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RESUMEN

Se presenta el desarrollo de un modelo espectral en el lenguaje de programación

Python para el estudio de las coronas estelares basado en un triplete de ĺıneas

de emisión de los iones tipo helio, el cual permite implementar diagnósticos

para derivar la temperatura (G(T )) y densidad (R(ne) electrónicas. Este

modelo se desarrolla considerando un plasma colisional en equilibrio estad́ıstico

conteniendo los iones Si xiii, Mg xi, Ne ix, O vii, N vi y C v.

Consideramos distribuciones de enerǵıas electrónicas Maxwelliana y no-

Maxwelliana (distribución κ), donde esta última presenta una cola supra-

termal que tiende disminuir la temperatura que se obtiene del plasma por

medio del diagnóstico G(T ). Llevamos a cabo un análisis detallado de los

datos atómicos sobre los cuales se basa el modelo, en espećıfico la fuerza

de colisión efectiva Υ(T ) para asegurar un modelado confiable en un rango

amplio de temperaturas. En este sentido, proponemos tabulaciones nuevas y

más precisas de las fuerzas de colisión Ω(E) para los iones O vii y Ne ix.

Con la finalidad de establecer cotas de referencias en los modelos espectrales

del triplete de He, desarrollamos un método eficiente para determinar las

incertidumbres de los diagnósticos espectrales que resultan de los errores

de los datos atómicos para las dos distribuciones de enerǵıas electrónicas

en consideración. Finalmente, realizamos un estudio de las coronas estelares

desde el punto de vista observacional con la reducción y análisis de espectros

captados por los telescopios espaciales de rayos X Chandra y XMM-Newton.

Usamos el paquete de ajuste espectral xspec obteniendo los cocientes R y

G del triplete de He en dichas fuentes estelares para los iones en estudio.

Concluimos que en una corona estelar no se evidencia una distribución κ a

partir de estas observaciones debido a su precisión, y que el plasma coronal

consiste de al menos dos componentes a diferentes temperaturas.
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5.4.8. Incertidumbre en el diagnóstico G(Te) . . . . . . . . . . . . . . . . . 79

6. Análisis Espectral 85

6.1. Ajuste Espectral . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 86
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2.6. Espectrometŕıa del HETG . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 29

2.7. Observatorio espacial XMM-Newton . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30

3.1. Triplete de helio . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34
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en O vii, Mg xii y Si xiii. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 102

6.4. Emisividad (fotones cm3 s−1 bin−1) para ĺıneas del triplete de He en Ne ix. 103
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Caṕıtulo 1

Introducción

Entre las regiones más calientes del universo podemos encontrar los remanentes de

supernovas producidos por la implosión de estrellas masivas; los discos de acreción, la

materia circundante alrededor de diversos objetos compactos tales como agujeros negros,

estrellas de neutrones y proto-estrellas; el núcleo estelar, lugar donde se forman los diversos

elementos qúımicos a partir del elemento más abundante que es el H; y las coronas

estelares. La corona forma parte de las capas más externas de las estrellas, e inicialmente se

proponen de manera teórica como una consecuencia directa de la convección estelar [1]. La

corona es una región alejada de la superficie estelar y, sin embargo, posee una temperatura

sumamente elevada alcanzando los millones de grados. Hoy en d́ıa no se puede explicar

con certeza cuál es el mecanismo que da origen a estas temperaturas tan elevadas, ya que

la temperatura en la superficie para una estrella es de miles de grados (aproximadamente

5700 K para el Sol, por ejemplo). Se ha propuesto que de dicho calentamiento se debe

a los intensos campos magnéticos presentes en esta región [2], ruptura magnética debido

a vientos estelares [3] y mediante la disipación de ondas magnetohidrodinámicas (ondas

Alfvén) [4].

Una estrella emite radiación electromagnética en un rango amplio de longitudes de

onda, pero la emisión de radiación de la corona estelar se encuentra principalmente en

el extremo ultravioleta y rayos X, es decir, la radiación más energética. Del punto de

vista observacional, las coronas estelares se han estudiado desde hace mucho tiempo, la

primera levantada en detalle siendo por supuesto la solar (ver, por ejemplo, [5, 6, 7]). Este

estudio inicialmente se llevó a cabo mediante globos aerostáticos, es decir a una altura

suficientemente elevada ya que la atmósfera terrestre es opaca a la radiación altamente

energética obstaculizando su estudio desde la superficie de la Tierra. Posteriormente con el

lanzamiento y puesta en órbita de diferentes telescopios espaciales, se ha podido revisar con
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más detalle esta región del espectro electromagnético. El desarrollo de estos instrumentos

de observación ha dado lugar al estudio del universo mediante la espectroscoṕıa de alta

resolución, una de las técnicas más aplicadas en la astronomı́a. Estos equipos de detección

de radiación se han mejorado al pasar los años, y hoy en d́ıa contamos con los telescopios

espaciales Chandra y XMM-Newton para estudiar la región de los rayos X, los cuales son

capaces de realizar espectroscoṕıa mediante rendijas en alta resolución.

En los espectros de las coronas estelares, obtenidos mediante estos telescopios, se

pueden distinguir un gran número de ĺıneas de emisión que provienen de las des-

excitaciones radiativas de los átomos e iones presentes en la corona. En particular, en

dichos espectros se puede distinguir un conjunto de tres ĺıneas de emisión que provienen

de los iones tipo helio. Este triplete de ĺıneas se puede detectar en la región de rayos X para

iones como Si xiii, Mg xi, Ne ix, O vii, N vi y C v. Cabe destacar que en astronomı́a los

estados de ionización de un elemento parten de ii ya que al estado neutral se le asigna i.

Este triplete de ĺıneas de emisión en un ion tipo He dado es extensamente utilizado en

el estudio de las coronas, ya que los cocientes de las intensidades de estas ĺıneas espectrales

dan lugar a diagnósticos que permiten obtener la densidad y temperatura electrónica del

plasma emisor. Estas propiedades f́ısicas se obtienen a través de modelos espectrales del

plasma, y en el caso de una corona estelar, se modela mediante un plasma colisional a

una elevada temperatura y un alto grado de ionización, donde los niveles de enerǵıa de

los iones se encuentran en equilibrio estad́ıstico.

Hasta ahora, la gran mayoŕıa de estos modelos espectrales asumen una distribución

de enerǵıas electrónicas tipo Maxwell-Boltzmann [8, 9, 10]; esta es una distribución de

enerǵıas clásica la cual es utilizada ampliamente en la astronomı́a. Sin embargo en [11]

se propone que en las coronas estelares puede haber evidencia de distribuciones no-

Maxwellianas, ya que los electrones pueden obtener enerǵıas muchos mayores de las que

establece la distribución clásica debido a los intensos campos magnéticos y gradientes de

temperatura. La distribución no-Maxwelliana que se propone es la distribución κ (ver

[12]), la cual se caracteriza por tener una cola electrónica supra-térmica.

El modelo de un plasma en equilibrio estad́ısticos implica el uso de datos f́ısicos que

nos permiten describir los procesos atómicos que involucran a los iones, tales como la

excitación y des-excitación de los electrones ligados por colisiones y la absorción y emisión

de radiación. Estos datos atómicos son las enerǵıas de los niveles ligados del átomo; las

fuerzas de colisión que nos permiten describir las excitaciones y des-excitaciones del átomo

mediante colisiones con electrones ([13, 14, 15, 16, 17, 18]) y las tasas de decaimiento

radiativo espontáneo de los electrones mediante la emisión de radiación electromagnética
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([16, 17, 19, 20, 21]). A fin de construir un modelo espectral completo y preciso, es

necesario analizar estos datos atómicos para cada ion con la finalidad de determinar el

rango de temperaturas donde aseguren la mayor confiabilidad. En este sentido, hacemos

en el presente trabajo un estudio exhaustivo de las fuerzas de colisión en los iones de

Si xiii, Mg xi, Ne ix, O vii, N vi y C v.

La exactitud de estos datos atómicos debe ser conocida antes de obtener conclusiones

fiables mediante comparaciones f́ısicamente realistas entre el modelo teórico y las

observaciones espectrales. Aunque estos datos atómicos son cálculos teóricamente, poseen

un rango de incertidumbres que se propaga a través del modelo espectral y afecta a los

resultados obtenidos de los diagnósticos. En base a esto, se aplica en el presente trabajo un

método general para analizar y determinar el grado de incertidumbre de los diagnósticos

espectrales basados en las tres ĺıneas de emisión de los iones tipo helio, y aśı obtener

inferencias más fiables de las observaciones.

El desarrollo del modelo espectral, debido a que ha involucrado el manejo de volúmenes

de datos extensos, se ha codificado en el lenguaje de programación Python, un lenguaje

dinámico y multi-plataforma que permite el uso de libreŕıas ciéntificas tales como Numpy,

Scipy y Matplotlib. En este sentido, Python ha facilitado enormemente el procedimiento

de la programación. Además que en los últimos años el progreso de dicho lenguaje dentro

de la ciencia se ha incrementado, en especial en la astronomı́a con el desarrollo de libreŕıas

tales como PyAtomDB, PyAstronomy y Pyxspec.

No obstante a través del análisis espectral, estas ĺıneas de emisión de los iones tipo

helio se caracterizan por tener una intensidad mucho menor comparada con otras ĺıneas

espectrales, y además la diferencia en enerǵıa entre estas ĺıneas disminuye a medida que

se consideran elementos más pesados. Desde este punto de vista, el estudio de las coronas

estelares cuenta con la gran limitación de la resolución espectral que deben poseer los

detectores en los telescopios para discernir con gran detalle las ĺıneas espectrales en los

espectros analizados. Cabe mencionar que para el próximo año se espera el lanzamiento

de un nuevo telescopio espacial, ASTRO-H1, que estará dedicado a estudiar el universo en

rayos X con un poder de resolución mucho mayor (< 7 eV) del que poseen los telescopios

disponibles actualmente, y en espećıfico estudiará de manera detallada este conjunto de

tres ĺıneas de los iones tipo helio para los elementos desde neón hasta ńıquel. Por lo

tanto, el presente trabajo presenta una base de modelos espectrales para establecer cotas

de referencia que aseguren mayor grado de confiabilidad en el análisis espectral con este

1http://astro-h.isas.jaxa.jp/en/
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nuevo y poderoso observatorio espacial.

El reporte de este trabajo de investigación está organizado de la siguiente manera. En

el Caṕıtulo 2 se describe de manera detallada la espectroscoṕıa de rayos X, incluyendo

los procesos f́ısicos que dan origen a los fotones en este rango de enerǵıas; igualmente

se describen las caracteŕısticas de los observatorios de rayos X utilizados en el estudio

de la astronomı́a en estas longitudes de onda, aśı como el proceso que aplican dichos

telescopios para obtener los espectros de las fuentes estelares. El Caṕıtulo 3 se dedica al

estudio de las tres ĺıneas de emisión caracteŕısticas de los iones tipo helio, describiendo

todos los procesos que le ocurren a la estructura atómica en un plasma tipo colisional. En

el Caṕıtulo 4 se desarrolla el modelo espectral teórico para determinar los diagnósticos de

temperatura y densidad electrónica basados en los iones tipo helio para distribuciones de

enerǵıas electrónicas tipo Maxwelliana y no-Maxwelliana, en conjunto con los formalismos

teóricos de estas distribuciones. En el Caṕıtulo 5 se analizan los datos atómicos en los

que se basan los modelos espectrales, realizando un estudio exhaustivo de las fuerzas de

colisión, al igual que se describe el método utilizado para calcular dichas tabulaciones

y se calculan nuevos datos para remediar algunas deficiencias; también se analizan las

incertidumbres de los diagnósticos teóricos en base a la propagación de errores presentes

en la data atómica. En el Caṕıtulo 6 se realiza el estudio de las coronas estelares desde el

punto de visto observacional, realizando la reducción y ajustes de los espectros de varias

fuentes estelares. Los resultados de este trabajo se presentan y describen en cada caṕıtulo,

y se resumen en el Caṕıtulo 7 donde presentamos las conclusiones de esta investigación.



Caṕıtulo 2

Espectroscoṕıa de rayos X

Los rayos X son un tipo de radiación electromagnética cuyo rango de enerǵıas se

encuentra entre 0,1 keV y 10 keV, lo que corresponde a longitudes de onda entre 100 Å

y 1 Å. Se caracteriza por ser una radiación altamente energética capaz de atravesar o ser

invisible a materiales opacos o con baja densidad.

La astronomı́a de rayos X nace en 1962 gracias al repentino descubrimiento de

Scorpius X–1, la primera fuente extra-solar de rayos X; esta investigación se llevó a

cabo por Giacconi y colaboradores [22] quienes mapearon todo el cielo mediante el

uso globos aerostáticos y cohetes rudimentarios. Este estudio concluyó que esta estrella

emit́ıa en este rango de enerǵıas una radiación mucho mayor que el Sol en todo su

espectro electromagnético. En base a esto, durante los siguientes años se descubrieron

más fuentes de emisión de rayos X en todo el cielo mediante observaciones realizadas en

globos aerostáticos y misiles sondas, pero el desarrollo de la astronomı́a de rayos X como

disciplina observacional se da con el lanzamiento de los primeros telescopios espaciales de

rayos X a partir de 1970, observando tanto las estrellas más cercanas como las galaxias

más distantes y las regiones más calientes del universo.

Sin embargo, la espectroscoṕıa de rayos X comienza su desarrollado en la última

década gracias al desarrollo de nuevas tecnoloǵıas para los telescopios espaciales. La

espectroscoṕıa juega un papel fundamental en astronomı́a ya que con este método se

pueden determinar parámetros f́ısicos tales como densidad, temperatura, composición

qúımica y las abundancias relativas a hidrógeno de los elementos qúımicos de los cuerpos

celestes en estudio.
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2.1. Emisión de rayos X

La emisión de rayos X en el universo se genera principalmente cuando la materia se

calienta a ciento de millones de grados Kelvin; estas temperaturas pueden ser alcanzadas

bajo la presencia de grandes campos magnéticos o campos de gravedad muy intensos. Sin

embargo este grado de calentamiento no se alcanza en la mayoŕıa de las estrellas, y éstas

entonces emiten radiación en la región de rayos X mediante diferentes procesos que se

describen a continuación.

2.1.1. Emisión bremsstrahlung

También conocida como radiación de frenado, es un tipo de radiación electromagnética

que se origina por la desaceleración de part́ıculas cargadas, generalmente electrones, al ser

deflectadas por otras part́ıculas (iones); es decir, cuando experimentan un determinado

potencial (ver Figura 2.1). La part́ıcula incidente pierde enerǵıa cinética que es emitida

en forma de un fotón cumpliendo con la ley de conservación de la enerǵıa.

Figura 2.1: Emisión bremsstrahlung. Se emite un fotón de rayos X cuando una part́ıcula
cargada, por ejemplo un electrón, se desacelera en presencia de otra part́ıcula de mayor
masa.

La enerǵıa del fotón emitido depende de la velocidad de la part́ıcula y de la distancia

relativa entre las part́ıculas interactuantes; por este motivo esta radiación se caracteriza

por tener un espectro continuo. A la emisión bremsstrahlung también se le conoce como

radiación libre–libre, ya que la part́ıcula cargada que la produce se mantiene libre antes

y después del proceso.

Si consideramos un sistema de un electrón interactuando con un ion (X+n), este

proceso se describe por medio de la ecuación

X+n
i + e−(εi) → X+n

j + e−(εj) + hν , (2.1)
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donde la enerǵıa inicial y final del sistema está dada por

Ei = E(X+n
i ) + εi

Ef = E(X+n
f ) + εj

y el fotón que se emite tiene la enerǵıa hν = Ef − Ei.

2.1.2. Emisión sincrotrón

Emisión sincrotrón es la radiación electromagnética que está relacionada con el

movimiento de part́ıculas cargadas, generalmente electrones, con grandes velocidades

a través de campos magnéticos intensos. Las part́ıculas experimentan una aceleración

proporcional al cambio en la dirección de la velocidad al girar en una trayectoria en espiral

alrededor de las ĺıneas de campo magnético, emitiendo radiación de alta enerǵıa mediante

fotones que es proporcional al campo magnético (ver Figura 2.2). Las velocidades de estas

part́ıculas son relativistas ya que se mueven a una fracción importante de la velocidad de

la luz (c).

Figura 2.2: Emisión sincrotrón. Fotones de alta enerǵıa se emiten cuando las part́ıculas
cargadas son aceleradas por intensos campos magnéticos

Esta radiación también presenta un espectro continuo de emisión pero es diferente al

producido por la emisión bremsstrahlung. El espectro sincrotrón decae con la enerǵıa de

forma menos rápida que el de la radiación de frenado. Esta diferencia permite distinguir

cómo se producen las emisiones de rayos X procedentes de los cuerpos celestes. Este

tipo de radiación se observa en estrellas de neutrones y enanas blancas donde los campos

magnéticos de dichos cuerpos son muy intensos, al igual que es responsable de las emisiones

en rayos X en las nebulosas, un ejemplo de ello es la Nebulosa del Cangrejo.

