente se define como,

τ = σgasN(H) (3.4)

siendo σgas la sección transversal total de fotoiónización que contiene todos los átomos y

N(H) es la densidad de columna de hidrógeno. Por otro lado si se considera el gas neutro,

σgas puede ser escrito de la siguiente manera,

σgas =
∑
Z

AZ × σZ (3.5)

σZ representa la sección transversal de fotoiónización de un elemento qúımico como el

número atómico Z, y AZ da la abundancia en relación con el hidrógeno. Debido a la

dependencia de la abundancia en la densidad de columna, vale la pena señalar que existe

un degeneración entre AZ y N(H), por lo que es posible mediante la variación de uno u

otro parámetro, obtener múltiples soluciónes en el cálculo de τ , por lo tanto, otra forma

de definirlo es la siguiente

τ =
k∑
i

σi(E)N(i) (3.6)

aqúı σi(E) y N(i) son respectivamente las secciónes transversales y la densidad de colum-

na para el i− th ión, por lo tanto se maneja la densidad de columna del ión, incluyendo

N(H), como parámetros del modelo con el fin de determinar τ , evitando aśı cualquier

ambivalencia paramétrica.

Para la elaboración del modelo IGMabs, fue necesario hacer una recopilación de los

mejores datos atómicos proporciónados por diversos autores, para tener una base de datos

confiable y efectiva (Ver, tabla 3.2). Parte de la base de datos con la que trabaja el modelo

IGMabs fue tomada del art́ıculo de Verner y Yakovlev en el año 1995, utilizando el ajuste

semiemṕırico basado en los cálculos Hartree-Dirac-Slat, donde las secciónes eficaces fueron

calculadas para iónes neutrales de elementos con Z = 1−94. El ajuste realizado por Verner

y Yakoelev no incluye las resonancias de las capas más internas de los átomos y arrojan
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un error del 30 % en el ĺımite E = Eth. En el modelo IGMabs se incluyó las secciónes

eficaces de los iónes de C (CIV, CV y CVI) calculados por Verner y Yakolev [53] siendo estos

los datos atómicos más precisos hasta el momento para ese elemento.

Cuadro 3.2: Secciónes transversales incluidas en IGMabs

ión Fuente

CIV, CV, CVI Verner & Yakovlev (1995) 1

NV, NVI, NVII Garćıa et al. (2009) 2

OVI, OVII, OVIII Garćıa et al. (2005)2

NeVIII, NeIX, NeX Witthoeft et al. (2009)2

1 Fórmula de ajuste semiemṕıricos basados en cálculos Hartree-Dirac-Slat.
2 Cálculo con el método matriz-R de Breit-Pauli

Garćıa y colaboradores en los años 2005 utilizaron el método matriz-R de Breit-Pauli

para calcular las secciónes eficaces para los iónes de O (OVI, OVII y OVIII ) donde la sección

eficaz de fotoabsorción de altas enerǵıas describe en detalle la estructura de resonancia

del escalón K y determinaron los valores de enerǵıa para cada nivel electrónico [54]. En

el año 2009, Garćıa y colaboradores realizaron el cálculo detallado de las propiedades

atómicas de los estados vacantes K en los iónes de la secuencia nuclear de N, realizaron

además el cálculo de las secciónes eficaces del escalón K de nitrógeno para los iónes (NV,

NVI y NVII) utilizando el método matriz-R y determinaron el valor de los diferentes niveles

electrónicos [55]. Los dos trabajos realizados por Garćıa y colaboradores, fueron incluidos

en código de modelado XSTAR.

Witthoeft y colaboradores por su parte en el año 2009, realizaron un trabajo del cálcu-

lo de las secciónes transversales de fotoiónización y fotoabsorción utilizando el método

matriz-R para la capa K de todos los iónes con ocupación de electrones N < 11 para Ne,

Mg, Si, S, Ar, y Ca. Definieron también la región de enerǵıa alrededor del umbral K para

cada ión [56]. Del trabajo realizado por Witthoeft y colaboradores se tomaron los datos

de las secciónes eficaces de los iones de Ne (NeVIII, NeIX y NeX) para incluirlos en la ba-

se de datos atómicas de IGMabs, siendo estos los mejores datos atómicos de este elemento.

El modelo IGMabs permite estudiar de manera profunda el IGM, además de ser una

herramienta muy útil y moderna para realizar ajustes espectrales ya que contiene los

mejores datos atómicos compatible con muchos paquetes de ajuste espectral como ISIS,

SHERPA y XSPEC al igual que el modelo ISMabs. Estos modelos se pueden utilizar
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en conjunto (ver figura 3.1) para obtener un mejor resultado, ya que el modelo ISMabs

nos permite obtener la información del ISM, de manera que podemos separar los datos

atómicos referentes a este medio de aquellos proporciónados por el IGM.

Figura 3.1: Calibración de los modelos ISMabs e IGMabs con la Binaria de rayos X de

baja masa XTE J1817-330.

En este trabajo como ya mencionamos con anterioridad utilizaremos el paquete de

ajuste espectral XSPEC, el cual es compatible con los modelos ISMabs e IGMabs. Una

vez incluido los modelos en el programa, cargamos la sesión de los datos observacionales

de manera independiente e individual para cada uno de los instrumentos de observación.