2.1.3. Dispersión Compton

Este proceso ocurre cuando un fotón de baja enerǵıa en el rango del ultravioleta o

visible colisiona con un electrón de alta enerǵıa. En esta interacción el electrón transfiere
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Figura 2.3: Dispersión Compton. Fotones de baja enerǵıa son dispersados a longitudes
de onda de rayos X al colisionar con electrones de alta enerǵıa.

enerǵıa al fotón reduciendo su longitud de onda, lo que da como resultado un fotón de

rayos X (ver Figura 2.3).

Este proceso es el inverso al descrito por Arthur H. Compton donde fotones de alta

enerǵıa eran dispersados por electrones a enerǵıas más bajas. Este proceso es importante

en galaxias con núcleos activos o en sistemas binarios de estrellas.

2.2. Ĺıneas de emisión en rayos X

Además del continuo de rayos X que se produce mediante la emisión bremsstrahlung

y sincrotrón, también es posible obtener rayos X con enerǵıas discretas mediante la

excitación y des-excitación de átomos o iones dando como resultado ĺıneas de emisión.

Cuando un electrón libre energético interacciona con un ion o átomo, se excitan los

electrones ligados del ion pasando a ocupar un nivel de enerǵıa superior dentro de la

estructura atómica; esto se logra ya que el electrón libre le transfiere enerǵıa al electrón

ligado. En este estado excitado, el ion es inestable, y para regresar a su nivel mı́nimo de

enerǵıa, el electrón decae a su nivel inicial emitiendo un fotón con la diferencia de enerǵıa

entre los niveles. Este proceso se describe por

X+n
i + e−(εi) → X+n

j + e−(εj) → X+n
i + hν + e−(εj) (2.2)

donde X+n
i y X+n

j corresponden al ion en su estado inicial y final, y εi y εj son las enerǵıas

inicial y final del electrón libre.

Un proceso similar ocurre cuando el electrón libre tiene la enerǵıa necesaria para

remover un electrón de la capa más interna del átomo o ion; este proceso se conoce

como ionización. Al extraer un electrón de la capa más interna del átomo, se produce una



2.3 Espectroscoṕıa de rendijas 25

vacancia o hueco en dicho nivel, y el ion queda en un estado excitado de mayor enerǵıa. El

hueco generado es rápidamente ocupado por un electrón de las capas superiores emitiendo

un fotón de alta enerǵıa. Este proceso se describe como

X+m
i + e− → X

+(m+1)
j + 2e− + hν (2.3)

En astronomı́a las transiciones que dan origen a las ĺıneas de emisión se denotan con

la notación Barkla ampliamente utilizada en rayos X. En esta notación, a los niveles

cuánticos con numero principal n = 1, 2, 3, 4, 5, ... se les etiqueta con las letras K, L, M,

N, O, ..., respectivamente. De esta manera todas las transiciones que parten de niveles

excitados y llegan al estado base (concha K) se denotan como la serie K; como ejemplo

de un caso espećıfico, la transición que parte de la concha L y llega a la K se denota por

Kα; la que parte de la concha M, se denota con Kβ, y aśı sucesivamente (ver Figura 2.4).

Figura 2.4: Serie de ĺıneas espectrales en rayos X. En astronomı́a de rayos X, las ĺıneas
espectrales se nombran mediante la notación Barkla.

2.3. Espectroscoṕıa de rendijas

Los rayos X, al igual que toda radiación electromagnética, al interaccionar con la

materia puede experimentar difracción si las dimensiones del objeto son comprables con

la longitud de onda de la radiación. Este fenómeno, en conjunto con la interferencia, es

el mecanismo más efectivo para realizar espectroscoṕıa en alta resolución con radiación

altamente energética. La espectroscoṕıa consiste en separar la radiación proveniente de

alguna fuente en sus respectivas longitudes de ondas a través de un sistema de rejillas de

dispersión. Un fotón con una longitud de onda λ (en Å) es dispersado mediante la relación

mλ = 2d sinα (2.4)
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donde m es el orden de dispersión, 2d es el peŕıodo de la rejilla y α es el ángulo de

dispersión del fotón. La caracteŕıstica fundamental de cada sistema de rendijas es la

resolución espectral R = λ/∆λ = E/∆E. Este parámetro indica la capacidad que posee

el sistema para separar dos ĺıneas muy próximas.

Existen dos tipos fundamentales de rejillas de difracción: las rejillas de transmisión

que consisten en un arreglo de rendijas igualmente espaciadas una de otras, en la cual

la interferencia se produce cuando la radiación pasa a través de estos surcos, y por

tal motivo los detectores se colocan detrás del sistema de rendijas. Para las rejillas de

reflexión, se realizan surcos o canales igualmente espaciados a un material con alto número

atómico y luego se recubren con un material reflectante; para este diseño la interferencia se

produce después que la radiación ha sido reflectada, y por ende, los detectores se colocan

perpendiculares a la superficie de los surcos.

Este es el fundamento en el que se basan los espectrómetros abordo de los telescopios

de altas enerǵıas para realizar espectroscoṕıa de alta resolución.

2.4. Observatorios espaciales

El estudio de la astronomı́a de rayos X se lleva a cabo mediante observaciones

realizadas por telescopios espaciales ubicados fuera de la atmósfera terrestre, ya que ésta

última absorbe gran parte de la radiación en este rango de longitudes de onda haciendo

imposible su estudio mediante observatorios terrestres. Actualmente la astronomı́a de

altas enerǵıas cuenta con dos observatorios espaciales de gran potencia conocidos como

Chandra y XMM-Newton.

2.4.1. Telescopio espacial Chandra

El observatorio de rayos X Chandra1 (CXO, por su siglas en inglés) es un satélite

artificial que fue lanzado el 23 de julio de 1999 por la Administración Nacional de la

Aeronáutica y del Espacio (NASA, por su siglas en inglés) como parte del conjunto de

los Grandes Observatorios de este centro de investigación. Este telescopio está diseñado

para detectar emisiones de rayos X provenientes de los cuerpos celestes, y estudiar las

zonas más calientes y energéticas del universo a través de los modernos espectrómetros

de imágenes de rayos X de bajas y altas enerǵıas.

1http://chandra.si.edu/
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Figura 2.5: Observatorio espacial Chandra. Se muestran los diferentes instrumentos que
contiene este observatorio espacial de rayos X (Fuente: NASA, dominio público).

Este observatorio está constituido principalmente por tres partes: el telescopio de

rayos X que cuenta con un sistema de cuatro pares de espejos concéntricos, cuya

función es enfocar los rayos provenientes de la fuente en un punto del plano focal; los

instrumentos cient́ıficos, donde los principales son el espectrómetro de imágenes CCD

avanzado (ACIS), la cámara de alta resolución (HRC), el espectrómetro de rendija de

transmisión de altas enerǵıas (HETGS) y el espectrómetro de rendija de transmisión de

bajas enerǵıas (LETGS), cuya función es registrar la imagen en rayos X y realizar los

espectros de la fuente; y por último, está la nave espacial que proporciona la enerǵıa,

soporte, comunicación y transmisión de los datos para mantener operativo el observatorio

(ver Figura 2.5).

Entre las caracteŕısticas más resaltantes de este observatorio se destaca su gran poder

de resolución (λ/∆λ) de 800 para una longitud de onda de 12,4 Å; esta caracteŕıstica nos

indica la capacidad que posee el telescopio de diferenciar o detectar dos ĺıneas espectrales

próximas entre śı de manera individual. Esto lo convierte en uno de los telescopios más

sofisticados de la actualidad, además que es capaz de observar cuerpos celestes 20 veces

menos luminosos que los anteriores telescopios de rayos X. La órbita de Chandra es

eĺıptica, cuyo apogeo y perigeo se encuentran a 133 000 y 16 000 kilómetros de altitud,

respectivamente. Esto hace que el 85 % de su órbita se encuentre fuera del cinturón de Van

Allen (cinturón de part́ıculas cargadas que rodea a la Tierra), lo que tiene como ventaja

realizar observaciones con un mayor tiempo de exposición (horas).
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A continuación describimos brevemente los instrumentos cient́ıficos abordo de este

observatorio espacial.

Espectrómetro de imágenes de CCD avanzado (ACIS)

Este instrumento está diseñado para captar imágenes en rayos X que provienen del

sistema óptico (espejos), y al mismo tiempo mide el espectro (número de cuentas por

unidad de tiempo para una dada enerǵıa o longitud de onda) de la fuente. Cuenta con un

total de 10 CCDs dispuestos en dos tipos de arreglos: el ACIS-I consiste en un arreglo 2×2

cuya función principal es la captura de las imágenes; y el ACIS-S que es un arreglo 1× 6

que igualmente captura imágenes y realiza espectros de difracción; este último es utilizado

en conjunto con el HETGS. Mediante este instrumento se pueden realizar estudios de las

variaciones de temperaturas a través de las grandes fuentes de rayos X como, por ejemplo,

las gigantes nubes de gas caliente en el espacio.

Cámara de alta resolución (HRC)

Este instrumento se encarga únicamente de tomar imágenes en alta resolución y de

campo de visión extenso. Es utilizado especialmente para fotografiar la materia a altas

temperaturas dentro de los remanentes de explosiones de estrellas, galaxias y cúmulos de

galaxias muy distantes, y para identificar fuentes de rayos X muy débiles.

Espectrómetro de rendija de transmisión de alta enerǵıa (HETGS) y baja

enerǵıa (LETGS)

Estos instrumentos están diseñados para realizar espectroscoṕıa de alta resolución

mediante la difracción. Los espectrómetros se sitúan detrás del sistema óptico de espejos

en el cual se difractan los rayos X cambiando su dirección por cantidades proporcionales

a su enerǵıa; este funcionamiento es muy parecido al de separar la luz visible por medio

de un prisma. Los instrumentos que se encuentran en el plano focal (ACIS y HRC) se

encargan de medir con alta precisión la enerǵıa de cada rayo.

El HETGS está formado por dos tipos de espectrómetros de diferente dispersión. El

espectrómetro de altas enerǵıas (HEG), el cual tiene un conjunto de rendijas espaciadas

con periodo de 0,2 µm, se encarga de difractar los rayos X reflejados únicamente por los

dos espejos coaxiales más internos; y el espectrómetro de enerǵıas medianas (MEG), cuyo

espaciamiento es de 0,4 µm, difracta los rayos X provenientes de los espejos coaxiales

más externos. Los dos conjuntos de rejillas se colocan en diferentes ángulos para que las
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imágenes dispersas del HEG y MEG formen una X superficial centrada en la posición del

haz no dispersado (orden cero), donde una barra de la X pertenece a la dispersión del

HEG y la otra del MEG (ver Figura 2.6). El HETGS, junto con el ACIS-S, está diseñado

para cubrir un rango de enerǵıas de 0,4 keV a 10 keV.

El LETGS está compuesto por rendijas de finos alambres dispuestos en un

espaciamiento regular o periodo de 1 µm. Su imagen espectral forma una ĺınea recta en

el plano focal. El LETGS junto con el HRC-S proporcionan espectros de alta resolución

para un rango de enerǵıas comprendido entre 0,08 y 2 keV (2–175 Å).

Figura 2.6: Espectrometŕıa del HETG. El espectro producido en el plano focal por el
HETG consiste en una X, donde la barra superior izquierda e inferior derecha corresponden
al HEG y las otras dos al MEG. (Fuente: NASA, dominio público).

El conjunto de estos instrumentos produce espectros de rayos X en alta resolución

que permiten estudiar y distinguir ĺıneas espećıficas para determinar la temperatura,

ionización y composición qúımica de los cuerpos celestes observados.

2.4.2. Telescopio espacial XMM-Newton

La Misión Multi-espejos de rayos X Newton2 (XMM-Newton, por su siglas en inglés)

es un observatorio espacial de la Agencia Espacial Europea (ESA, por su siglas en inglés)

lanzado el 10 de diciembre de 1999. Está constituido por tres telescopios de rayos X (ver

Figura 2.7) cada uno con 58 espejos dispuestos de tal forma que maximicen el área total

efectiva del observatorio y enfoquen los rayos X en las cámaras CCDs de los detectores.

Está diseñado para estudiar los rayos X en el rango de enerǵıas entre 0,1 y 15 keV.

Sin duda alguna, la caracteŕıstica más importante de este observatorio es su gran

área efectiva (relación entre la potencia recibida y la densidad de potencia incidente en

2http://xmm.esac.esa.int/
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Figura 2.7: Observatorio espacial XMM-Newton. Se muestran los diferentes instrumen-
tos abordo de este observatorio espacial de rayos X (Fuente: ESA, dominio público).

el telescopio) que lo convierte en el observatorio con mayor captación de radiación en

estos momentos, haciéndolo capaz de captar fuentes de rayos X muy débiles. El poder de

resolución para este observatorio es alrededor de 345 a 12,4 Å, lo cual es mucho menor

que el de Chandra. Con este observatorio se pueden realizar observaciones igualmente

con tiempos largos de exposición ya que se ubica a gran altitud (114 000 Km para su

apogeo y 7 000 Km para su perigeo). El XMM-Newton cuenta con un monitor óptico

(otro telescopio) que le permite ubicar las fuentes en rayos X y poder realizar estudios en

la región ultravioleta y visible.

A continuación describimos el espectrómetro abordo del XMM-Newton.

Espectrómetro de rendija de reflexión (RGS)

El espectrómetro de rendija de reflexión (RGS) es el instrumentos encargado de realizar

la espectroscoṕıa de rayos X con alta resolución espectral en el intervalo de enerǵıas de

0,33−2,5 keV (5−38 Å), región en la cual los telescopio capturan una gran densidad de

ĺıneas de emisión en rayos X.

El RGS está conformado a su vez por dos instrumentos: el conjunto de rejillas de

reflexión (RGAs) que tiene una densidad espacial de 645,6 ĺıneas/mm e intersecta el 58 %

de los rayos reflejados por los espejos y los dispersa en función de su enerǵıa; estos rayos

dispersados son recibidos por el otro instrumento del RGS, las cámaras focales (RFCs). El

alto rendimiento de los telescopios del XMM-Newton permite al RGS realizar mediciones

detalladas de las caracteŕısticas de emisión y de absorción en una gran variedad de plasmas

(ionizados, calientes, interestelares y extragalácticos).
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Para resumir y destacar las propiedades de estos dos telescopios de rayos X, en la

Tabla 2.1 se muestran las caracteŕısticas más importantes de cada uno de ellos; cabe

destacar que, entre estos dos telescopios, ninguno es mejor que el otro ya que cada uno

se enfoca en una problemática distinta. El XMM-Newton ofrece un área efectiva mayor

que el Chandra, lo que permite realizar espectroscoṕıa de cuerpos celestes muy débiles y

observar con mayor intensidad ĺıneas espectrales débiles; en cambio el Chandra posee una

mejor resolución espacial que el XMM-Newton por la cual podemos obtener la posición

(enerǵıa o longitud de onda) de las ĺıneas espectrales con menor incertidumbre o error.

Tabla 2.1: Comparación entre los observatorios espaciales de rayos X.

Observatorio XMM-Newton Chandra

Espectrómetro RGS
HETG

LETG
HEG MEG

Rango espectral (Å) 5−38 1,2−15,0 2,5−31,0 1,7−170

Área efectiva (cm2) 52 28 15

Poder de resolución 345 (@ 12,4 Å) 800 (@ 12,4 Å)

La región de rayos X del espectro electromagnético (2−120 Å) es de particular interés

ya que en este rango de longitudes de onda podemos encontrar ĺıneas de emisión que

son caracteŕısticas de una variedad de elementos qúımicos, y que permiten deducir las

condiciones f́ısicas de los plasmas de altas temperaturas, por ejemplo, coronas estelares.

En particular, en esta región de rayos X podemos encontrar la serie de transiciones K

caracteŕısticas de los elementos a partir del carbono hasta el hierro y la serie de transiciones

L del silicio hasta el hierro. Además en dicho rango encontramos las transiciones

caracteŕısticas del triplete de iones tipo helio (Caṕıtulo 3) para elementos livianos tales

como C, N, O, Ne, Mg y Si, ofreciendo aśı estudios detallados basados en diagnósticos

espectrales para determinar la temperatura, densidad y procesos de ionización presentes

en los plasmas.
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Caṕıtulo 3

Diagnósticos del triplete de helio

En la serie isoelectrónica del helio, o sea el conjunto de iones que tienen el mismo

número de electrones que este elemento (N = 2) pero con diferente carga nuclear Z, se

observan tres ĺıneas intensas que corresponden a las transiciones que parten de los niveles

de la primera concha excitada (número cuántico principal n = 2) y terminan en el estado

base (n = 1). Estas transiciones son espećıficamente (ver Figura 3.1):

La ĺınea resonante (1s2 1S0 − 1s2p 1P o
1 ), la cual es una transición dipolar eléctrica

que parte del nivel más energético de la capa n = 2, y en la literatura se le conoce

como la ĺınea r o w.

La ĺınea de intercombinación conocida como i, la cual en realidad está conformada

por dos ĺıneas: la ĺınea x (1s2 1S0 − 1s2p 3P o
2 ) que es una transición cuadrupolar

magnética; y la ĺınea y (1s2 1S0 − 1s2p 3P o
1 ), una transición dipolar eléctrica semi-

prohibida (∆S 6= 0).

La ĺınea prohibida (1s2 1S0 − 1s2s 3S1) denominada como z o f la cual es una

transición dipolar magnética relativista.

El conjunto de estas tres ĺıneas se conoce como el triplete espectroscópico de iones

tipo helio (al cual nos referiremos de aqúı en adelante simplemente como el triplete de

helio), y es observado en muchas fuentes estelares en la región de rayos X, espećıficamente

en el rango de longitudes de onda de 1−42 Å. Debido a que los iones tipo helio en su

estado de menor enerǵıa poseen el nivel fundamental totalmente ocupado — la concha K

con configuración electrónica 1s2 — cualquier excitación a partir del nivel base a niveles

excitados requiere enerǵıas altas generalmente en el rango de rayos X. La f́ısica atómica

presente en este sistema de dos electrones se describe en el presente caṕıtulo, al igual que se
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Figura 3.1: Triplete de helio. Diagrama de Gotrian simplificado donde se muestran las
transiciones que parten de la concha n = 2 al estado base y que conforman el triplete de
helio.

muestra el porqué este sistema es utilizado en la astronomı́a para determinar parámetros

f́ısicos tales como la densidad y temperatura.

3.1. Estudios previos

El triplete de helio fue observado por primera vez en plasmas de laboratorio en 1947

en la región de rayos X de los iones C v, F viii y Mg xi [23]. Posteriormente — gracias

al lanzamiento del telescopio espacial OSO (Observatorio en Órbita Solar) cuya misión

fue estudiar el Sol en la región de altas enerǵıas, y a las misiones que se realizaron en

globos aerostáticos a partir de 1967 — el triplete de helio fue detectado en el espectro

solar proveniente de los iones O vii, Ne ix, Mg xi, C v y Si xiii [24, 25, 26].

Este triplete espectroscópico presentaba, en particular, la curiosa caracteŕıstica que

una de las ĺıneas observadas no pod́ıa ser explicada con la teoŕıa ni las reglas de selección

que se conoćıan para la época. Esta transición es la que corresponde al decaimiento entre

los niveles 1s2s 3S1− 1s2 1S0 (ĺınea prohibida z), en la cual se detectaba la emisión de un

solo fotón mientras que la teoŕıa estipulaba que dicha transición solo era posible mediante

la emisión de dos fotones. Por esta incongruencia, a esta transición se le nombró la ĺınea

prohibida del triplete de helio.
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En 1969, Gabriel y Jordan [27], pioneros en el estudio del triplete de He, propusieron

que dicha transición śı pod́ıa ocurrir por medio de la emisión de un solo fotón, pero que la

regla de transición que la describ́ıa aún era desconocida. En ese mismo año, Griem [28],

por medio de cálculos de mecánica cuántica relativista, confirmó lo propuesto dando la

explicación teórica de la transición mediante un solo fotón del nivel 1s2s 3S1 al nivel base

1s2 1S0.

En una publicación subsiguiente [29], se reportó que para iones con Z > 10, la ĺınea

cuadrupolar magnética (x) no pod́ıa ser separada de la transición de intercombinación

(ĺınea y), y por la tanto, contribúıa a la intensidad de esta última transición; por tal

motivo se empezó a considerar que la ĺınea de intercombinación se compońıa de la suma

de las ĺıneas x y y. A la vez se predijo que los cocientes de las intensidades de las ĺıneas

que conformaban dicho triplete conformaban un perfecto diagnóstico de la densidad y

temperatura del plasma solar. Estos cocientes son

R(ne) =
f

i
=

z

x+ y
(3.1)

y

G(Te) =
i+ f

r
=

(x+ y) + z

w
, (3.2)

donde por un lado R(ne) es un diagnóstico de densidad independiente de la temperatura

(Sección 3.3), y por el otro, G(Te) es un diagnóstico de temperatura independiente de la

densidad (Sección 3.4).

Estos diagnósticos se utilizaron por primera vez para estudiar el plasma solar

[25, 30, 31, 32] determinando aśı la densidad y temperatura en diferentes regiones de

la corona solar. Gracias al lanzamiento de los nuevos telescopios espaciales en rayos X,

espećıficamente el Chandra y el XMM-Newton, estos diagnósticos han sido aplicados a

diversas fuentes en el universo como coronas estelares, cúmulos de galaxias, galaxias de

núcleos activos, binarias de rayos X y remanentes de supernovas, es decir regiones muy

calientes.

En la última década, Porquet y Dubau han sido algunos de los pioneros en el

estudio detallado del triplete de helio, ya que sus investigaciones han abarcado plasmas

fotoionizados [8], plasmas dominados por colisiones [10] y plasmas altamente ionizados

[33], aśı como una serie de revisiones sobre el tema [9, 34]. Al mismo tiempo, Ness y

colaboradores han estudiado de manera observacional este triplete para algunas de las

estrellas más brillantes del cielo con emisión en rayos X [35, 36, 37].
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3.2. Procesos atómicos

Para poblar los niveles con n ≥ 2 mediante la excitación de los electrones que se

encuentran en la capa más interna de la estructura atómica de los iones tipo helio,

se requiere de mucha enerǵıa la cual puede ser obtenida mediante diferentes procesos

atómicos.

3.2.1. Excitación por colisiones electrónicas

En este proceso la excitación de los iones se debe a colisiones con otras part́ıculas

energéticas, sobre todo con electrones. Consiste en una transferencia de enerǵıa cinética

por parte de la part́ıcula incidente a los electrones ligados del ion, por la cual son excitados

a niveles de enerǵıa superiores (i → j y por lo tanto 1/2mv = ∆Eij). Este proceso es

más eficiente cuando la velocidad de las part́ıculas, y por ende la temperatura, es cada

vez mayor aumentando la probabilidad de poblar los niveles más energéticos.

Debido a que el estado base es un nivel de multiplicidad 2S+ 1 = 1, o sea un singlete,

la excitación por colisión favorece a los niveles del mismo esṕın tales como 1S1 y 1P o
1 . Por

el contrario, la excitación a niveles tripletes (2S + 1 = 3) como el 3S1 y 3P o
0,1,2 requeriŕıa

un intercambio de esṕın del electrón excitado con la part́ıcula incidente, proceso que es

menos eficiente al aumentar la temperatura del medio.

Cuando la velocidad de las part́ıculas es suficiente para excitar al electrón a niveles

con n > 2, éstos pueden decaer colisionalmente (inverso de la excitación electrónica)

o radiativamente emitiendo uno o varios fotones. Estos decaimientos favorecen la

conservación del esṕın total, es decir que decaen de un nivel singlete a otro singlete,

de igual manera con los niveles tripletes. Este proceso favorece el aumento de la población

de los niveles tripletes de n = 2, ya que la tasa de decaimiento radiativo espontáneo

de los mismos al nivel base (∼ 106 s−1) es mucho menor que la de los niveles singletes

(∼ 1010 s−1).

Aunque las colisiones son el proceso más probable para la excitación de los iones, éstos

también pueden ser excitados a través de la absorción de fotones de alta enerǵıa; este

último proceso es más eficiente cuando la temperatura del plasma es baja y se encuentra

en presencia de una fuente de radiación ya que el proceso de recombinación predomina.
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3.2.2. Transiciones permitidas y semi-prohibidas

Las transiciones entre los niveles de enerǵıa ligados del átomo ocurren mediante una

interacción electromagnética. Las transiciones permitidas ocurren cuando dichos niveles

están acoplados mediante una interacción dipolar eléctrica (E1). Este tipo de interacción

es la más fuerte, y por ende, las ĺıneas de emisión mediante transiciones permitidas

son altamente probables y abundan en todas las regiones del espectro. Sin embargo,

estas transiciones conectan niveles con paridad opuesta, llevando a la regla de selección

∆L = ±1. Por otro lado, el número cuántico del esṕın del electrón no cambia en estas

transiciones, por lo que una regla de selección adicional es ∆S = 0. Como ejemplo, la

ĺınea resonante w del triplete de helio ocurre mediante una transición E1.

La última regla de selección en base al esṕın no es tan estricta como la primera. En un

espectro de emisión es posible encontrar transiciones con un cambio de esṕın producidas

por interacciones relativistas; estas transiciones se denominan ĺıneas semi-prohibidas e

igualmente se describen v́ıa una interacción dipolar eléctrica con la excepción a la regla

de esṕın que ahora es ∆S = 1. Esta transición es la que describe a la ĺınea y del triplete

de helio.

3.2.3. Transiciones prohibidas

Las transiciones entre los niveles de enerǵıa también se pueden llevar a cabo mediante

interacciones dipolar magnética (M1) y cuadrupolar eléctrica y magnética (E2 y M2,

respectivamente). Estas transiciones mediante dichas interacciones son mucho menos

probables que las transiciones dipolares eléctricas, y se clasifican como transiciones

prohibidas. Aunque la tasa de decaimiento de las transiciones prohibidas son mucho menor

a las transiciones con E1, son detectadas en muchos de los espectros astronómicos.

Las transiciones mediante la interacción M1 cumplen con ∆L = ∆S = 0 como es

el caso de la transición z del triplete de helio. Las transiciones mediante E2 satisfacen

∆L = 0,±2 y ∆S ≤ 2 las cuales explican la ĺınea x.

3.2.4. Decaimiento por doble fotón

El decaimiento radiativo de un sistema atómico por medio de la emisión de un fotón

se da cuando las reglas de selección de las simetŕıas del momento angular lo permiten. Sin

embargo, en muchos espectros de fuentes estelares podemos encontrar ĺıneas de emisión

que no cumplen con dichas reglas; un ejemplo de ello es la transición del nivel 1s2s 1S0
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al nivel base, la cual es una ĺınea estrictamente prohibida ya que las reglas de selección

inhiben las transiciones que parten de un nivel con J = 0 y terminan en otro nivel con

el mismo J . A pesar de esto, este nivel excitado puede decaer al estado base mediante la

emisión simultánea de 2 fotones a través de una interacción dipolar eléctrica

1s2s 1S0 → 1s2 1S0 + hν1 + hν2 (3.3)

donde

hν1 + hν2 = E(1s2s 1S0)− E(1s2 1S0) . (3.4)

Las tasas de decaimiento radiativo para esta transición ya han sido determinadas

computacionalmente para la mayoŕıa de los iones con carga nuclear Z. Tanto la teoŕıa,

métodos de cálculos y los valores de dichas tasas se describen en [19].

3.3. Diagnóstico de densidad electrónica

El diagnóstico de densidad electrónica está basado en el coeficiente R(ne) (ecua-

ción 3.1), el cual es esencialmente el cociente entre las intensidades de las ĺıneas f e

i. En el ĺımite de baja densidad, tanto el nivel 1s2s 3S1 como los niveles 1s2p 3P o
1,2 decaen

de manera espontánea al nivel base, dando origen a las intensidades de las ĺıneas prohibi-

das y de intercombinación, respectivamente, las cuales son independientes de la densidad

resultando en un coeficiente R(ne) constante cuyo valor se le denomina R0. Debido a que

el nivel 1s2s 3S1 es un estado meta-estable, la tasa de decaimiento radiativo al nivel base

es muy pequeña lo que hace que su población sea relativamente alta; por otro lado, por

medio de la excitación colisional, la población de este nivel tiene una alta probabilidad de

ser disminuida por promoción a los niveles de mayor enerǵıa 1s2p 3P o
0,1,2, ya que dichos

estados están conectados fuertemente entre śı por transiciones dipolares eléctricas.

Por este motivo, cuando aumenta la densidad electrónica por encima de la densidad

cŕıtica (ncri), las excitaciones colisionales empiezan a despoblar el nivel 1s2s 3S1,

disminuyendo la intensidad de la ĺınea z; se comienzan a poblar entonces los niveles

1s2p 3P o
0,1,2 aumentando la intensidad de la ĺınea de intercombinación. Debido a esto, el

coeficiente R(ne) disminuye al incrementar la densidad. Cuando la densidad electrónica

es suficientemente alta, la población del nivel 1s2s 3S1 tiende a cero y, por ende, el

coeficiente R(ne) también tiende a este valor. Esta dependencia del coeficiente R con la

densidad electrónica se muestra en la Figura 3.2.
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Figura 3.2: Diagnósticos del triplete de helio. En el lado izquierdo se muestra el
coeficiente R(ne) que depende de la densidad electrónica del plasma para Te = 1 MK. En
el lado derecho se muestra el coeficiente G(Te) que depende de la temperatura electrónica
a una densidad de ne = 1010 cm−3 (Figura tomada de [34]).

La densidad cŕıtica (ncri) es el valor de la densidad en el cual las excitaciones

colisionales desde el nivel 3S1 al 3P o
0,1,2 empieza dominar sobre el decaimiento radiativo

de este nivel meta-estable al nivel base. El valor cuantitativo de ncri vaŕıa según el autor;

por ejemplo en [29] se define como la densidad donde el valor del coeficiente R(ne) decae

al 10 % del valor de R0, mientras que en [34] es la densidad donde R(ne) decae a R0/2.

3.4. Diagnóstico de temperatura

La temperatura electrónica del plasma puede ser obtenida a través del coeficiente

G(Te) (ecuación 3.2) que involucra la intensidad de las tres ĺıneas del triplete de helio. Al

sumar las intensidades de las ĺıneas x, y y z, la dependencia con la densidad desaparece

ya que la variación de las poblaciones por excitación colisional se distribuye entre estos

niveles y la suma permanece constante. Este coeficiente depende de la temperatura debido

a que la tasa de excitación colisional no tiene la misma dependencia con Te para todos los

niveles, ya que para poblar el nivel 1P o
0 se requieren altas temperaturas. A medida que

Te aumenta, disminuye el coeficiente G(Te) porque la intensidad de la ĺınea resonante (w)

es mayor. Esta dependencia del coeficiente G en función de la temperatura electrónica se

muestra en la Figura 3.2.

En principio, el coeficiente G(Te) es independiente de la densidad, pero debe ser

suficientemente baja para evitar la despoblación de los niveles de n = 2 por ionización

colisional. Cabe destacar que, cuando la temperatura del medio es muy alta, solo es

posible observar las ĺıneas del triplete de helio para elementos con Z altos ya que para
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estas temperaturas los elementos más livianos se encuentran totalmente ionizados; en

cambio cuando la temperatura es baja, solo se observa el triplete para elementos livianos

debido a que la temperatura no es suficiente para alcanzar el grado de ionización necesario

en elementos con Z alto. Por este motivo, cada elemento posee un rango de temperaturas

donde la intensidad de las ĺıneas del triplete es máxima, y dicho rango aumenta cuando

Z se incrementa.

3.5. Diagnóstico de ionización

El coeficiente G(Te) también puede ser utilizado como un indicador del nivel de

ionización presente en el plasma. Permite discernir si el plasma en estudio es un plasma

dominado por excitación colisional (CIE), es decir donde la excitación de los iones es

debido a las colisiones con electrones, o es un plasmas foto-ionizado (PIE) donde la

excitación de los iones es debido a la absorción de fotones.

En un plasma CIE, las temperaturas electrónicas deben ser altas para poder llevar a

cabo la ionización de los átomos; estas temperaturas incrementan la excitación colisional

aumentando la población del nivel 1s2p 1P o
1 , y por ende, la intensidad de la ĺınea resonante

(w). Para este tipo de plasma se obtiene que G(Te) ∼ 1. En cambio para un plasma PIE, la

temperatura tiende a ser más baja, y el proceso de recombinación incrementa la población

de los niveles tripletes de n = 2, aumentando la intensidad de las ĺıneas i y f . Para este

tipo de plasma el coeficiente G tiende a ser igual o mayor a 4. En el presente trabajo nos

concentramos enteramente en plasmas colisionales como lo son las coronas estelares.
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Modelo de Plasma

El triplete de helio puede ser observado en las coronas estelares de muchas estrellas,

incluyendo nuestro Sol, aśı como en muchas otras fuentes estelares. Se observa en la región

de rayos X entre 5−42 Å para los iones de Si xiii, Mg xi, Ne ix, O vii, N vi y C v. La

corona es la región más externa de las estrellas, y consiste en un plasma altamente ionizado

a una temperatura de millones de Kelvin; por tal motivo la radiación que se detecta se

encuentra principalmente en la longitud de onda de rayos X debido a la emisión por efecto

bremsstrahlung. Estrellas de casi todos los tipos espectrales presentan coronas calientes

que emiten rayos X con luminosidades del orden de 1026−31 erg/s para las estrellas más

fŕıas, y del orden de 1029−34 erg/s para las más calientes de tipo O y B.