Para tener un mejor ajuste espectral utilizaremos los modelos incluidos en XSPEC, en

conjunto con nuestros modelos ISMabs e IGMabs.

Haciendo un resumen de los pasos seguidos para la reducción y ajuste de datos obser-

vaciones de la fuente PKS 2155-304:

1. Primero se realizó un estudio bibliografico del WHIM y la densidad de masa ba-

riónica utilizando los espectros de absorción.

2. Se hizo un censo de las posibles galaxias candidatas detrás del gran Muro Escultor

adecuadas para realizar nuestro trabajo, y se escogió la galaxia tipo Blazar PKS

2155-304 de acuerdo a sus caracteŕısticas especif́ıcas y la gran cantidad de observa-

ciones que posee.
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3. Se realizó la reducción de datos de las observaciones de la fuente PKS 2155-304,

en formato de archivos .FITS para utilizarlos con el paquete de ajuste espectral

XSPEC.

4. Se incluyó los modelos personalizados ISMabs e IGMabs en XSPEC para realizar el

ajuste espectral de los datos observacionales.

5. Se crearon tres sesiones, las cuales contienen los datos observaciones para los intru-

mentos LETG-ACIS, LETG-HRC y RGS.

6. Para cada sesión, se realizó el ajuste de la región de ox́ıgeno 21-24Å y se obtuvó los

espectros caracteristicos de las observaciones para cada intrumento.

7. Se aplicó en conjunto los modelos ISMabs*powerlaw para modelar los espectros de

absorción en z = 0 y aśı obtener los iones de OI, OII y OIII. Luego se aplicó el modelo

IGMabs en z = 0 para modelar la parte del medio IGM y se obtuvó los valores de

densidad de columna para los iones de OVI y OVII.

8. Se realizó un nuevo ajuste espectral de los datos observacionales para un corrimiento

al rojo de z = 0,03, detectando los iones de OVI y OVII.

Una vez detectada la presencia de los iones de OVI y OVII en el Medio Intergálactico

tibio-caliente, realizaremos el estudio de la densidad bariónica contenida en este medio.

3.5. Densidad Bariónica

Debido a que una gran fracción de toda la materia visible es considerada materia ba-

riónica, existe la necesidad de determinar la cantidad de esta materia que se encuentra

en el universo. Actualmente se cuenta con un gran número de investigaciónes basadas

en el cálculo de esta materia bariónica en los cuerpos celeste y en Medio Intergaláctico

Tibio-Caliente, sin embargo el tema del Medio Intergaláctico Tibio-Caliente y la densidad

bariónica es muy complejo, ya que pocas investigaciónes pueden afirmar y determinar un

valor exacto de la materia ubicada en esa región.

En el 2008 Ritcher y colaboradores, realizaron un estudio del Medio Intergaláctico

Tibio-Caliente, para observar las ĺıneas de absorción proporciónadas de la interacción con

los rayos X y Ultravioleta debido a que este medio es muy caliente, los elementos encon-

trados son altamente iónizados como el caso del Oxigeno, que es uno de los elementos
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más abundantes en el universo, y es el indicador primordial de la presencia de la densidad

bariónica en el universo [22].

Para obtener una estimación del contenido bariónico del Medio Intergaláctico Tibio-

Caliente en las observaciónes realizadas con los rayos X, Ritcher y colaboradores tomaron

en consideración como primer paso, transformar las densidades de columna observadas de

los elementos altamente iónizados (OVI, OVII, OVIII), en una densidad total de columna del

gas mediante el modelado de las condiciónes de iónización del gas. Como segundo paso

integraron sobre las densidades totales de columna de gas de todos los absorbentes del

Medio Intergaláctico Tibio-Caliente, observados a lo largo de la ruta de desplazamiento

al rojo dado y del que deriva la densidad bariónica del medio Ωb para una cosmoloǵıa

determinada. Para determinar el valor de esta densidad de masa bariónica, utilizaron la

siguiente ecuación,

Ωb(OV I) =
µmHH0

ρcc

∑
ij

N(OV I)ij
fOV I,ij(O/H)ij∆Xj

(3.7)

donde µ = 1,3 y representa el peso molecular, mH = 1,673×10−27 kg es la masa por átomo

de hidrógeno, H0 = 70 km s−1 Mpc−1 representa la constante de Hubble y ρc = 3H0
2/8πG

es la densidad cŕıtica, por otro lado tenemos que el ı́ndice i denota un sistema individual

de absorción de altos iónes a lo largo de una ĺınea de visión j [22].

Cada sistema de medidas de absorción de altos iónes se caracteriza por su densidad

de columna de iónes medidos (por ejemplo, N(OV I)ij), la fracción de iónización del ión

medido (por ejemplo, fOV I,ij), y la abundancia local del elemento medido en comparación

con hidrógeno (por ejemplo, la relación local de ox́ıgeno-hidrógeno, por número). Cada

ĺınea de visión j tiene un rango caracteŕıstico de corrimiento al rojo ∆z en la cual la

máxima absorción de iónes se puede detectar. La correspondiente longitud de la ruta

comóvil ∆X disponible para la detección de absorbentes del Medio Intergaláctico Tibio-

Caliente de iónes está dada por,

∆Xj = (1 + z)2[ΩΛ + Ωm(1 + z)3]
−0,5

∆zj (3.8)

donde ΩΛ = 0,7 es una densidad de masa efectiva de la enerǵıa oscura, Ωm = 0,3 es la

densidad de masa que incluye la masa ordinaria mas la materia oscura.