Actualmente no se sabe con certeza cuál es el mecanismo de calentamiento de las

coronas estelares para que obtengan estas temperaturas tan elevadas. Se ha sugerido que

se debe a la presencia de campos magnéticos muy intensos (otra de las caracteŕıstica de

las coronas), a ondas de choques generadas por ondas acústicas en las zonas convectivas o

por medio de otros mecanismos. Debido a las altas temperaturas de las coronas estelares,

la enerǵıa cinética de las part́ıculas que conforman este plasma es elevada, lo que dificulta

mantener una atadura del plasma a la estrella de tipo gravitacional, y exige la presencia

de un confinamiento magnético.

Por lo tanto, una corona estelar puede ser considerada como un plasma colisional

sumamente caliente, tenue, ópticamente delgado y con un alto grado de ionización, donde

las excitaciones de los iones presentes en el plasma es debido a las colisiones inelásticas

con los electrones altamente energéticos.
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4.1. Plasmas Colisionales

Estos plasmas se caracterizan por tener una temperatura sumamente alta y no poseer

una fuente cercana con emisión de radiación que caliente el gas o, en tal caso, una fuente

de emisión con un bajo campo radiativo. La principal fuente de emisión es debido a las

excitaciones colisionales entre electrones e iones, seguido por el decaimiento radiativo al

nivel base con la emisión de un fotón. La densidad electrónica para estos plasmas es

relativamente baja, estando en el rango de 109 < ne < 1016 cm−3.

Para determinar las poblaciones de los niveles energéticos de la estructura atómica de

un ion en este tipo de plasmas, y por lo tanto en una corona estelar, se asume equilibrio

estad́ıstico en lugar de un equilibrio termodinámico local (LTE) ya que las densidades

son bajas y los fotones escapan del plasma; es por esto que es necesario incluir todos los

procesos atómicos que dan origen a las excitaciones y des-excitaciones de cada uno de

componentes iónicos, los cuales están caracterizados por sus tasas de reacción.

El equilibrio estad́ıstico se basa en que la suma de las tasas de ocurrencia de los

procesos que pueblan un nivel es equivalente a la de los procesos que despueblan dicho

nivel: ∑
j 6=i

neniqij +
∑
j<i

niAij =
∑
j 6=i

nenjqji +
∑
j>i

njAji (4.1)

donde la población total del ion es

∑
i

ni = ntot . (4.2)

En esta expresión, ne es la densidad electrónica del plasma; nj y ni son las poblaciones

de los niveles j e i, respectivamente; los coeficientes Aji son las tasas de decaimiento

radiativo espontáneo; y qij y qji son las tasas colisionales de excitación y des-excitación,

respectivamente (j > i). Estos parámetros son los datos atómicos que cuantifican y

describen los procesos que ocurren en los plasmas colisionales, los cuales se describen

en la siguiente sección.
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4.2. Parámetros Atómicos

4.2.1. Decaimiento Radiativo

Una ĺınea de emisión se produce cuando un átomo realiza una transición radiativa

entre estados ligados de enerǵıa; estas transiciones parten de un nivel superior de enerǵıa

a uno inferior con la emisión de un fotón. La intensidad de esta ĺınea de emisión depende

de las propiedades internas del átomo, aśı como de las condiciones externas donde se

encuentra tales como la densidad y temperatura electrónicas. Es por esto que al estudiar

el espectro electromagnético se pueden determinar las condiciones f́ısicas de la fuente en

estudio. Cuantitativamente, la tasa de una transición radiativa entre dos niveles de enerǵıa

se describe a través del coeficiente Aji (coeficiente A de Einstein), la cual cuantifica

la probabilidad por unidad de tiempo que un átomo en el estado excitado j decaiga

espontáneamente a un nivel de menor enerǵıa i por medio de la emisión de un fotón. Este

coeficiente Aji usualmente está dado en unidades de s−1, y depende únicamente de las

propiedades intŕınsecas del átomo; es decir, es independiente de las condiciones externas.

Cabe destacar que cada nivel de la estructura atómica con número cuántico principal

n > 1 posee un tiempo de vida finito y relativamente pequeño en comparación con el

estado base, la cual se supone que tiene un tiempo de vida infinito. Este tiempo de vida

está relacionado con el decaimiento radiativo espontáneo del nivel de la siguiente manera:

τj =

(∑
i<j

Aji

)−1

. (4.3)

En astronomı́a es común designar o clasificar las transiciones observadas en permitidas,

semi-prohibidas (intercombinación) o prohibidas dependiendo de las reglas de selección

que las describen; un ejemplo de ello son justamente las transiciones que se observan en el

triplete de helio. En el espectro de las fuentes estelares se pueden distinguir muchas ĺıneas

espectrales que son del tipo prohibidas; estas ĺıneas se designan de esta manera ya que la

tasa de transición o coeficiente Aji que poseen son ordenes de magnitud mucho menores

en comparación con las ĺıneas permitidas. Además, el nivel que da origen a dichas ĺıneas

poseen un tiempo de vida mayor al resto de los niveles de la estructura atómica, y se

conocen como niveles meta-estables.



44 Modelo de Plasma

4.2.2. Colisión Ion–Electrón

Un proceso atómico en el cual un ion puede ser excitado a niveles de enerǵıa superiores

es a través de la interacción o colisión con un electrón; este proceso se lleva a cabo mediante

una colisión inelástica en la cual se realiza una transferencia de enerǵıa cinética del electrón

a la enerǵıa interna del ion. Seguidamente y en competencia con el proceso inverso de

des-excitación colisional, se produce un decaimiento radiativo espontáneo por parte del

ion que emite en forma de radiación electromagnética la enerǵıa adquirida durante la

colisión, aśı dando origen a una ĺınea de emisión. Cabe destacar que estas excitaciones/des-

excitaciones colisionales no están restringidas por reglas de selección como en el caso de

las transiciones radiativas. Es por esto que las colisiones entre iones–electrones son el

mecanismo más probable para la excitación a niveles con la misma paridad.

La probabilidad de que un electrón colisione de manera inelástica con el ion es baja, ya

que la mayoŕıa son dispersados elásticamente sin ninguna transferencia de enerǵıa entre

ambos. No obstante, este proceso se describe mediante la sección eficaz de excitación

colisional σij(Ei) y des-excitación colisional σji(Ej). Sin embargo es conveniente describir

este proceso a través de la fuerza de colisión (Ωij), una cantidad adimensional que

cuantifica la probabilidad intŕınseca de excitación y des-excitación colisional en una

transición atómica a una enerǵıa dada del electrón. La fuerza de colisión vaŕıa en función

de la enerǵıa del electrón en menor medida que las secciones eficaces, además que Ωij es

un variable simétrica respecto a los estados i y j. Esta cantidad se expresa en función de

la sección eficaz como

Ωij(Ei) = gi

(
Ei
R

)(
σij(Ei)

πa2
0

)
= gj

(
Ej
R

)(
σji(Ej)

πa2
0

)
= Ωji(Ej) (4.4)

donde gi y gj son los pesos estad́ısticos de los niveles i y j, respectivamente; Ei y Ej son

las enerǵıas en Rydbergs (1 Ryd = 13,61 eV) del electrón incidente relativas a los niveles

i y j; a0 es el radio de Bohr y R es la constante de Rydberg.

Una de las caracteŕısticas más importantes de la fuerza de colisión es la presencia de un

conjunto de series de resonancias auto-ionizantes que afectan fuertemente su dependencia

con la enerǵıa. Estas resonancias se dan cuando la enerǵıa del electrón incidente en

conjunto con la enerǵıa del ion blanco (X+n) corresponde a la enerǵıa de un estado discreto

y permitido del sistema X+(n−1). Es decir, este electrón está casi ligado al ion en un estado

que puede eventualmente desintegrarse por medio del proceso de auto-ionización. Cabe

destacar que en dicho estado el electrón incidente no necesariamente es capturado por el
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ion, y por tal motivo se dice que el electrón se encuentra en un estado casi-ligado.

En la Figura 4.1 se muestran las fuerzas de colisión correspondientes a las transiciones

caracteŕısticas del triplete de helio. En ellas se pueden observar las resonancias entre los

estados n = 2 y n = 3 del sistema (e− + ion) cuya configuración es un estado de tres

electrones; es decir un ion tipo litio.

A partir de la fuerza de colisión se deriva las tasas de excitación y des-excitación de

una colisión, las cuales cuantifican el número de excitaciones o des-excitaciones por unidad

de volumen por unidad de tiempo (cm−3 s−1):

qij =
2
√
παca2

0(R/kB)1/2

giT 1/2
exp

(
−∆Eij
kBT

)
Υij (4.5)

y

qji =
2
√
παca2

0(R/kB)1/2

gjT 1/2
Υji , (4.6)

respectivamente (i < j), donde ∆Eij es la diferencia de enerǵıa entre los niveles; α es la

constante de estructura fina; c es la velocidad de la luz; kB la constante de Boltzmann y

es a0 el radio de Bohr. En unidades de cm−3 s−1, obtenemos

2
√
παca2

0(R/kB)1/2 = 8,631× 10−6 . (4.7)

Los parámetros f́ısicos más importantes de las ecuaciones (4.5) y (4.6) son las fuerzas

de colisión efectivas de excitación y des-excitación

Υij =

√
π

2
exp

(
∆Eij
kBT

)∫ ∞
0

Ωij(Ei)

(
Ei
kBT

)−1/2

f(Ei) dEi (4.8)

y

Υji =

√
π

2

∫ ∞
0

Ωij(Ej)

(
Ej
kBT

)−1/2

f(Ej) dEj , (4.9)

respectivamente, que se definen como las fuerzas de colisión promedio con respecto a una

función de distribución de enerǵıas de los electrones f(E), y se calculan integrando la

fuerza de colisión (Ωij) para los niveles de la estructura fina del átomo.

Una vez obtenidos las tasas de excitación y des-excitación colisional, en conjunto con

los valores de las tasas por decaimiento radiativo espontáneo, es posible determinar las

poblaciones de los niveles de la estructura atómica mediante la resolución del sistema de

ecuaciones (4.2). La intensidad de una ĺınea espectral de emisión que parte de un nivel k



46 Modelo de Plasma

42 43 44 45 46 47 48 49 50 51 52
E (Ryd)

0

0,005

0,01

0,015

0,02

Ω
 (

1
s2

s 
3
S

1
 -

 1
s2

1
S

0
)

(a)

42 43 44 45 46 47 48 49 50 51 52
E (Ryd)

0

0,005

0,01

0,015

0,02

0,025

0,03

Ω
 (

1
s2

p
 3

P
1
 -

 1
s2

1
S

0
)

(b)

42 43 44 45 46 47 48 49 50 51 52
E (Ryd)

0

0,01

0,02

0,03

Ω
 (

1
s2

p
 3

P
2
 -

 1
s2

1
S

0
)

(c)

42 43 44 45 46 47 48 49 50 51 52
E (Ryd)

0,01

0,02

0,03

0,04

0,05

0,06

Ω
 (

1
s2

p
 1

P
1
 -

 1
s2

1
S

0
)

(d)

Figura 4.1: Fuerza de colisión. Fuerza de colisión para las transiciones del triplete de
helio en el ion O vii: (a) prohibida, (b) ĺınea y, (c) ĺınea x y (d) permitida, donde se
pueden observar las resonancias entre los estados de las conchas con números cuánticos
principales n = 2 y n = 3.
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hacia el nivel i está dado por

jk,i = Nk∆EkiAki (4.10)

donde Nk es la población del nivel de mayor enerǵıa en unidades de átomos por unidad

de volumen, y Aki es la tasa de decaimiento radiativo espontáneo del nivel k hacia el nivel

i. De esta manera podemos determinar cualquier intensidad de ĺıneas de emisión para el

estudio de diversos diagnósticos.

4.3. Distribuciones energéticas de los electrones

Como se mencionó anteriormente, los valores de Υji se determinan integrando los

valores de Ωji para una función de distribución de enerǵıas electrónicas. La función

de distribución f(E) describe la probabilidad por unidad de enerǵıa de encontrar a un

electrón en el gas con una enerǵıa E. En este trabajo consideramos dos tipos de funciones,

la usual distribución Maxwell–Boltzmann y una distribución no-Maxwelliana tipo κ.

4.3.1. Distribución Maxwell–Boltzmann

La distribución de Maxwell–Boltzmann (MB) es la distribución estad́ıstica clásica

comúnmente utilizada en plasmas astrónomicos para caracterizar la distribución de una

cantidad de enerǵıa entre part́ıculas idénticas pero distinguibles. La función que describe

esta distribución está dada por

fTe(E) =
2√

πkBTe

(
E

kBTe

)1/2

exp

(
− E

kBTe

)
. (4.11)

De esta manera las fuerzas de colisión efectivas de excitación y des-excitación

(ecuaciones 4.8 y 4.9) para una distribución MB se convierten en

Υij = Υji = ΥMB
ji (Te) =

∫ ∞
0

Ωij(Ej) exp

(
− Ej
kBTe

)
d

(
Ej
kBTe

)
, (4.12)

donde la caracteŕıstica particular de esta distribución es que la fuerza de colisión efectiva

también es simétrica; es decir que para un par de estados iónicos la fuerza de colisión

efectiva de excitación es igual a la de des-excitación.
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Figura 4.2: Coeficiente R(ne) para el ion O vii a Te = 106 K que ilustra el diagnóstico
del triplete de helio para la densidad electrónica del plasma (Figura tomada de [38]).

Resultados de los diagnósticos del triplete de helio basados en un plasma

Maxwelliano

Mediante la ecuación (4.10) podemos determinar las intensidades de las ĺıneas

caracteŕısticas que conforman el triplete, y aśı obtener los diagnósticos R y G. En la

Figura 4.2 se muestra el resultado obtenido para el coeficiente R (≡ f/i), o sea el

diagnóstico del triplete de helio sensitivo a la densidad considerando un plasma con

una distribución de enerǵıas electrónicas MB. En su comportamiento podemos distinguir

los tres reǵımenes caracteŕısticos de este diagnóstico: el ĺımite de baja densidad que

en principio no funciona como un diagnóstico ya que, para un dado R, obtenemos un

intervalo de densidades; el régimen de densidades intermedias que se obtiene cuando la

densidad electrónica del plasma se encuentra por encima de la densidad critica, y es donde

justamente se evidencia la dependencia de este cociente con la densidad; y finalmente,

tenemos el ĺımite de altas densidades donde dicho coeficiente tiende a cero.

En esta figura también se muestra cómo vaŕıa el coeficiente R con el número de niveles

de la estructura atómica que se toma en consideración. Cabe destacar que, aunque se

muestre por ejemplo n ≤ 5 (donde n es el número cuántico principal), se toma en

cuenta la estructura fina del átomo que para este caso da como resultado un total de

49 niveles. Como se puede apreciar, el ĺımite de bajas densidades aumenta cuando se
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Figura 4.3: Coeficiente R(ne) para diferentes iones. Se muestra el diagnóstico de
densidad para los iones en estudio, espećıficamente C v [log(Te/K) = 5,5], N vi
[log(Te/K) = 5,7], O vii [log(Te/K) = 6,0], Ne ix [log(Te/K) = 6,1], Mg xi [log(Te/K) =
6,3] y Si xiii [log(Te/K) = 6,4].

considera una mayor cantidad de niveles en la estructura atómica; éste se incrementa

cerca de un 10 % cuando se consideran los primeros 17 niveles (n ≤ 3) en comparación

con el diagnóstico que se obtiene con solo n ≤ 2. Esto se debe a que la población del nivel

meta-estable 1s2s 3S1 aumenta debido a que los electrones que son excitados a los niveles

de n = 3 posteriormente decaen de forma radiativa a los niveles de n = 2; como el nivel

meta-estable posee un coeficiente de decaimiento radiativo al nivel base muy pequeño, su

población incrementa al igual que la intensidad de ĺınea z. Sin embargo, no se muestra

una variación en este coeficiente al considerar los niveles con n ≥ 4 en comparación con la

gráfica de n ≤ 3; esto se debe a que la temperatura electrónica del plasma (Te ≈ 1 MK)

no es suficiente para excitar a los electrones a dichos niveles.

El valor en el que se establece el ĺımite de bajas densidades (R0) vaŕıa dependiendo del

ion que estemos considerando; es decir, que R0 vaŕıa con el número atómico del ion. Esto

se muestra en la Figura 4.3 donde hemos determinado el coeficiente R para los seis iones

en estudio. Cabe destacar que la densidad que se obtiene a partir de este diagnóstico de

igual manera aumenta según el ion; o sea que mientras mayor es el número atómico del

ion (Z), el ĺımite de densidades intermedias se encuentra a mayores densidades, y esto

se debe a que la densidad electrónica del medio debe incrementar para poder superar la

densidad cŕıtica de los iones más pesados.
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Figura 4.4: Coeficiente G(Te) para el ion O vii a ne = 109 cm−3 que constituye el
diagnóstico del triplete de helio sensitivo a la temperatura electrónica del plasma (Figura
tomada de [38], corteśıa de los autores).

Por otro lado, cabe mencionar que la densidad electrónica del plasma debe ser lo

suficientemente baja para evitar que la transición resonante comience a depender de la

densidad; esto es, que las excitaciones colisionales comiencen despoblar el nivel 1s2s 1S0

hacia el nivel 1s2p 1P o
1 incrementando la población de este último y, por ende, la intensidad

de la ĺınea z.

El diagnóstico de temperatura se obtiene con el coeficiente G; este diagnóstico

involucra las tres intensidades de las ĺıneas del triplete de helio (G = (f + i)/r), y se

muestra en la Figura 4.4 donde se ha determinado considerando un plasma con una

distribución MB. Este coeficiente disminuye al incrementar la temperatura ya que los

niveles de la estructura atómica no tienen la misma dependencia con Te: para poblar el

nivel que da origen a la transición r, se requiere más enerǵıa. Este cociente es independiente

de la densidad electrónica del medio ya que la misma se evita al sumar las intensidades

de las transiciones f e i. Igualmente, en esta figura se muestra cómo vaŕıa el coeficiente

G dependiendo de la cantidad de niveles que consideremos en el modelo de la estructura

atómica. Como se puede observar, al considerar una mayor cantidad de niveles, el efecto

se percibe a altas temperaturas ya que los electrones tienen una mayor posibilidad de ser
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excitados a niveles de enerǵıas con n = 4 o n = 5 que luego decaen al nivel base o a

los niveles con n = 2, incrementando aśı la población y, por ende, la intensidad de las

transiciones de intercombinación y prohibida.

Cabe destacar que, a medida que se aumenta la temperatura, es más probable

aumentar el grado de ionización de los elementos presentes en el plasma; de esta manera

los iones con menor Z (iones más livianos) son totalmente ionizados, y por ende, solo es

posible obtener iones tipo helio para elementos con Z mayor (iones más pesados). Es por

esto que los diferentes rangos de temperaturas pueden ser probados ya que cada ion posee

un rango de temperaturas espećıficas donde la intensidad de las ĺıneas es máxima. Este

rango de temperaturas se incrementa con la carga del ion.

4.3.2. Distribución κ no–Maxwelliana

Aunque la distribución MB es la función estad́ıstica más aplicada en astronomı́a,

existen otras distribuciones que podemos aplicar para describir y estudiar los plasmas as-

trof́ısicos. Estas distribuciones de enerǵıas de electrones son conocidas como distribuciones

no-Maxwellianas ya que difieren de una distribución MB a altas enerǵıas. Para el estudio

de las coronas estelares, y por ende los plasmas colisionales, utilizamos la distribución

no-Maxwelliana que se sugiere en [11]; es decir, que aplicamos al modelo de plasma una

distribución de enerǵıas electrónicas κ.

Esta función se caracteriza por poseer una cola más caliente o supra-termal que permite

que las part́ıculas en el gas puedan poseer enerǵıas más altas que el promedio; es decir,

que aumenta la probabilidad de obtener part́ıculas más enérgicas en comparación que

cuando se asume una distribución MB. La distribución κ se propuso por primera vez en

[12] para explicar la distribución de enerǵıas de los electrones en la magnetosfera de la

Tierra, y se ha utilizado para explicar diversos fenómenos en el Sol y la magnetosfera de

los planetas gaseosos. Esta distribución ha sido ampliamente estudiada en [39, 40].

La función de distribución de enerǵıas electrónicas κ

fκ,Eκ(E) =
2κ−3/2

√
πEκ

(
E

Eκ

)1/2
Γ(κ+ 1)

Γ(κ− 1/2)

(
1 +

E

κEκ

)−(κ+1)

(4.13)

posee una enerǵıa caracteŕıstica Eκ que está relacionada a la temperatura cinética

Eκ = kBT (κ− 3/2)/κ ,
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Figura 4.5: Comparación entre distribución κ y distribución MB. La distribución κ posee
una cola supra-termal mucho mayor a altas enerǵıas en comparación con la distribución
MB, además que tiende a esta última a medida que el parámetro κ aumenta.

donde el parámetro κ es una medida de cuánto se desv́ıa esta distribución de la de MB,

y está comprendido en el rango (3/2,∞). Cabe destacar que cuando κ→∞ se recupera

la distribución MB (ver Figura 4.5).

Para esta distribución la fuerza de colisión efectiva de excitación de la ecuación (4.8)

toma la forma

Υκ
ij(Tκ) = (κ− 3/2)−3/2 Γ(κ+ 1)

Γ(κ− 1/2)
exp

(
∆Eij
kBTκ

)
×
∫ ∞

0

Ωij

(
1 +

Ej + ∆Eij
(κ− 3/2)kBTκ

)−(κ+1)

d

(
Ej
kBTκ

)
(4.14)

y la fuerza de colisión efectiva de des-excitación (ecuación 4.9)

Υκ
ji(Tκ) = (κ− 3/2)−3/2 Γ(κ+ 1)

Γ(κ− 1/2)

×
∫ ∞

0

Ωij

(
1 +

Ej
(κ− 3/2)kBTκ

)−(κ+1)

d

(
Ej
kBTκ

)
. (4.15)

Como se observa, esta distribución rompe con la simetŕıa con respecto a i y j de

los coeficientes de la fuerza colisional efectiva MB. Cabe destacar que para calcular
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los coeficientes de fuerza de colisión efectiva para una distribución κ es necesario

contar con la tabulación de los Ωij en función de la enerǵıa; sin embargo, como se

mencionó anteriormente, esta data no es de fácil acceso, y debido a que son tabulaciones

de gran volumen, no se publica y los métodos de cálculos son complejos y toman mucho

tiempo de computo. Por estas razones, la data que generalmente se publica son las

tabulaciones de los Υij para diversas temperaturas de una distribución MB.

En base a esto, en [41] se ha propuesto una formulación aproximada para obtener los

coeficientes de fuerza de colisión efectiva para una distribución κ a partir de los coeficientes

de MB. De esta manera se tiene que

Υκ
ij(T ) ≈ (κ− 3/2)−1/2

κ

Γ(κ+ 1)

Γ(κ− 1/2)

×
(

1 +
∆Eij

(κ− 3/2)kBT

)−κ
exp

(
∆Eij
kBT

)
ΥMB
ji (T ) (4.16)

y

Υκ
ji(T ) ≈ (κ− 3/2)−1/2

κ

Γ(κ+ 1)

Γ(κ− 1/2)
ΥMB
ji (T ) . (4.17)

Resultados de los diagnósticos basados en una distribución κ

Cuando se considera una distribución κ, el modelo del plasma se obtiene al reemplazar

en las ecuaciones (4.5) y (4.6) las fuerzas de colisión efectivas de una distribución MB

por sus análogos de la distribución κ; es decir implementando las tabulaciones de los

Υκ
ij y Υκ

ji en función de la temperatura para la excitación y des-excitación colisional,

respectivamente.

En la Figura 4.6 se muestra el resultado obtenido para el diagnóstico de temperatura

del triplete de helio considerando un plasma con una distribución κ de enerǵıas

electrónicas. Este coeficiente G se ha determinado para diferentes valores del parámetros

de κ, espećıficamente para κ = 5, 10, 15 y 20, y hemos graficado en conjunto con

el coeficiente que se obtiene para el caso de un plasma con distribución MB para su

comparación. En esta figura se muestra que, para un cociente de intensidades de ĺıneas (en

este caso el cociente G), la distribución κ tiende a disminuir la temperatura electrónica del

plasma; por ejemplo, para un coeficiente observado deG = 1, derivamos una Te = 1,25 MK

considerando una distribución MB, mientras que para el caso de una distribución κ

obtenemos temperaturas más bajas: T = 0,96 MK para κ = 10; T = 0,98 MK para

κ = 15 y T = 1 MK para κ = 20.
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Figura 4.6: Coeficiente G(T ) con distribución κ. Se muestra el diagnóstico de
temperatura basado en el ion O vii considerando un plasma con distribución κ, y para
su comparación, se muestra el mismo coeficiente con MB. (Figura tomada de [38]).

Por otro lado, la distribución κ no vaŕıa significativamente el diagnostico de densidades

R(ne) como se muestra en la Figura 4.7, donde igualmente se ha graficado dicho cociente

para diferentes valores de κ en conjunto con el cociente de MB. La razón de que este

coeficiente vaŕıe muy poco con la distribución κ se debe a que las diferencias energéticas

(∆Eij) entre los niveles que dan origen a la ĺınea de intercombinación y la ĺınea prohibida

son relativamente iguales y, por ende, el termino exponencial presente en la tasa de

colisión efectiva para la excitación no aporta mucha variación. Sin embargo, el ĺımite

de densidades intermedias (limite utilizado para determinar la densidad electrónica del

plasma) no muestra variación alguna, y por lo tanto, la densidad electrónica obtenida a

partir de R(ne) es la misma independientemente de la distribución utilizada.

Como se mencionó anteriormente, al considerar una distribución no-Maxwelliana, los

parámetros f́ısicos que se cambian en el modelo espectral son las fuerzas de colisión

efectivas de excitación y des-excitación. Para estudiar cómo vaŕıa este parámetro, en

la Figura 4.8 se muestra el cociente entre las fuerzas de colisiones efectivas Υκ/ΥMB en

función del parámetro κ para las cuatro transiciones caracteŕısticas del triplete de helio.

Se observa que la distribución κ incrementa la fuerza colisional efectiva de excitación por
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Figura 4.7: Coeficiente R(ne) con distribución κ. Se muestra el diagnóstico de densidad
para el ion O vii considerando un plasma con distribución κ, y para su comparación, se
muestra el mismo coeficiente con MB. (Figura tomada de [38]).

un factor un poco mayor a 8 para la transición con mayor ∆Eij para valores de κ ≤ 5;

en cambio la tasa de des-excitaciones colisionales para dichos valores de κ incrementa en

promedio por un factor de 2 en casi todas las transiciones.

Comparando las ecuaciones (4.14) y (4.16), corroboramos que este último método

utilizado para determinar la fuerza de colisión efectiva para una distribución κ a partir

de las tabulaciones de una distribución MB está en concordancia dentro un margen de

diferencia del 10 % respecto a (4.14) para κ > 5 tal como se predice en [41, Sección 2].
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Figura 4.8: Cociente Υκ/ΥMB entre la fuerza de colisión efectiva para T = 1 MK en
función de parámetro κ. (a) Transición prohibida z. (b) Transición y. (c) Transición x.
(d) Ĺınea permitida w. La ĺınea solida es el cociente para la fuerza colisional de excitación
donde los coeficientes Υκ han sido calculados a través de la ecuación (4.14), y la ĺınea
segmentada muestra el mismo cociente utilizando la ecuación (4.16). Finalmente, la
ĺınea punteada–segmentada representa el cociente entre las fuerzas colisionales de des-
excitación.



Caṕıtulo 5

Datos Atómicos

Para desarrollar el modelo espectral del plasma necesitamos como parámetros de

entrada las diversas tabulaciones de los datos atómicos para las diferentes propiedades

f́ısicas y tasas de reacción tales como: las enerǵıas de los niveles que se toman en

consideración en la estructura atómica; las tasas de decaimiento radiativo espontáneo

(Aji); los coeficientes de excitación y des-excitación colisional o, de manera equivalente, las

tabulaciones de las fuerzas de colisión efectivas que se derivan a partir de las tabulaciones

de los Ωij. Este conjunto de datos atómicos debe ser conocido para cada ion que se

desea estudiar, y como no es posible obtener medidas experimentales para todos estos

parámetros (excepto para los niveles de enerǵıa), en la gran mayoŕıa de los casos se

requieren valores teóricos. Los resultados obtenidos de los modelos espectrales dependen

directamente de los datos atómicos que se utilicen; es por esto que en los últimos años se

han hecho esfuerzos en mejorar la completitud y la precisión de los datos atómicos para

aśı desarrollar modelos espectrales más precisos, confiables y completos.

Aunque los datos atómicos son resultados teóricos, éstos se determinan a través de

modelos computacionales que involucran cálculos complejos y requieren mucho tiempo

de cómputo. Por esta razón se aplican diversas aproximaciones o se reducen la cantidad

de parámetros o grados de libertad para simplificar el desarrollo de los cálculos. Esto

conlleva a disponer y manejar diferentes tabulaciones para una misma propiedad de un

ion en particular; cabe destacar que alguna de esta data puede ser más completa que otra o

poseer mejor precisión. A continuación se describen los datos atómicos que hemos utilizado

para desarrollar el modelo espectral presentado en el caṕıtulo anterior, en conjunto con

las referencias bibliográficas de las que se obtuvieron.

El valor de la enerǵıa de cada uno de los niveles de la estructura atómica del ion es el

parámetro f́ısico que se determina a partir de mediciones espectroscópicas para la mayoŕıa
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de los elementos de la tabla periódica, aśı como también para los diferentes estados de

ionización de cada elemento. Estas enerǵıas de los niveles han sido recopiladas y publicadas

en la base de datos del NIST1 (Instituto Nacional de Normas y Tecnoloǵıa, por su siglas

en inglés), una base de datos de libre de acceso de la cual hemos obtenido los valores de

enerǵıa para los primeros 49 niveles de la estructura atómica que estamos considerando

(con número cuántico principal n ≤ 5) para los iones tipo helio (dos electrones) C v, N

vi, O vii, Ne ix, Mg xi y Si xiii.

Los coeficientes de decaimiento radiativo espontáneo (valores Aj,i) han sido obtenidos

a través de diferentes fuentes bibliográficas. Dichos valores se calculan de manera

computacional utilizando diversos paquetes o programas, tales como el GRASP (Paquete

general de estructura atómica relativista, [42]), FAC (Código atómico flexible, [43]), SS

(Programa SUPERESTRUCTURA, [44]) y el código MBPT ([21]). Es por esto que dichos

valores están muy bien determinados y poseen un margen de incertidumbre menor al 5 %.

En espećıfico hemos obtenido de [21] los valores Aj,i para los iones en estudio exceptuando

Mg xi que se obtuvo de [17]. Por otro lado, también disponemos de los datos atómicos de

[13] donde se publican valores similares de Aji para el ion C v; en [14] para N vi y, por

último, en [15] para el ion O vii. Sin embargo, debido a que la transición que parte del

nivel 1s2s 1S0 hacia el nivel base (transición de doble fotón) no es una transición óptica, su

coeficiente de decaimiento radiativo no se muestra en las tabulaciones antes mencionadas;

es por esto que dichas tabulaciones se han completado con el valor Aji correspondiente a

esta transición publicado en [19] para todos los iones.

Las tabulaciones de las fuerzas de colisión Ωij(E) en función de la enerǵıa del electrón

incidente para cada transición son los datos atómicos más importantes, ya que son la

base para determinar otras cantidades f́ısicas tales como las fuerzas de colisión efectivas

Υ (la fuerza de colisión integrada por la distribución de enerǵıas electrónicas), y por

ende, las tasas de excitación y des-excitación colisional. Además, al disponer de esta data

podemos considerar otros tipos de distribuciones de enerǵıa para los electrones tales como

la distribución κ. Sin embargo como se ha insistido anteriormente, las tabulaciones de los

Ωij no son comúnmente publicadas debido a su extensión, y en su lugar se publica la data

integrada generalmente con una distribución de MB; es decir, los coeficientes ΥMB
ji para

un rango de temperaturas. Para considerar otras distribuciones, las tabulaciones de estos

datos atómicos fueron obtenidas privadamente de los autores quienes nos proporcionaron

las tabulaciones de los Ωij para los iones de C v, N vi, O vii, Mg xi y Si xiii.

1http://www.nist.gov/
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Igualmente cabe destacar que contamos a partir de las respectivas publicaciones con

las diferentes tabulaciones de los Υji(Te) en función de la temperatura electrónica para

una distribución MB, lo que nos permitirá comparar dichas tabulaciones. En espećıfico,

de [20] hemos obtenido los valores de Υji(T ) para las transiciones con n ≤ 2 para los iones

O vii, Ne ix, Mg xi y Si xiii; de [16] para Ne ix y, por último, de [45] para O vii.

Debido a que para cada ion disponemos de diferentes datos atómicos para una misma

cantidad f́ısica, a continuación analizamos este conjunto de datos atómicos mediante

métodos de comparación, y aśı poder determinar en qué rango de temperaturas dichos

datos atómicos nos aseguran un modelo espectral más confiable; al igual que se determina

cómo se propagan las incertidumbres de estos datos atómicos en el modelo espectral del

plasma ya que, como se mencionó anteriormente, estas tabulaciones no son completamente

precisas.