En nuestro trabajo utilizaremos la ecuación (3.7) anterior de Ritcher [22], la cual se

modificó ajustándola a las necesidades de nuestro trabajo, obteniendo como resultado
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final la siguiente expresión:

Ωb(OV I) =
µmHH0

ρcC

N(OV I)

f(OV I)(O/H)∆X
(3.9)

Realizando una comparación entre las ecuaciónes (3.7) y (3.9), se puede notar la ausencia

de la sumatoria en la ecuación (3.9), ya que en este trabajo se analizaran exclusivamente

las ĺıneas de absorción para los elementos OVI y OVII a lo largo de una única ĺınea de visión

para determinar la presencia de la densidad de masa bariónica, para un determinado

corrimiento al rojo (z = 0,03). En la ecuación (3.9) anterior Ωb posee varias variables a

determinar y calcular, para esto utilizaremos la siguiente expresión:

N(OV I) = f(OV I)× A(O)×N(H) (3.10)

donde N(OV I) es la densidad de columna para OVI la cual es derivada del ajustre espectral,

f es la fracción de iónización para los diferentes iónes, A(O) representa la abundancia del

ox́ıgeno y N(H) es la densidad de columna de para el Hidrógeno. La Fracción de iónización

f para el OVI y OVII, está relaciónada con la densidad de columna y la calcularemos de la

siguiente manera,

f(OV I) =
N(OV I)

N(OI)
(3.11)

Los valores para las diferentes densidades de columna de los iónes de ox́ıgeno son su-

ministrados por los modelos IGMabs e ISMabs, permitiendo obtener el valor de la fracción

de iónización y a su vez poder determinar el valor de la abundancia del ox́ıgeno, utilizando

la ecuación (3.10).
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En astrof́ısica el estudio de las ĺıneas espectrales de los cuerpos estelares ha alcanzan-

do una gran importancia en la determinación de las caracteŕısticas y fenómenos f́ısicos

que ocurren en las diferentes regiones del Universo conocido. Uno de los elementos más

importantes en el estudio de la astrof́ısica es el Ox́ıgeno (O), este posee 8 electrones, y se

caracteriza por ser el tercer elemento más abundante del universo después del hidrógeno

(H) y el helio (He). Este elemento se puede generar en diferentes procesos qúımicos que

ocurren en la formación estelar enriqueciendo el medio junto con otros elementos qúımicos.

El ox́ıgeno que encontramos en la naturaleza se compone de tres isótopos estables:
16O, 17O, 18O, siendo el 16O el más abundante con un 99,762 % de abundancia natural;

la mayor parte del 16O se sintetiza al final del proceso de combustión del helio en una

estrella masiva, pero por otra parte se produce en el proceso de combustión del neón

(Ne), en cambio el 17O surge fundamentalmente por la combustión del hidrógeno en helio

durante en ciclo CNO, convirtiéndolo en un isótopo común en las zonas de combustión de

hidrógeno en las estrellas. Por su parte, la mayor parte de isótopo 18O se produce cuando

el 14N que abunda debido a la combustión CNO que captura un núcleo de 4He, causando

una abundancia de 18O en las zonas ricas en Helio de las estrellas masivas.

Durante muchos años cartografiar la distribución del ox́ıgeno en el espacio ha sido

un gran tema de debate, debido a la cantidad de ox́ıgeno presente en el Sol y en otros

tipos de estrellas, aśı como en el gas y el polvo que forman parte del ISM y el IGM, estas

medidas ayudan a tener un mejor conocimiento de la evolución qúımica de las galaxias.

La cantidad de ox́ıgeno presente en una región o medio del espacio, es un testimonio

directo de la historia de la formación estelar en el universo, de alĺı la motivación prin-

cipal de este trabajo, el estudio de espectroscoṕıa de alta resolución de rayos X, para
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detectar la presencia de OVI y OVII en el Medio Intergaláctico Tibio-Caliente, lo que a su

vez nos abre paso en la detección de la densidad de masa bariónica presente en este medio.

4.1. Ajuste del escalón K de ox́ıgeno

La fotoabsorción de rayos X debido al IGM (Medio Intergaláctico) produce modifica-

ciones notables del espectro observado, debido a que muchas veces presenta superposi-

ciones de ĺıneas espectrales obtenidas del IGM con respecto al ISM (Medio Interestelar),

generando confusiones, ya que a simple vista no es fácil diferenciar que medio produjo

ciertas ĺıneas, como el caso de los iones de ox́ıgeno. El escalón K de ox́ıgeno se observa en

la región del espectro donde ocurre la fotoionización del electrón de la capa más interna

(capa K) del ox́ıgeno, para realizar cualquier análisis de espectrocoṕıa en alta resolución

del IGM, es necesario tomar en cuenta estos detalles. En el presente trabajo hemos em-

pleado un nuevo modelo de absorción de rayos X en el IGM, llamado IGMabs, para el

estudio de las ĺıneas de absorción del espectro de rayos X.

Las densidades de columna para los iones de ox́ıgeno, obtenidas con el ajuste espectral

realizado con los modelos ISMabs e IGMabs para los instrumentos abordo del Chan-

dra y XMM-Newton como LETG-ACIS, LETG-HRC y RGS son mostradas en la tabla

(4.1). Se realizó el ajuste espectral utilizando los modelos ISMabs y powerlaw en conjunto

(ISMabs ∗ powerlaw) para modelar los datos espectrales provenientes del ISM, de esta

manera pudimos filtrar los datos atómicos pertenecientes al ISM, para evitar perturba-

ciones o solapamientos de ĺıneas espectrales no pertenecientes al IGM. Sin embargo para

un corrimiento al rojo de z = 0 se obtuvo el valor de las densidades de columna para los

iones de OI, OII y OIII.

Debido a que nuestro trabajo consist́ıa en estudiar las ĺıneas espectrales de ox́ıgeno

presentes en este medio, se realizó un ajuste espectral utilizando el modelo IGMabs para

diferentes corrimientos al rojo (z = 0 y z = 0,03) de manera que se pudieran apreciar los

cambios de los valores de densidad de columna para diferentes distancias, y aśı determinar

la presencia de las ĺıneas de absorción para OVI y OVII. Estos resultados son mostrados en

la tabla 4.1.
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Cuadro 4.1: PKS 2155-304 ajuste de parámetros usando IGMabs

Modelo Parámetro Chandra XMM-Newton

LETG-ACIS LETG-HRC RGS

ISMabs NH 0.015 0.015 0.015

OI 3,131± 0,473 10,0± 0,99 7,358± 3,720

OII 0 2,695± 0,409 0,400± 0,642

OIII < 0,0411 < 0,4116 1,504± 0,794

IGMabs (z=0) OVI 1,561± 0,481 0 5,798± 7,550

OVII 1,285± 0,763 18,29± 2,26 30,724± 0,136

IGMabs z 0,03150± 0,00007 0,0323± 0,0003 0,0319± 0,0002

OVI 1,716± 0,595 2,423± 0,904 136,450± 0,294

OVII 0,00012± 0,03483 4,495± 1,731 40,213± 0,143

Powerlaw Normalización 0,0228± 0,0006 0,090± 0,005 0,074± 0,031

Índice de fotones 3,326± 0,053 2,019± 0,904 1,635± 0,440

Estad́ıstica σ 4102,74/239 2270,29/239 846,67/297

Nota. – La densidad de columna de hidrógeno tiene unidades de 1022 cm2. Las densidades

de columnas de ox́ıgeno están en unidades de 1016 cm2.

La Figura 4.1 muestran los ajustes en el intervalo (21-24)Å, con el modelo IGMabs

para la fuente PKS 2155-304 utilizando los datos provenientes de los observatorios Chan-

dra y XMM-Newton. En este intervalo de longitudes de onda se observan las ĺıneas de

absorción del ox́ıgeno, O. En cada panel, los puntos negros corresponden a los datos de

la observación, mientras que las ĺıneas sólidas rojas representan el modelo que mejor se

ajusta. Los paneles inferiores muestran los residuos del ajuste en unidades de χ2. Para

mejorar el ajuste se incluyó un modelo Powerlaw para modelar las ĺıneas de absorción

resonantes de OVI y OVII las cuales se pueden observar en cada espectro.

Los paneles superiores de la figura 4.1, corresponden a los espectros de absorción de

los instrumentos abordo del Chandra LETG-ACIS y LETG-HRC. Se detectaron ĺıneas de

absorción Kα en OVI (≈ 23,4 Å) y OVII (≈ 23,5 Å) respectivamente, se puede apreciar que

el modelo IGMabs se ajuste de forma adecuada a los datos observacionales obtenidos para

los diferentes espectrometros abordo del telescopio Chandra, esto se puede apreciar en los

valores de las estadisticas mostrados en los paneles inferiores, los cuales están relaciona-

dos con los datos observacionales y el modelo aplicado IGMabs, permitiendonos observar

que para el valor de σ = 0 la distribución de del ajuste de datos observacionales esta
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Figura 4.1: Ajuste espectral de la región de ox́ıgeno para los diferentes espectrómetros de

rayos X abordo del Chandra (paneles superiores) y XMM-Newton (panel inferior).

equilibrado. El panel inferior corresponde al espectro de absorción del instrumento RGS

abordo del XMM-Newton, detectándose a su vez ĺıneas de absorción de OVI (≈ 23,4 Å) y

OVII (≈ 23,5 Å), al igual que en el caso anterior, el modelo IGMabs se acopla de manera

adecuada con los datos observacionales obtenidos por el espectrometro RGS. Las ĺıneas

ubicadas en el intervalo (22.5 - 23.0)Å corresponden a errores sistemáticos del instrumen-

to, ya que parte de las CCD’s que utilizan para la recopilación de datos observacionales,

no se encuentran operando, permitiendo obtener en los espectros de absorción tipos muy

predominantes; sin embargo se puede apreciar, que el modelo IGMabs se ajusto a los

errores del instrumento, donde el valor de la distrubición de los datos en la estadistica

calculada no vario.