5.1. Matriz-R: Cálculo de la fuerza de colisión Ωij

La matriz-R ([46]) es uno de los métodos computacionales más utilizados para resolver

la ecuación de Schrödinger donde se consideran las interacciones cuánticas de un sistema

nuclear, atómico o molecular, y por ende, es una técnica poderosa que se aplica en la f́ısica

atómica para determinar los estados dispersados que se originan en la interacción entre

un ion y un electrón. A continuación se describe de forma general este método utilizado

para determinar la fuerza de colisión (en [46] se muestra una descripción más detallada).

El método de la matriz-R se basa de forma general en determinar autovalores y

autovectores considerando el problema de la colisión entre un electrón y un átomo o

ion totalmente aislado:

HΨ = EΨ (5.1)

donde la función de onda total Ψ del sistema con su enerǵıa total E es determinada

numéricamente. En principio el Hamiltoniano en la ecuación (5.1) no es relativista; sin

embargo es una buena aproximación para iones con carga nuclear baja (Z . 30) ya

que a medida que Z aumenta estos efectos comienzan a tomar importancia dentro de la

estructura de los niveles. Para considerar efectos relativistas se cuenta con dos métodos;

uno de ellos es el basado en el Hamiltoniano relativista de Breit–Pauli (matriz-R BP), el

cual consiste en aplicar dichos efectos relativistas como una perturbación al Hamiltoniano

original no-relativista, y es aplicable a iones con Z < 30. Para iones más pesados se

recurre al Hamiltoniano relativista de Dirac–Fock que se ha implementado en el paquete
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computacional DARC.

Para dar solución a la ecuación (5.1), el método de la matriz-R divide el espacio de

configuración, es decir el espacio con el conjunto de estados posibles, en dos regiones

mediante una esfera de radio a centrada en el ion. En la región interna (r ≤ a) se

consideran los fenómenos de intercambio y correlación entre el electrón incidente y los

electrones ligados del ion, además de la repulsión entre los N + 1 electrones. La región

externa (r > a) es conocida como la región asintótica donde no se toma en consideración

el intercambio entre electrones, y el electrón dispersado solo interacciona con las fuerzas

de largo alcance del ion. La solución general que arroja cantidades f́ısicas, tales como las

secciones eficaces para cada enerǵıa, se obtiene empalmando las soluciones de esta dos

regiones en la superficie de la esfera (r = a).

La completitud o precisión de los datos atómicos obtenidos a través de la matriz-

R, y de por śı la eficiencia de este método, depende de varios factores. Uno de ellos es

el rango de enerǵıas dispersadas que se toman en consideración; a medida que se toman

enerǵıas mayores es posible observar mayor cantidad de series de resonancias en la sección

eficaz, además que se asegura la convergencia de la integración numérica de los Ω para

determinar las tabulaciones de los Υ para un rango de temperaturas amplio. El otro

factor es el número de estados con momento angular total J que se deben consideran en

la expansión de ondas parciales para describir la función de onda del electrón incidente.

5.2. Análisis de la fuerza de colisión efectiva

El uso de datos atómicos cada vez más precisos es necesario tanto para el estudio

de los plasmas astrof́ısicos como en otras áreas como por ejemplo la fusión nuclear,

f́ısica atmosférica, óptica cuántica, etc. La complejidad y el tamaño de estos conjuntos

de datos se han incrementado en los últimos años para asegurar más confiabilidad en

los modelos; con este fin, en muchas ocasiones es necesario detectar inconsistencias y

errores sistemáticos en este tipo de tabulaciones. Por lo tanto es conveniente contar

con procedimientos que nos permitan revisar y comparar las diferentes tabulaciones de

los datos atómicos de una manera consistente, aguda y sin afectar significativamente la

precisión de ellos. En la literatura podemos encontrar diversos métodos para el análisis

de los datos atómicos referentes a las tabulaciones de los Ω, o de manera equivalente, a

las tabulaciones de los Υji. En particular empleamos el método propuesto en [47, Sección

5] para el análisis de la fuerza de colisión efectiva que describimos a continuación.

Este método se basa en re-escalar los valores de Υ para eliminar su dependencia
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asintótica con la temperatura (o sea, cuando T →∞), la cual se reformula en una variable

adimensional cuyo rango vaŕıa entre 0 (que simboliza el ĺımite de bajas temperaturas,

T → 0), y 1 (ĺımite de altas temperaturas, T → ∞). De esta manera la tabulación de

los Υ se puede presentar de manera compacta en un gráfico cuyo rango es (0, 1) para las

abscisas (temperatura escalada, Tr), y entre (0, Υmax) para el eje de las ordenadas (fuerza

de colisión efectiva escalada, Υr).

Este re-escalamiento nos permite comparar diferentes datos atómicos considerando

todo el rango de temperaturas electrónicas. Dicho escalamiento depende del tipo se

transición que se esté considerando (permitidas, prohibidas o de intercombinación) ya que

para cada tipo de transición el comportamiento de los Υ en función de la temperatura es

diferente. Por este motivo, se muestran a continuación los diferentes tipos.

Tipo 1

Este tipo está asociado con una transición óptimamente permitida. El escalamiento se

realiza de la siguiente manera:

Tr = 1− lnC

ln
(
kT
Eij

+ C
) (5.2)

Υr =
Υ

ln
(
kT
Eij

+ e
) (5.3)

donde k es la constante de Boltzmann, y la tendencia para bajas y altas temperatura

está dada por

Υr(0) = Ω(0)

y

Υr(1) =
4gifij
Eij

.

En esta última expresión, el parámetro fij se conoce como la fuerza del oscilador, una

cantidad adimensional que cuantifica la probabilidad de absorción o emisión de radiación

electromagnética por una transición entre niveles de enerǵıa de un átomo. Este parámetro

se deriva de la tasa de decaimiento radiativo espontáneo a través de la relación

Aji =
2πe2

mecεoλ2

gi
gj
fij . (5.4)
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donde e es el módulo de la carga del electrón; me es la masa del electrón; c es la

velocidad de la luz; ε0 es la constante de permitividad del vaćıo y λ es la longitud de

onda correspondiente a la transición; finalmente gi y gj son los pesos estad́ısticos de los

niveles de enerǵıa involucrados en la transición.

Tipo 2

Este escalamiento está relacionado con una transición inducida por una interacción

multipolar eléctrica o magnética, es decir una transición prohibida:

Tr =

kT
Eij(

kT
Eij

+ C
) (5.5)

Υr = Υ , (5.6)

y la tendencia a bajas y altas temperatura es

Υr(0) = Ω(0)

y

Υr(1) = Ω(E →∞) .

Tipo 3

Se aplica a transiciones con intercambio de esṕın, es decir ĺıneas de intercombinación:

Tr =

kT
Eij(

kT
Eij

+ C
) (5.7)

Υr =

(
kT

Eij
+ 1

)
Υ (5.8)

y el ĺımite para bajas y altas temperatura es

Υr(0) = Ω(0)

y

Υr(1) =

∫ ∞
0

Ω d

(
Ej
Eji

)
.

Estos escalamientos introducen una constante C el cual es un parámetro ajustable
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que permite variar la distribución de los puntos en el gráfico para aśı obtener una mejor

distribución en el eje de las abscisas. De esta manera, disminuyendo C, se corren los

puntos del gráfico hacia mayores valores de Tr y viceversa.

5.3. Propagación de incertidumbres en el modelo

espectral

Mediante del desarrollo de modelos espectrales de plasmas, es posible determinar las

propiedades f́ısicas de las fuentes a partir de las ĺıneas que emiten; por ejemplo, la densidad,

temperatura y abundancias qúımicas, entre otros. Los resultados y las conclusiones que

se puedan extraer de estos modelos dependen en gran medida de la precisión de los datos

atómicos que se utilicen, recordando que los mismos se aplican al considerar plasmas en

equilibrio estad́ıstico en lugar de un equilibrio termodinámico local. Debido a esto, en

los últimos años se han realizado avances en el desarrollo de estos modelos ya que se

ha logrado una precisión y la completitud razonable de los datos atómicos; sin embargo,

aunque dichos datos son valores teóricos obtenidos mediante modelos computacionales,

éstos poseen un rango de confiabilidad o incertidumbre. En base a esto, se busca entender

cómo se propagan estas incertidumbres a través del modelo espectral y cómo afectan el

análisis de las observaciones.

Hoy en d́ıa no se cuenta con un método general para estimar la incertidumbre de la

data atómica, y menos la incertidumbre de cada parámetro o transición que compone

dicha data ya que no necesariamente tienen que ser iguales para todos los datos; tampoco

se dispone de un método para cuantificar cómo estos errores se propagan a través de los

modelos espectrales. Un método propuesto puede ser el de Monte Carlo; sin embargo,

computacionalmente este método es sumamente costoso ya que tendŕıa que resolver la

ecuación de equilibro estad́ıstico cientos de veces para cada parámetro atómico del modelo.

Recientemente en [48] han desarrollado un método para determinar la propagación

de las incertidumbres de los datos atómicos basándose en la propagación de errores

correlacionados, y es el que se presenta a continuación. Cabe destacar que para el presente

trabajo se ha realizado todo el desarrollo matemático y programción de los módulos

en Python debido a ciertas inconsistencias y errores en el formalismo publicado en la

referencia anterior; por lo tanto presentamos aqúı las correcciones.
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5.3.1. Incertidumbre en la población de los niveles

Asumiendo equilibrio estad́ıstico en el plasma y haciendo uso de la ecuación (4.2),

podemos expresar la población de cada nivel de la estructura atómica de un ion por

medio de la relación

Ni =

∑
j 6=iNj(neqj,i + Aj,i)

ne
∑

j 6=i qi,j +
∑

j<iAi,j
(5.9)

donde ne es la densidad electrónica del medio, qi,j y qj,i son las tasas de excitación y

des-excitación colisional, respectivamente (j > i), y Aj,i es la tasa de decaimiento radiativo

espontáneo. Este balance detallado se describe a través de una ecuación lineal y, por ende,

la propagación de errores también; de esta manera la incertidumbre en la población de

un nivel dado δNi está dada por

(δNi)
2 =

∑
j 6=i

[(
∂Ni

∂Υj,i

)2

(δΥj,i)
2 +

(
∂Ni

∂Aj,i

)2

(δAj,i)
2

]

+
∑
j 6=i

(
∂Ni

∂Ai,j

)2

(δAi,j)
2 +

∑
j 6=i

(
∂Ni

∂Nj

)2

(δNj)
2 . (5.10)

Como se describe en [48], los primeros tres términos a la derecha de la igualdad

corresponden a la propagación directa de las incertidumbres de los datos atómicos al nivel

i, y el último termino se debe a la correlación de las incertidumbres entre las poblaciones.

Considerando un plasma con distribución MB, la incertidumbre en la población de los

niveles es

(
δNi

Ni

)2

−
∑
j 6=i

N2
j

(neqj,i + Aj,i)
2

η2
i

(
δNj

Nj

)2

=
1

η2
i

[
n2
e

∑
j 6=i

(Njqj,i −Niqi,j)
2

(
δΥj,i

Υj,i

)2

+
∑
j>i

(NjAj,i)
2

(
δAj,i
Aj,i

)2

+

(
Ni

τi

)2(
δτi
τi

)2
]

(5.11)

donde hemos tomando en cuenta que para esta distribución Υi,j = Υj,i. Debido a que esta

simetŕıa se rompe al considerar una distribución κ, en el presente trabajo se propone que
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la incertidumbre en las poblaciones de los niveles para esta distribución viene dada por

(
δNi

Ni

)2

−
∑
j 6=i

N2
j

(neqj,i + Aj,i)
2

η2
i

(
δNj

Nj

)2

=
1

η2
i

[
n2
e

∑
j 6=i

(Njqj,i)
2

(
δΥκ

j,i

Υκ
j,i

)2

+n2
e

∑
j 6=i

(Niqi,j)
2

(
δΥκ

i,j

Υκ
i,j

)2

+
∑
j>i

(NjAj,i)
2

(
δAj,i
Aj,i

)2

+

(
Ni

τi

)2(
δτi
τi

)2
]
. (5.12)

En estas últimas dos formulaciones, ηi está relacionado con la cantidad de procesos que

pueblan un nivel:

ηi =
∑
j 6=i

Nj(neqj,i + Aj,i) . (5.13)

Tanto (5.11) como (5.12) son un sistema de n ecuaciones con n incógnitas, donde n

viene dado por el número total de niveles que se toman en consideración en el modelo

de la estructura atómica del ion. La solución a este sistema de ecuaciones se obtiene al

resolver sistema matricial

A x = b

donde A es una matriz de n × n dimensiones, b es un vector de dimensión n y ambas

cantidades vienen dadas por las ecuaciones antes mencionadas; finalmente x = (δNi/Ni)
2

es el vector de n componentes a determinar. Cabe destacar que, a medida que se aumenta

la densidad del plasma (ne →∞), el termino a la derecha de las ecuaciones (5.11) y (5.12)

tienden a cero; por lo tanto, las incertidumbres en las poblaciones igualmente tienden a

dicho valor.

5.3.2. Incertidumbre de la emisividad

Como se mencionó anteriormente, la intensidad en una ĺınea espectral que parte de

un nivel excitado i hacia un nivel de menor enerǵıa f está dado por

ji,f = NiAi,f∆Ei,f .

Cabe destacar que las variable Ni y Ai,f están correlacionadas y, por lo tanto, sus

incertidumbres también lo están. Reescribiendo esta última ecuación utilizando (5.9)

ji,f = ηi
Ai,f∆Ei,f

ne
∑

j 6=i qi,j +
∑

j<iAi,j
(5.14)
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podemos determinar la incertidumbre en una ĺınea de emisión que estará dada por(
δji,f
ji,f

)2

=

(
δNi

Ni

)2

+

(
Ni

ηiτi

)2(
δτi
τi

)2

+

(
1− Ni

ηi
Ai,f

)2(
δAi,f
Ai,f

)2

. (5.15)

Se puede corroborar que, cuando ne →∞, esta incertidumbre tiende al error relativo de

la tasa de decaimiento radiativo espontáneo.

5.3.3. Incertidumbre del diagnóstico espectral

El método más aplicado en astronomı́a para obtener información de las fuentes

estelares a través de su espectro se realiza tomando el cociente entre las intensidades

de una o más ĺıneas espectrales. Mediante este método es posible determinar condiciones

f́ısicas de las fuentes en estudio, y es por este motivo que es necesario comprender cuánto

afecta la incertidumbre de los datos atómicos sobre estos diagnósticos.

Un diagnósticos espectral (D) donde solo se considere la intensidad de dos ĺıneas de

emisión está dado por

D =
ji,f
jg,h

=

(
Ni

Ng

)(
Ai,f
Ag,h

)(
∆Ei,f
∆Eg,h

)
(5.16)

donde Ni y Ng son las poblaciones del nivel donde parten dichas transiciones, y

∆E es la enerǵıa de cada transición. Utilizando igualmente la propagación de errores

correlacionados, la incertidumbre de este diagnóstico está dado por(
δD

D

)2

=

[
1−D

(
∂jg,h
∂ji,f

)]2(
δji,f
ji,f

)2

+

[
1− 1

D

(
∂ji,f
∂jg,h

)]2(
δjg,h
jg,h

)2

(5.17)

donde las derivadas parciales respecto a la intensidad de una ĺınea son

∂

∂ji,f
=

1

Ai,f

∂

∂Ni

+
1

Ni

∂

∂Ai,f
. (5.18)

Sin embargo, en muchas ocasiones es conveniente realizar un diagnóstico espectral que

involucre la intensidad de dos o más ĺıneas en el numerador o denominador como es el

caso de los diagnósticos del triplete de helio; esto es

D =

∑
{i,f} ji,f∑
{g,h} jg,h

. (5.19)
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La incertidumbre en este diagnóstico estará entonces dado por

(
δD

D

)2

=
∑
{i,f}

(∑
{i,f}′(∂j{i,f}′/∂j{i,f})∑

{i,f} j{i,f}
−
∑
{g,h}(∂j{g,h}/∂j{i,f})∑

{g,h} j{g,h}

)2

(δj{i,f})
2

+
∑
{g,h}

(∑
{i,f}(∂j{i,f}/∂j{g,h})∑

{i,f} j{i,f}
−
∑
{g,h}′(∂j{g,h}′/∂j{g,h})∑

{g,h} j{g,h}

)2

(δj{g,h})
2 (5.20)

donde se puede corroborar fácilmente que, al considerar una sola intensidad de ĺınea tanto

en el numerador como en el denominador, se recupera la ecuación (5.17).

5.4. Resultados

A continuación presentamos los resultados obtenidos del estudio y análisis de los datos

atómicos empleados en nuestros modelos espectrales.

5.4.1. Comparación de los conjuntos de Υij(T )

Para el modelo espectral hemos utilizado los Υ(T ) que se han determinado a partir de

la integración de las tabulaciones de los Ω(E) que disponemos. Como una medida para

estimar el error porcentual de esta tabulación, se ha realizado una comparación de dichos

coeficientes con el resto de las tabulaciones de Υ(T ) para una distribución Maxwelliana.

Esta comparación se ha realizado para los datos atómicos de O vii, ya que es el ion para

el cual disponemos de diferentes tabulaciones para las transiciones que ocurren entre los

primeros siete niveles de la estructura atómica; es decir, transiciones con n ≤ 2.

En este análisis, la comparación entre nuestra tabulación y la publicada en [20] nos

arroja una diferencia de 30 % para los Υ(T ) que corresponden a la transición prohibida

del triplete de helio, y del 15 % para las transiciones que ocurren entre el nivel 1s2s 1S0

y los niveles del triplete 1s2p 3P o
J ; para el resto de las otras transiciones, la diferencia es

menor a un 10 %. En contraste, comparando con la tabulación de [45], la mayor diferencia

se observa entre las transiciones que parten de los niveles n = 2 al estado base que en

promedio es de un 15 %, y para algunas transiciones entre los niveles del triplete 1s2p 3P o
J

cuyas diferencias suben a un 40 % excepto para la transición 1s2p 3P o
1 −3P o

0 cuyos valores

de Υ se triplican para una temperatura de log(Te) = 5,8.

Debido a la magnitud de estas diferencias en las tabulaciones de Ω(E) para O vii,

en el presente trabajo nos vimos en la posición de tener que recalcular las fuerzas de
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colisión para este ion con la finalidad de disminuir y determinar las incertidumbres en

las tabulaciones que consideramos en los modelos espectrales; además, no disponemos

tampoco de estos tabulaciones para Ne ix que igualmente calculamos y describimos a

continuación.

5.4.2. Fuerzas de colisión para O vii y Ne ix

Para el cálculo de los Ω(E) que realizamos en el presente trabajo hemos utilizado el

método de la matriz-R BP a diferencia de las tabulaciones por [15] en cuyos cálculos se

emplea el método DARC (ver Sección 5.1).

En la Figura 5.1 se muestran los valores Ωi,j(Ej) obtenidos en el presente trabajo para

O vii en función de la enerǵıa del electrón relativa al nivel superior de cada transición;

esto se muestra para la ĺınea z del triplete de helio (1s2s 3S1 − 1s2 1S0) y la transición

1s2s 1S0 − 1s2 1S0 en conjunto con los datos obtenidos por [15]. En ambas figuras,

el primer grupo de resonancias que se observa son las que se encuentran más cerca

del umbral de la transición, y es donde se evidencia un corrimiento en enerǵıa entre

ambas tabulaciones; esto se debe a que los valores de las separaciones energéticas de los

niveles de los modelos atómicos son diferentes (en una variación de 0,015 Ryd), ya que la

tabulación de [15] considera valores ab initio mientras que en nuestro cálculo introducimos

valores experimentales de la base de datos de NIST. Sin embargo, cabe destacar que

nuestra tabulación no reproduce por completo todas las resonancias mostradas en la otra

tabulación, y esto debe a que la trama de enerǵıa (o resolución) utilizada en nuestro cálculo

de la matriz-R para obtener las resonancias es menos fina que en el cálculo de [15]. Para

nuestros cálculos de O vii la resolución de la trama energética es de 10−4(Z − 1)2.

La comparación entre las fuerzas de colisión calculadas a través de estos dos diferentes

métodos nos permite concluir que, para la serie isoelectrónica del helio, tanto el método

de la matriz-R BP como DARC son bien confiables ya que los valores obtenidos para las

fuerzas de colisión difieren en menos del 5 %. Esta comparación crea un precedente positivo

ya que actualmente las tabulaciones de los Ω(E) calculados con estos dos enfoques para los

iones de la serie isoelectrónica del berilio presentan discrepancias resaltantes [49, 50, 51].

Para el cálculo de la sección eficaz de Ne ix igualmente se ha utilizado el método

de matriz-R BP mejorando la trama de enerǵıas para apreciar de manera detalla cada

resonancia cerca del valor del umbral de enerǵıa; en esta región la resolución se ha

establecido en 10−5(Z − 1)2, y para la región más allá del último umbral se ha mantenido

en 10−2(Z−1)2. De esta manera la sección eficaz se ha determinado para un total de 28 940
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Figura 5.1: Comparación de las tabulaciones de Ω(E). Se muestra la fuerza de colisión
para la transición 1s2s 3S1 − 1s2 1S0 (panel superior) y la transición prohibida z
1s2s 1S0−1s2 1S0 (panel inferior). La curva negra es la tabulación calculada en el presente
trabajo con el método de la R-matriz BP y la curva roja es la tabulación de [15] con DARC.
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puntos de enerǵıas; es decir hasta un rango de 468,48 Ryd, lo que nos permitirá realizar

la integración para calcular los Υ a temperaturas bien altas (T . 107 K). Para asegurar

la convergencia de los Ω para todas las transiciones y enerǵıas, se ha incluido en el cálculo

ondas parciales con momento angular total J ≤ 36,5.

En la Figura 5.2 se muestra la fuerza de colisión calculada en el presente trabajo para

las transiciones del triplete helio en el ion Ne ix, en donde se puede observar la serie de

resonancias entre las conchas n = 2 y n = 3, y entre n = 3 y n = 4. Al igual que en

la Figura 5.1, se pueden apreciar las diferentes dependencias de los Ω en función de la

enerǵıa para los distintos tipos de transiciones. Estas dependencias son:

Transición permitida → Ω ∼ ln(E)

Transición prohibida → Ω ∼ constante.

Transición de intercombinación → Ω ∼ E−2

y es por esto que cada tipo de transición se analiza mediante un escalamiento diferente.

5.4.3. Escalamientos en las transiciones de O vii

El triplete de helio es uno de los pocos diagnósticos espectrales que involucran

transiciones con diferentes interacciones electromagnéticas; es decir transiciones de tipo

permitida, de intercombinación y prohibida. Es por esto que en el estudio o análisis

de la fuerza de colisión efectiva se aplican los tres tipos de escalamientos, y es lo que

se muestra en la Figura (5.3) donde analizamos las tabulaciones de los Υ para las

cuatro transiciones caracteŕısticas de este diagnóstico espectral. En el ĺımite de bajas

temperaturas las discrepancias entre las distintas tabulaciones se debe a las series de

resonancias que aparecen en la sección eficaz cerca del umbral de la transición; para

este rango de temperaturas dichas resonancias juegan un papel fundamental, y es por

esto que en el cálculo de las fuerzas de colisión tomar en cuenta la mayor cantidad de

resonancias implica una data más precisa y completa. Al considerar el limite opuesto,

Te → ∞, el escalamiento de los datos atómicos tiende al comportamiento esperado a

altas temperaturas, lo que nos asegura que dichas tabulaciones para estas transiciones

pueden ser utilizadas en un amplio rango de Te. Sin embargo cabe destacar que, para

Te > 106,6 K, tanto en la tabulación de [15] como la calculada en el presente trabajo el

escalamiento de la transición permitida comienza a decaer y no tiende al valor de Υ(1).

Esto conlleva colocar esa cota superior en temperatura para la cual dichos datos atómicos

son confiables.
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Figura 5.2: Fuerza de colisión para Ne ix. Se muestran las fuerzas de colisión para las
transiciones del triplete de helio: (a) prohibida; (b) y; (c) x; y (d) permitida.

Analizando otro grupo de transiciones, en la Figura 5.4 se muestra el escalamiento para

la transición que se lleva a cabo mediante el decaimiento de dos fotones (1s2s 1S0−1s2 1S0);

en particular, en el ĺımite de bajas de temperaturas nuestra tabulación es un factor de

2 más alta en comparación con las demás. Nuevamente, esta diferencia se debe a las

resonancias presentes en nuestra tabulación que se localizan muy cerca del umbral, las



72 Datos Atómicos
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Figura 5.3: Escalamientos de los Υ para O vii. Escalamiento de las tabulaciones de
la fuerza de colisión efectiva para las transiciones caracteŕısticas del triplete de helio.
Transición prohibida (panel superior, izquierda). Transición y (panel superior, derecha).
Transición x (panel inferior, izquierda). Transición permitida (panel inferior, derecha).
Curva roja: valores calculados en el presente trabajo. Curva azul: tabulaciones de [15].
Curva verde: valores de [45]. Curva morada: datos de [20].
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Figura 5.4: Escalamientos de los Υ(T ) para O vii. Escalamientos de las tabulaciones
de la fuerza de colisión efectiva para la transición 1s2s 1S0 − 1s2 1S0 (panel superior,
izquierdo) y algunas de las transiciones entre los niveles 1s2p 3P o

0,1,2 (referencias como en
la Figura 5.3).
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cuales no se toman en cuenta en los cálculos anteriores (ver Figura 4.1). En conjunto

con este escalamiento, se muestran los resultados para algunas de las transiciones que

se dan entre los niveles 1s2p 3P o
0,1,2 que en principio son transiciones prohibidas. Para

estos escalamientos la diferencia más notoria se muestra en las tabulaciones de [45]; estos

datos atómicos igualmente fueron calculados utilizando el método la matriz-R BP, y

esta discrepancia es la que se menciona en la Sección 5.4.1. Sin embargo, estas últimas

tabulaciones tienden correctamente al ĺımite esperado a altas enerǵıas.

5.4.4. Escalamientos en las transiciones de Ne ix

Para este ion disponemos de tres tabulaciones: las calculadas por [16] y [20] y la llevada

a cabo en el presente trabajo. En la Figura 5.5 se muestra el escalamiento para algunas

de las transiciones que decaen al nivel base y las que ocurren entre los niveles con número

cuántico principal n = 2. En forma general, nuestra tabulación de los datos atómicos para

los Ω(E) puede ser utilizada en un amplio rango de temperaturas para determinar las

fuerzas de colisión efectiva, ya que la misma asegura una convergencia en la integral para

el cálculo de los Υ(T ) en ambos ĺımites de bajas y altas temperaturas. Cabe mencionar

en base a estos escalamientos que, tanto para Ne ix como los otros iones en estudio, las

tabulaciones publicadas en [20] son confiables y que en principio pueden asegurar un buen

modelo espectral; sin embargo dicha data solo es conocida para un reducido número de

valores de Te.

Por otro lado al considerar las temperaturas altas se observan discrepancias en la

tabulación de [16] en comparación con los datos antes mencionados, donde para varias

transiciones los valores de Υ(T ) incrementan rápidamente superando el ĺımite de Υr(1).

Esto se debe a que en dicha tabulación quizás no se considera un rango suficientemente

amplio de enerǵıas para el cálculo de las secciones eficaces, y la integración de los Ω podŕıa

no converger para estas transiciones.

5.4.5. Escalamientos en C v, N vi, Mg xi y Si xiii

Partiendo de las tabulaciones de Ω(E) para los iones C v, N vi, Mg xi y Si xiii, hemos

determinado las fuerzas de colisión efectivas para un amplio rango de temperaturas, y el

análisis de dichos conjuntos de datos se ha realizado comparando con las tabulaciones de

[20]. Mediante el escalamiento de la transición permitida, se ha podido estimar una cota

superior de temperatura para las tabulaciones de los datos atómicos de [13, 14, 17, 18];

de esta manera para C v estas tabulaciones nos aseguran un buen comportamiento de los
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Figura 5.5: Escalamientos de los Υ para Ne ix. Escalamientos de las tabulaciones de
la fuerza de colisión efectiva para algunas de las transiciones que decaen al nivel base y
transiciones que ocurren entre los niveles con n = 2. Curva roja: presente trabajo. Curva
azul: Ref. [16]. Curva morada: Ref. [20].
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Υ(T ) hasta una temperatura de Te = 106,2 K; para N vi un ĺımite de Te = 106,4 K; para Mg

xi hasta Te = 106,9 K; y, finalmente, para Si xiii esta data atómica es recomendable hasta

una temperatura de 107 K. Estos ĺımites de temperaturas son suficientes para poder poblar

el primer nivel excitado de la estructura atómica, nivel de donde parten las transiciones

observadas del triplete de helio; sin embargo, no es suficiente para poblar niveles más

energéticos, tales como aquellos con n ≥ 5.

De manera general y a partir de estos escalamientos, podemos concluir que los datos

referentes a las tabulaciones de la fuerza de colisión efectiva utilizados para el desarrollo

nuestros modelos espectrales son suficientemente confiables en el rango de temperaturas

que consideramos, además que la misma abarca un amplio rango de enerǵıas en las

secciones eficaces para considerar la mayor cantidad de resonancias y poder aśı disponer

de una tabulación de Υ(T ) más completa.

5.4.6. Incertidumbre en las poblaciones de los niveles

La incertidumbre en los datos atómicos de la fuerza de colisión efectiva (δΥ/Υ) se han

determinado mediante una comparación entre los datos atómicos de [15] y los calculados

en el presente trabajo; estas incertidumbres se obtuvieron para cada transición y vaŕıan

de igual manera con la temperatura. Tanto la incertidumbre de la tasa de decaimiento

radiativo espontáneo (δAj,i/Aj,i) como la del tiempo de vida medio de cada nivel (δτi/τi)

se han establecido en menos del 3 % para todas las transiciones.

En la Figura 5.6 se muestra la incertidumbre en la población de los primeros 49 niveles

de la estructura atómica de O vii, en conjunto con la contribución a la incertidumbre

de cada parámetro atómico. En dicha figura se muestra que la mayor contribución a la

incertidumbre de la población de los niveles es debido a la incertidumbre de la fuerza de

colisión efectiva; es por este motivo que en el presente trabajo se ha buscado disminuir y

determinar un rango de incertidumbres confiables para estas tabulaciones. Para la mayoŕıa

de las transiciones, el error de estos datos es en promedio menor al 6 %; sin embargo,

obtenemos transiciones con errores más elevados del orden de un 15 % para las transiciones

que se dan entre los niveles 1sns 1S0−1s2 1S0 (con n = 2, 3, 4, 5); es decir las transiciones

con J = 0 y ∆J = 0, y por ende, estos son los niveles con mayor incertidumbre en sus

poblaciones.

Por otro lado se observa que las incertidumbres de los parámetros atómicos Aj,i y τi

contribuyen en menor medida a los errores de la poblaciones, y en promedio las mismas

afectan de igual manera a todos los niveles de la estructura atómica.
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Figura 5.6: Incertidumbre en la población de los niveles. Propagación de las
incertidumbres de los datos atómicos en la población de los primeros 49 niveles de la
estructura atómica para Ovii (curva negra), aśı como la contribución de las fuerzas de
colisión Υ (curva roja), las tasas radiativas Aj,i (curva azul) y los tiempos de vida τi (curva
verde).

5.4.7. Incertidumbre en el diagnóstico R(ne)

El cociente de ĺıneas R(ne) involucra las intensidades de las transiciones prohibida y

de intercombinación, o sea

R(ne) =
z

x+ y
(5.21)

y para determinar la incertidumbre de este cociente hemos utilizado la ecuación (5.20).

En la Figura 5.7 se muestra este diagnóstico en función de la densidad en conjunto con

su incertidumbre. Este cociente se ha graficado considerando, en primer lugar, los primeros

siete niveles de la estructura atómica (n ≤ 2), y luego, los niveles correspondientes a

n ≤ 5. Podemos concluir que para determinar la densidad de un plasma a través de

este diagnóstico basta con incluir en el modelo espectral solo los niveles con n ≤ 2. Al

considerar una distribución κ en el coeficiente R(ne), la diferencia respecto al cociente
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Figura 5.7: Incertidumbre en el cociente R(ne) para O vii en un plasma con distribución
de enerǵıas electrónicas MB a Te = 1 MK, considerando los niveles de n ≤ 2 y n ≤ 5 en
el modelo atómico.

MB se observa únicamente en ĺımite de bajas densidades tal como se muestra en la

Figura 5.8; sin embargo, dicho diagnóstico se encuentra dentro del rango de incertidumbre

del coeficiente de MB, es decir que la densidad del plasma que se deriva del diagnóstico

no vaŕıa al tomar en cuenta una distribución u otra.

En base a esto, en la Figura 5.9 se muestra el coeficiente R(ne) con su incertidumbre

para los seis iones en estudio, considerando una distribución de enerǵıas de los electrones

MB y con un modelo atómico que incluye solo los primeros siete niveles.

El plasma que hemos estado considerando hasta ahora es un plasma colisional; es

decir, las excitaciones de los iones se deben principalmente a colisiones con electrones.

Sin embargo, como en muchas fuentes estelares, estos plasmas pueden ser irradiados por

una fuente emisora, la cual puede excitar los electrones ligados de los iones y, por lo

tanto, variar la población de los niveles. Para excitar los electrones del nivel base de

los iones tipo helio se requiere mucha enerǵıa, y esto involucra emisión de fotones por

una fuente sumamente caliente. Sin embargo fotones en el rango del ultravioleta (UV)

pueden excitar los electrones del nivel meta-estable 1s2s 3S1 hacia los niveles 1s2s 3P o
0,1,2

resultando en una reducción del coeficiente R(ne), ya que la población que da origen a la
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Figura 5.8: Cociente R(ne) para O vii, calculado a Te = 1 MK con su incertidumbre para
un plasma con distribución de enerǵıas electrónicas MB y una distribución no-Maxwelliana
con κ = 10.