Es importante para el análisis espectral, tener en cuenta que se utilizaron datos ob-

servacionales provenientes de dos intrumentos espaciales diferentes, donde el telescopio
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espacial Chandra posee una mejor resolución espectral que el telescopio XMM-Newton,

permitiendo diferenciar de manera precisa la posición de las ĺıneas de absorción para di-

ferentes iones, en nuestro caso, como se pudo observar en los espectros obtenidos por los

espectrometros LETG-ACIS y LETG-HRC, se puede notar la presencia de los iones de

OVI y OVII de forma clara, a difencia el espectro obtenido por el instrumento RGS abor-

do del telescopio espacial XMM-Newton, donde las ĺıneas de absorción de OVI y OVII, no

se pueden apreciar de forma definidas en comparación con los espectros obtenido por el

Chandra, esto se debe a que XMM-Newton posee un área efectiva mayor que el Chandra,

permitiendo detectar fuentes estelares que se encuentran muy lejanas.

4.2. Medio Intergaláctico Tibio-Caliente

El estudio del medio intergaláctico tibio-caliente, crea la hipótesis de que en esta región

del universo, pueda existir un 40 - 50 % de la densidad de materia bariónica perdida en

el universo, escondida en una red de filamentos en forma de plasma altamente ionizado.

Nosotros calculamos la densidad de materia bariórica analizando el espectro de absorción

de la fuente PKS 2155-304 para un corrimiento al rojo z = 0,03, para esto utilizamos la

ecuación (3.9),

Ωb(OV I) =
µmHH0

ρcC

N(OV I)

f(OV I)(O/H)∆X

Para el cálculo efectivo de la densidad de masa bariónica, trabajamos con diferentes es-

pectrómetros abordo del Chandra y el XMM-Newton, estos están apuntando a la misma

ĺınea de visión para z = 0, 03, la cual corresponde con la ubicación del Gran Muro Es-

cultor y nuestro punto focal en el IGM, debido a la interacción que ocurre en este medio

y los fotones emitidos por la fuente PKS 2155-304, a altas temperaturas (105 − 107)K,

pudimos observar la presencia de ox́ıgeno debido a las temperaturas tan elevadas, como

era de esperarse, encontramos ox́ıgeno en estado altamente ionizado, como es el caso de

OVI y OVII, siendo estos los indicadores principales de la presencia de la densidad de masa

bariónica.

Una vez determinada la posición de las ĺıneas de absorción con ayuda de los espec-

tros de absorción obtenidos en la figura 4.1, aśı como con la ayuda del ajuste espectral

realizado, pudimos obtener las densidades de columnas para los iones de OVI, OVII e H

como se puede ver en la tabla (4.1). Con estos valores pudimos determinar el resto de las
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variables requeridas en la ecuación (3.9) (Ver tabla 4.2). La metalicidad (O/H) juega un

papel muy importante al momento de calcular la densidad bariónica, ya que esta estable-

ce la cantidad de ox́ıgeno que existe en comparación con la cantidad de H presente en el

medio, siendo estos los elementos más abundantes del espacio, sin embargo el valor de la

metacilidad (X/H) para un determinado elemento qúımico (X), suele siempre compararse

con la cantidad de ese elemento entre la cantidad de H u otro elemento qúımico con mayor

abundancia en el medio de estudio. Sin embargo la cantidad de metalicidad de ox́ıgeno

presente en IGM es muy imprecisa.

Determinamos la metalicidad del ox́ıgeno utilizando dos diferentes condiciones:

Caso I. Consiste en tomar los valores de la densidad de columna arrojado por el modelo

IGMabs para los iones de OVI y OVII después de realizar el ajuste espectral en XSPEC,

luego procedemos a comparar los valores de la densidad de columna para los iones de

ox́ıgeno con respecto a la densidad de columna de H, es decir,

O/H = N(OV I)/N(H) (4.1)

De esta manera comparamos la cantidad de OVI y OVII que existe con respecto a la

cantidad de H presentes en el IGM.

Caso II. Se basa en tomar los valores de los iones de OI, OII y OIII proporcionados por

el modelo ISMabs, y del modelo IGMabs los valores de OVI y OVII para realizar el cálculo

de las densidades de columna de N(OV I) y N(OV II) respectivamente, tomando en cuenta

que la sumatoria de los iones se realizan hasta el valor que se quiere calcular, es decir para

N(OV I) sumamos hasta el valor del ión de (OVI), por lo tanto la densidad de columna de

OVI viene dada por,

N(OV I) = OI +OII +OIII +OV I (4.2)

Luego procedemos a comparar el valor obtenido de la densidad de columna para el

ox́ıgeno con la densidad de columna de hidrógeno N(H) utilizando la ecuación (4.1). La

diferencia entre el caso II y I es que en el caso I tomamos un valor general de la cantidad

total de ox́ıgeno que existe en la dirección a la ĺınea de visión y la comparamos con el

valor total de H presente en la misma.

Se obtuvieron los valores de: la longitud comóvil ∆X = 0, 0849, el cual resultó ser el

mismo para ambos casos. La fracción de ionización de ox́ıgeno para los diferentes iones
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(OVI y OVII) depende exclusivamente del valor de la densidad de columna de ox́ıgeno, es

decir f(OV I) = N(OV I)/NOI , válida para ambos iones, cuyos valores podemos apreciar

en la tabla (4.2), también se obtuvieron los valores de la abundancia ox́ıgeno A(O) presen-

tes en este medio, observando que para un mismo intrumento, en un caso dado, el valor de

la abundancia es constante para los iones de OI y OII, lo que nos permite establecer, que se

esta midiendo los valores de las densidades de columna para cada uno de los iones en un

mismo medio. Con los valores obtenidos de las variables calculadas para los instrumentos

LETG-ACIS, LETG-HRC y RGS, se determinó el valor de la densidad de masa bariónica

para los iones de OVI y OVII en ambos casos (ver tabla 4.3). Aunque existe diversos méto-

dos para calcular la metalicidad de un elemento, en este trabajo presentamos dos casos

particulares, donde el Caso II, es el más idoneo, ya que este permitió obtener la contri-

bución de todos los iones de ox́ıgeno presentes en el Medio Intergaláctico, de manera que

al cálcular la metalicidad total de este elemento no se corriera el riesgo de omitir algún

tipo de información proporcionada por los iones de ox́ıgeno encontrados en WHIM en sus

diferentes estados de ionización.

Para una ĺınea de visión dada, la cantidad de elementos presentes es muy dificil de

estimar, para poder dar un valor total de un elemento preciso, en este caso para los iones

de OVI y OVII presentes en WHIM, es necesario tomar en cuenta todas las contribuciones

de los iones de ox́ıgeno presentes en la ĺınea de visión con la cual se esta trabajando, de

manera tal, que se obtenga un valor general de la cantidad de iones de ox́ıgenos (OVI y

OVII) presentes en ese medio. El caso I nos presenta la contribución del modelo IGMabs re-

lacionado directamente con las densidades de columna para los diferentes iones de ox́ıgeno,

sin embargo, estos valores no pueden ser comparados directamente con otros trabajos, ya

que la mayoŕıa, toma en cuenta la contribución de los iones presentes de un elemento dado.

En la tabla (4.2), podemos observar que en el Caso I, los valores de los parámentros

calculados para los iones de OVI y OVII distan entre śı, arrojando una variabilidad en los

datos obtenidos, los cuales no podemos comparar directamente con los parámetros cálcu-

lados por otros autores. Sin embargo para el caso II (4.2) se puede apreciar, que los valores

de los parámetros calculados, están dentro del margen de error, donde no se obtuvo una

variación significante entre los valores obtenidos para un ión y otro, permitiendinos con-

firmar, que el caso II permite obtener unos resultados más favorables y confiables, aunque

a simple vista, comparar los valores entre los instrumentos utilizados, genera confusión,

ya que los valores de los parámetros vaŕıan, al igual que los valores de los parámetros de

densidad de masa bariónica Ωb, esto se debe a que realizamos una análisis de un medio,
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Cuadro 4.2: Valores obtenidos para las diferentes constantes utilizadas para determinar

la densidad de masa bariónica.

Chandra XMM-Newton

LETG-ACIS LETG-HRC RGS

Caso I

N(OV I)cm
−2 (1, 7± 0, 6)× 1016 (2, 4± 0, 9)× 1016 (136, 0± 0, 3)× 1016

N(OV II)cm
−2 (0, 0001± 0, 0348)× 1016 (4, 5± 1, 7)× 1016 (40, 2± 0, 1)× 1016

O/H(OV I) (1, 1± 0, 5)× 10−04 (1, 6± 0, 8)× 10−04 (91, 0± 9, 3)× 10−04

O/H(OV II) (0, 0001± 0, 0023)× 10−04 (3, 0± 1, 5)× 10−4 (27, 0± 2, 8)× 10−04

f(OV I) (5, 5± 2, 7)× 10−01 (2, 4± 1, 1)× 10−01 (185± 94)× 10−01

f(OV II) (0, 0004± 0, 0011)× 10−01 (4, 5± 2, 2)× 10−01 (54, 7± 27, 8)× 10−01

A(O) (0, 2± 0, 5)× 10−03 (0, 7± 1, 7)× 10−03 (0, 5± 1, 0)× 10−03

A(O) (0, 2± 0, 5)× 10−03 (0, 7± 1, 7)× 10−03 (0, 5± 1, 0)× 10−03

Caso II

N(OV I)cm
−2 (4, 9± 1, 1)× 1016 (15, 1± 2, 3)× 1016 (146, 0± 5, 5)× 1016

N(OV II)cm
−2 (4, 9± 1, 1)× 1016 (19, 6± 4, 0)× 1016 (186, 0± 5, 6)× 1016

O/H(OV I) (3, 2± 1, 0)× 10−04 (10, 1± 2, 5)× 10−04 (97, 1± 13, 3)× 10−04

O/H(OV II) (3, 2± 1, 1)× 10−04 (13, 0± 4, 0)× 10−04 (120, 0± 13, 3)× 10−04

f(OV I) (15, 6± 5, 6)10−01 (15, 1± 3, 8)× 10−01 (198± 108)× 10−01

f(OV II) (15, 6± 5, 9)× 10−01 (19, 6± 6, 0)× 10−01 (253± 135)× 10−01

A(O) (2, 1± 6, 3)× 10−04 (7± 28)× 10−04 (4, 9± 9, 7)× 10−04

A(O) (2, 1± 6, 2)× 10−04 (6, 7± 23, 9)× 10−04 (4, 9± 9, 8)× 10−04

utilizando dos instrumentos con caracteristicas distintas, como es el caso del Chandra y

del XMM-Newton, por lo tanto los valores de las medidas no tienen porque ser iguales.

Para poder establecer que un intrumento proporciona el mejor resultado, tendŕıamos que

ampliar la ĺınea de visión, para poder comprobar los resultados.

Estos resultados representan la evidencia observacional de la densidad bariónica pre-

sentes en el Medio Intergaláctico tibio-caliente, siendo este trabajo uno de los primeros

en determinar y detectar ĺıneas de absorción de los iones de OVI y OVII en el Medio Inter-

galáctico.
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Cuadro 4.3: Valores de la Ωb() para los iones de O VI y O VII de los observatorios espaciales

Chandra y XMM-Newton.

Chandra XMM-Newton

LETG-ACIS LETG-HRC RGS

Ωb(OV I) Ωb(OV I) Ωb(OV I)

Caso I (0,0561±0, 0001) (0,127790±0, 000002) (0,0016600±0, 0000001)

Caso II (0,0198±0, 0002) (0,020300±0, 000001) (0,0015500±0, 0000001)

Ωb(OV II) Ωb(OV II) Ωb(OV II)

Caso I (800±70) (0,068400±0, 000003) (0,0056200±0, 0000001)

Caso II (0,0198±0, 0002) (0,015700±0, 000001) (0,00122000±0, 00000001)

Siendo la densidad bariónica constante en el espacio (considerándola a gran escala),

con los datos de ambos instrumentos debeŕıamos obtener resultados similares, sin embar-

go esto no ocurre (Ver tabla 4.3) y asumimos que se debe al tiempo de exposición de las

observaciones, como se mostró en la tabla (3.1) se tomaron en cuenta diferentes cantidades

de observaciones para los instrumentos abordo del Chandra y del XMM-Newton, las cuales

poseen diferentes tiempos de exposición, lo que permite captar mayor o menor cantidad

de fotones en los datos observacionales. El área bajo estudio en diferentes tiempos pudo

verse afectada por la presencia de agentes externos (polvo o gas estelar) permitiendo que

los datos observacionales obtenidos tuvieran algún tipo de contribución de estos agentes

alterando los valores suministrados por el Medio Intergaláctico; también tenemos que con-

siderar las caracteŕısticas y condiciones de los instrumentos con los que se trabajo, ya que

estos pueden influenciar, al momento de realizar el análisis de los datos observacionales,

por ejemplo, en el espectro de absorción para el instrumentos RGS, para el rango de (22.5

- 23.0)Åposee picos predominantes, los cuales se deben a errores proporcionados por falta

de mantenimiento y seguimiento a las CCD’s del instrumentos, las cuales están creadas

para recibir los fotones emitidos por las fuentes estelares, generando que disminuya la

calidad y la cantidad de los datos suministrados.

Partiendo de las simulaciones cosmológicas que establecen que la densidad bariónica

perdida en el universo es de Ωb = 0, 0455, muchos autores han trabajado en el censo de

la densidad de masa bariónica para diferentes regiones del espacio, obteniendo resultados

que han ido evolucionado con el paso del tiempo. Ritcher y colaboradores en el año 2008

determinaron que Ωb = 0,0020− 0,0030h−1
70 dependiente el valor de la densidad del factor
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h−1
70 [22]. Zappacosta y colaboradores en el año 2010 obtuvieron el valor Ωb = 0,021 para

la densidad bariónica, comparándolo con el valor de las simulaciones cosmológicas, este

valor representa aproximadamente la mitad del valor esperado [8]. Shull y colaboradores

en el año 2012 establecieron que el 30 % de los bariones pod́ıan estar presentes en el IGM,

obteniendo como resultado Ωb = 7, 735× 10−3 [16].

Sin embargo la exactitud del porcentaje presente en esta región del espacio es incierta,

pero en este trabajo, con la incorporación de mejores instrumentos de observación, al

igual que el mecanismo computacional con el que se trabajó, se pudo determinar el valor

de la densidad bariónica Ωb para una cierta región del espacio (z = 0, 03) en la ĺınea de

visión de la fuente PKS 2155-304, logrando establecer principalmente la presencia de los

iones de OV I y OV II en el IGM, dando paso a la determinación del valor de la densidad

bariónica para cada uno de los instrumentos espaciales con los que se trabajó.



Caṕıtulo 5

Conclusiones y Recomendaciones

En este trabajo hemos estudiado el parámetro de la densidad de masa bariónica,

Ωb, presente en el Medio Intergaláctico Tibio-Caliente (WHIM), empleando un análisis

espectral de los datos provenientes de la Galaxia Blazar PKS 2155-304, e incorporando

en el estudio espectral el modelo IGMabs.

5.1. Conclusiones

• El modelo IGMabs se implementó por primera vez en este trabajo, obteniéndose

un buen ajuste espectral de la fuente PKS 2155-304 y permitiendo observar en los

espectros de esta fuente los iones de OVI y OVII, permitiendo determinar de forma

clara la presencia del WHIM.

• Con las observaciones de los iones de ox́ıgeno en sus últimos estados de ionización,

se pudo establecer que el Medio Intergaláctico, se encuentra en forma de plasma

altamente ionizado.

• Se pudo determinar el valor del parámetro de densidad bariónica a partir de las

ĺıneas de absorción de los iones OVI y OVII presentes en el IGM, obteniendo: LETG-

ACIS: Ωb(OV I) = 802± 70 y Ωb(OV II) = 0, 0198± 0, 0002, LETG-HRC: Ωb(OV I) =

0, 068400±0, 000003 y Ωb(OV II) = 0, 015700±0, 000001 y RGS: Ωb(OV I) = 0, 0056200±
0, 0000001 y Ωb(OV II) = 0, 00122000± 0, 00000001.

• El cálculo de la densidad de bariones del WHIM, para el gran Muro Escultor, ofrece

una posible solución al problema de los bariones perdidos.

• Para realizar un análisis completo del WHIM, es necesario ampliar la ĺınea de visión

a otras fuentes, en otros cúmulos de galaxia, de forma tal que se puedan comparar



74 Conclusiones y Recomendaciones

las observaciones y los ajustes espectrales con otros trabajos y aśı realizar nuevos

aportes que contribuyan a la comprensión del Universo.

5.2. Recomendaciones

El estudio del Medio Intergaláctico Tibio-Caliente es muy complejo, para llevar a cabo

esta investigación u otra similar en un futuro es necesario tener en cuenta ciertos aspectos

básicos, como, conceptos básicos sobre astronomı́a, tener claro cual es el medio que se

va a estudiar y porque, cual es la problemática existen y como atacar el problema pa-

ra encontrar una solución. Una vez establecidas las primeras interrogantes, es necesario

realizar un estudio bibliográfico, con el fin de encontrar algunos trabajos similares, y ob-

servar como diferentes autores resolvieron las interrogantes, además que permite recabar

la información de los acierto y desaciertos que otros autores tuvieron, de manera que se

hace un poco más simple el camino a seguir.

La revisión bibliográfica también te permite escoger cual es la mejor fuente para traba-

jar, ya que existen numerosas fuentes estelares, no todas son adecuadas para realizar una

investigación. Para el estudio del WHIM, se recomienda utilizar Galaxias Tipo Blazar, ya

que están poseen un espectro continuo y son muy luminosas, lo que permite ser utilizadas

como una farol o un lámpara para estudiar el medio circundante.

Una vez escogida la fuente con la cual se va a estudiar el WHIM, es necesario realizar

la descarga de los datos observacionales de esta fuente, para esto es necesario escoger el

telescopio o los telescopios espaciales con los cuales se van a trabajar, para el estudio el

Medio Intergaláctico se recomienda utilizar los telescopios Chandra y XMM-Newton, ya

que estos permiten realizar estudios de espectroscopia de alta resolución de rayos X.

Después de escoger el o los telescopios espaciales, es necesario comenzar con la descar-

gar de los datos observaciones, esta tarea requiere de gran concentración, tiempo, paciencia

y organización para no mezclar los datos de diferentes observaciones, este proceso puede

llevar acabo mucho tiempo (d́ıas), ya que cada observación posee gran información y la

descarga del mismo puede tardar varios minutos. Es necesario almacenar cada observación

en una carpeta, la cual debe llevar el nombre de la misma, de forma que sea más fácil llevar

un control de cuantas observaciones se tiene. Una vez descargado todos los datos, es ne-

cesario renombrar los archivos .FITS generados por los telescopios, estos archivos poseen

la información general del espectro .PHA, la respuesta del instrumento .RMF, la función
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respuesta auxiliar .ARF y la información de la radiación de fondo .BKG, estos archivos

deben ser renombrados con cada una de sus extensiones de manera tal que al revisar una

observación se pueda apreciar a simple vista cual es la información que suministra esa

observación. Hay que tomar en cuenta que los telescopios espaciales de rayos X trabajan

con un sistema de rendijas para captar el flujo de fotones suministrados por la fuente,

por lo tanto se van a obtener diferentes ordenes de difracción. Es recomendable traba-

jar con el primer y segundo orden, ya estos poseen la mejor información de la observación.

Ya realizada la primera parte del trabajo, los datos observacionales van a ser cargados

en programa denominado paquete de ajuste espectral, en nuestro caso utilizamos XSPEC,

debido a las caracteŕısticas que este posee. Cargar los datos observacionales de una fuen-

te, es un trabajo largo que solo depende del número de observaciones que se tengan, al

igual que en el caso anterior, este procedimiento requiere de concentración, organización

y paciencia, ya que se debe cargar uno por uno, cada uno de los datos observacionales con

sus respectivos archivos .FITS, como se puede notar, este trabajo es largo y se necesita

la mayor concentración posible por parte del investigador, ya que un error al cargar mal

un dato, significa, empezar de cero muchas veces, sin embargo se recomienda generar un

archivo general, el cual incluya cada una de las observaciones con sus correspondientes

archivos .FITS, de forma que es más fácil de corregirlo, además permite cargar todos los

datos en un solo procedimiento, el cual, es equivalente a realizar el procedimiento obser-

vación por observación.

Una vez con los datos cargados en el paquete de ajuste espectral de su preferencia, lo

que sigue a continuación es realizar el ajuste espectral, para esto los diferentes programas

cuentan con modelos de ajuste como, Powerlaw, blackbody, entre otros, lo cuales son

utilizados de acuerdo a la preferencia del investigador. En este trabajo utilizamos los

modelos personalizados ISMabs e IGMabs elaborados por Gatuzz y colaboradores, los

cuales permiten modelar el Medio Interestelar y el Medio Intergaláctico. Por lo tanto

recomendamos al 100 % utilizar estos modelos personalizados para realizar el estudio del

WHIM y modelar los datos observaciones, ya que estos modelos poseen los mejores datos

atómicos para diferentes elementos qúımicos en sus diferentes estados de ionización, lo

que permite obtener el mejor ajuste espectral posible hasta el momento actual.
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