ĺınea z disminuye e incrementa el nivel que da origen a la ĺınea de intercombinación. Esta

variación es proporcional a la temperatura de radiación de la fuente estelar (Trad) con la

emisión de fotones.

En este sentido, en la Figura 5.10 se muestra el cociente R(ne) dependiente de la

densidad para el caso en que el plasma no es irradiado y el caso de un plasma al que

le inciden fotones provenientes de una fuente a Trad = 6400 K. Tomando en cuenta la

incertidumbre de cada diagnóstico que hemos determinado, se concluye que un plasma

irradiado por una fuente con una temperatura de radiación de Trad ≤ 6400 K no se

distinguiŕıa del plasma no irradiado, y por lo tanto, un plasma en este caso se puede

modelar de manera más sencilla al considerar Trad ≈ 0 K.

5.4.8. Incertidumbre en el diagnóstico G(Te)

Este diagnóstico se basa en el cociente de las cuatro transiciones caracteŕısticas del

triplete de helio

G(Te) =
z + y + x

w
(5.22)
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Figura 5.9: Coeficiente R(ne) con su incertidumbre para varios iones. Diagnóstico de
densidad para los iones de C v, N vi, O vii, Ne ix, Mg xi y Si xiii para un plasma con
distribución de enerǵıas electrónicas MB.
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Figura 5.10: Coeficiente R(ne) al considerar un plasma en un campo radiativo. El
diagnóstico de densidad disminuye al considerar un plasma foto-ionizado. Sin embargo se
puede modelar como un plasma colisional hasta un cierto valor de Trad.

y, como ya se ha mencionado, este cociente nos permite determinar la temperatura

electrónica del plasma y es el diagnóstico que se ve afectado al considerar una distribución

no-Maxwelliana, ya que la misma tiende a disminuir el valor de G a bajas temperaturas.

Este efecto se muestra en la Figura 5.11 donde hemos determinado dicho cociente para

los iones de C v, N vi, O vii, Ne ix, Mg xi y Si xiii, en conjunto con sus respectivas

incertidumbres para el caso de un plasma con distribuciones de enerǵıas electrónicas MB

y κ.

Considerando este diagnóstico en conjunto con su incertidumbre, en principio solo es

posible diferenciar el cociente G con distribución κ a bajas temperaturas, y para ciertos

valores del parámetro κ, ya que las incertidumbres se solapan. Aunque la distribución

MB se recupera al considerar un valor de κ → ∞, este diagnóstico con una distribución

de κ > 20 no se distinguiŕıa del cociente con distribución MB, ya que el mismo estaŕıa

considerado dentro de la incertidumbre de esta última distribución.

A medida que se consideran más niveles en el modelo de estructura atómica, el cociente

G aumenta levemente a altas temperaturas; sin embargo, una aproximación adecuada para

determinar la temperatura electrónica del plasma solo necesitaŕıa incluir en al modelo
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Figura 5.11: Diagnóstico de temperatura para varios iones. Coeficiente G(Te) para los
iones C v, N vi, O vii, Ne ix, Mg xi y Si xiii considerando distribuciones de erǵıas
electrónicas Maxwelliana y κ con κ = 5 y κ = 10.
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Figura 5.12: Cociente G para O vii junto con su respectiva incertidumbre al considerar
diferentes números de niveles en el modelo de estructura atómica.

espectral los niveles correspondientes a las conchas n ≤ 3 y, a lo sumo, n ≤ 4, ya que al

incluir niveles de enerǵıas con valores de n mayores, dicho cociente prácticamente no vaŕıa;

esto se muestra en la Figura 5.12 donde se ha calculado el diagnóstico de temperatura con

diferentes niveles de la estructura atómica tomando en cuenta la incertidumbre de cada

cociente.
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Caṕıtulo 6

Análisis Espectral

La astronomı́a es una ciencia cuyo desarrollo teórico está muy relacionado con su

parte observacional (más que experimental), debido a que para poder obtener conclusiones

certeras de los modelos f́ısicos es necesario contar con medidas observacionales de calidad.

El estudio de la astronomı́a observacional se lleva a cabo mediante telescopios de gran

potencia; estos instrumentos permiten realizar espectroscoṕıa de alta resolución para la

mayoŕıa de las fuentes astronómicas y en un rango amplio de longitudes de onda del

espectro electromagnético, espećıficamente del radio a los rayos γ.

Como se mencionó anteriormente (ver Caṕıtulo 2), en la actualidad contamos con

dos telescopios espaciales dedicados a estudiar el universo en las longitudes de ondas en

la región de rayos X: Chandra y XMM–Newton, cuyas caracteŕısticas y detalles se han

descrito en el Caṕıtulo 2. La instrumentación a bordo, especialmente los espectrómetros,

captan la radiación de las fuentes estelares, realizan la espectroscoṕıa, almacenan y

transmiten esta data observacional para su posterior análisis en los laboratorios terrestres.

De esta manera, la data de las observaciones y espectros realizados con el telescopio

espacial Chandra han sido obtenidos de su base de datos Archivo de Datos del Chandra1;

por otro lado, las observaciones provenientes del telescopio XMM–Newton se obtuvieron

del Archivos de Ciencia del XMM–Newton2.

La data observacional que proporcionan los telescopios es una data bruta que contiene

datos e información tanto de la fuente en estudio como de todos los cuerpos celestes

en el campo de visión y de la misma instrumentación del telescopio al momento de

realizar dicha observación. En base a esto, para cada telescopio se dispone de herramientas

computacionales que permiten realizar la reducción de los datos; esto es, pasar de la data

1http://cda.harvard.edu/chaser/
2http://xmm.esac.esa.int/xsa/
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no procesada a archivos de precisión confiable y de fácil manejo que se puedan utilizar

posteriormente para sus análisis y modelado. La reducción de datos del Chandra ha sido

realizada mediante el software CIAO3 (versión 4.7), mientras que la reducción de datos

del XMM-Newton se realizó con el paquete SAS4 (versión 14.0.0).

Para estudiar en las coronas estelares el triplete de helio de los diferentes iones

aqúı considerados desde el punto de vista observacional, analizamos un total de 65

espectros de estrellas de diferentes tipos espectrales, desde estrellas tipo O, que son

estrellas muy calientes, hasta estrellas un poco más fŕıas de tipo G. Estos espectros han

sido obtenidos mediante los dos espectrómetros abordo del Chandra y también incluimos

observaciones realizadas por el XMM–Newton. En la Tabla 6.1 se tabulan las estrellas

estudiadas en el presente trabajo, en conjunto con el número de observaciones analizadas

en cada espectrómetro para cada fuente estelar.

En la Figura 6.1 se muestran dos de los espectros analizados en el presente proyecto. El

primero corresponde al espectro realizado con el espectrómetro HETG de Chandra de la

estrella TZ Crb, donde se pueden observar claramente el triplete de helio para los iones Si

xiii, Mg xi y Ne ix. El segundo despliega el espectro de Procyon realizado con el LETG,

y muestra el triplete de helio para los iones O vii, N vi y C v. Aparte de estas ĺıneas, en

estos espectros se pueden observar otras ĺıneas de emisión tales como Lyα pertenecientes

a estos mismos elementos pero de la serie isoelectrónica del hidrógeno; también ĺıneas de

emisión de varios estados de ionización del hierro (Fe), las cuales se encuentran en casi

todo el rango de longitudes de ondas de esta región espectral.

En la Tabla 6.2 se muestran las posiciones espectrales de las cuatro transiciones

caracteŕısticas del triplete de helio en unidades de longitud de onda (Å) y en enerǵıa

(keV) para los seis iones en estudio. Debido a que las ĺıneas x y y prácticamente se

encuentran en la misma posición, las modelamos entonces como una sola ĺınea espectral:

la ĺınea de intercombinación i.

6.1. Ajuste Espectral

El análisis y ajuste espectral de los datos se ha realizado mediante el paquete

xspec5 (Programa de ajuste espectral en rayos X) en su versión 12.8.2. Este programa

está diseñado para ser totalmente independiente del detector, por lo que se puede utilizar

3http://cxc.harvard.edu/ciao/
4http://xmm.esac.esa.int/sas/
5http://heasarc.nasa.gov/xanadu/xspec/
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Figura 6.1: Espectros de las estrellas TZ CrB y Procyon. En la panel superior se muestra
el triplete de helio para los iones Si xiii, Mg xi y Ne ix en el espectro de la estrella TZ CrB
tomado por el espectrómetro HETG. En el panel inferior se muestra el triplete de helio
para los iones de O vii, N vi y C v en el espectro de Procyon realizado por el LETG.

para cualquier espectrómetro abordo de los diferentes telescopios espaciales de rayos X.

Para el ajuste espectral, xspec se fundamenta en la relación entre la fuente emisora

de rayos X y las cuentas recibidas en el detector del telescopio:

C(I) = T

∫
RMF (I, E) · ARF (E) · S(E) · dE +BKG(I) (6.1)

donde C(I) son las cuentas recibidas en el canal del detector; T (en s) es el tiempo de

exposición de la observación; RMF (I, E) (adimensional) es la función de respuesta del

telescopio, la cual es proporcional a la probabilidad de que un fotón sea observado en el

canal I con enerǵıa E; ARF (E) (en cm2) es el área efectiva del telescopio la cual depende

de la enerǵıa detectada; S(E) (en fotones/cm2/s/keV) es el flujo de la fuente; y BKG(I)

son las cuentas recibidas provenientes de la radiación de fondo en el canal I del detector.

Todos estos datos, excepto S(E), se obtienen al realizar la reducción de los datos de la

observación.

La ecuación (6.1) es una ecuación no-lineal, y en general no es posible realizar una
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inversión directa para obtener S(E) dado un C(I), ya que este procedimiento no tiende

a ser único y además es inestable para pequeñas variaciones en el espectro observado.

En su lugar, el procedimiento estándar utilizado es escoger un espectro modelo f(E) que

represente a S(E) con la menor cantidad de parámetros posibles, f(E, x1, x2, x3, ...), de la

cual se derivan las condiciones f́ısicas. Los valores de los parámetros {xi; i = 1, ..., N} de

cada conjunto se ajustan al modelo y se obtiene un espectro parcial Cp(I) que se compara

con el espectro observado por el telescopio C(I). Para escoger los mejores valores de los

parámetros que componen el modelo, se utiliza una medida estad́ıstica de tal manera

que, al variar {xi}, los valores que arrojen la mejor estad́ıstica son los valores que mejor

ajustan el modelo al espectro observado.

6.1.1. Estimación de parámetros

Hay dos operaciones que requieren una estad́ıstica espećıfica en xspec: una de éstas

es la estimación de los parámetros que proporcionan el mejor ajuste a los datos y, luego,

la estimación de las incertidumbres de estos parámetros. Al obtener estas incertidumbres

o errores, se prueba si el modelo se ajusta y coincide con los datos observados.

En la espectroscóıa astronómica de rayos X, se utilizan básicamente dos tipos de

estad́ısticas o distribuciones. La distribución de Poisson se aplica a la estad́ıstica de conteo

la cual es válida si se considera que la única fuente de ruido experimental es debido

al número de eventos que llegan al detector. Si algún otro tipo de ruido es dominante,

entonces generalmente se describe con la distribución de Gauss. La primera es comúnmente

utilizada cuando en el detector se reciben pocas cuentas por canal, mientras que la última

se utiliza para observaciones con grandes números de cuentas. Cabe destacar que, en

el ĺımite de un gran número de recuentos, la distribución de Poisson puede ser bien

aproximada por una Gaussiana. Las ĺıneas espectrales del triplete helio en comparación

con otras ĺıneas del espectro se caracterizan por ser débiles, lo que conlleva a recibir en el

detector pocas cuentas o fotones en este rango de longitud de ondas; es por esto que la

distribución aplicada para este estudio es la distribución de Poisson.

Al definir una estad́ıstica, los mejores parámetros de un modelo se escogen al

maximizar la función de verosimilitud (likehood, L); es decir, maximizar la probabilidad

de observar la data obtenida dado el modelo y el conjunto de parámetros. Esta función

de verosimilitud es definida para cada distribución, y para la distribución de Poisson se
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tiene que

L =
N∏
i=1

(tmi)
Si

Si!
exp (−tmi) (6.2)

donde Si y mi son las cuentas observadas y predichas por el modelo, respectivamente,

y t es el tiempo de exposición de la observación. La estad́ıstica que caracteriza a esta

distribución es conocida como la estad́ıstica cash (o cstat)

C = −2 ln(L) = 2
N∑
i=1

(tmi)− Si + Si(ln(Si)− ln(tmi)) (6.3)

la cual es utilizada en xspec. Ésta fue propuesta por primera vez en [52], y modificada

posteriormente para asegurar una tendencia a la distribución de Gauss cuando se considera

un número voluminoso de cuentas en el detector.

6.1.2. Ĺımites de confianza

Los parámetros del modelo poseen intervalos de incertidumbre o rangos de errores que

se denominan ĺımites de confianza. Para determinar dichos ĺımites, el método utilizado en

xspec consiste en variar la estad́ıstica hasta que cambie una cantidad en particular (∆)

respecto a la estad́ıstica de mejor ajuste para dicho parámetro; esto es

Estad́ıstica = Estad́ıstica(mejor ajuste) + ∆ . (6.4)

Para cada parámetro del modelo xi, se fija su valor y se vaŕıa el resto de los parámetros

libres; posteriormente se fija otro valor de xi repitiendo el mismo proceso hasta obtener

la estad́ıstica que cumpla con la relación (6.4).

6.2. Modelo y detección de ĺıneas espectrales

Para realizar el ajuste espectral del triplete de helio en cada ion, hemos modelado

únicamente la región del espectro en el rango de longitudes de onda donde se encuentran

dichas ĺıneas de emisión. El modelo aplicado parte inicialmente con una función de ley

de potencias para modelar el fondo o el continuo de radiación detectada de la fuente;

posteriormente se agregan funciones Gaussianas centradas en las posiciones de las ĺıneas

permitidas, intercombinación y prohibida para modelar dichas ĺıneas de emisión.

A medida que se introducen más parámetros en el modelo, es de esperar que se asemeje
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al espectro observacional, y por lo tanto, observar una reducción en la estad́ıstica en

comparación con la misma sin incluir dicho parámetro. En base a esto, el metodoloǵıa

aplicada en este análisis para detectar una ĺınea de emisión es obtener una variación en la

estad́ıstica de ∆C > 20 para asegurar que dicha ĺınea espectral esté presente en el espectro;

es decir que, si al incluir una Gaussiana para modelar una ĺınea espectral la estad́ıstica

no vaŕıa en dicha cantidad, la ĺınea espectral no es detectada. Este procedimiento es de

vital importancia al modelar ĺıneas de emisión con una intensidad muy pequeña, como en

el caso de la ĺınea de intercombinación donde muchas veces puede estar opacada en gran

parte por el continuo de radiación.

Una vez que las ĺıneas son detectadas cada función Gaussiana se multiplica por el

modelo cpflux de xspec, el cual nos permite obtener el flujo de las ĺıneas de emisión en

unidades de fotones/cm2/s.

6.3. Reducción de Espectros

Con el procedimiento que se describió en la sección anterior, se analizó y modeló cada

uno de los espectros para las transiciones del triplete de helio de Si xiii, Mg xi, Ne ix, O

vii, N vi y C v; a continuación describimos de manera detallada algunos de estos iones.

6.3.1. Triplete de He en Mg xi

El triplete de helio para este ion se encuentra en una región espectral con alta densidad

de ĺıneas, lo que puede conllevar a un solapamiento de estas ĺıneas y sobrestimar la

intensidad de las ĺıneas que nos interesan; en espećıfico, la ĺınea de intercombinación

ya que su flujo es menor a la intensidad de las ĺıneas r y f . Mediante la base de datos

del NIST, en la región 9,15−9,34 Å del espectro se predicen ĺıneas correspondientes a

los iones Fe xix–xxii; sin embargo estas ĺıneas espectrales poseen una intensidad mucho

menor que la ĺınea i y, por ende, no afectan en gran medida a esta última.

Por otro lado, en esta región también se encuentra un gran número de ĺıneas de emisión

de la serie Lyman pertenecientes al ion Ne x; igualmente estas ĺıneas son más débiles que

las transiciones del triplete de Mg xi excepto para la fuente HR 1099. Esto se muestra

con cierto detalle en [53], donde se analiza este triplete para ésa y otras fuentes estelares.

En el presente trabajo se modela dicho ion y, posteriormente, se comparan los resultados

con los estipulados en dicha fuente bibliográfica.

En la Figura 6.2 se muestra el espectro de la fuente HR 1099 centrado en la región del
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Figura 6.2: Triplete de Mg xi para la fuente HR 1099.

triplete de Mg xi junto con el modelo realizado en el presente trabajo, el cual contempla

de izquierda a derecha las ĺıneas r, i y f .

6.3.2. Triplete de He en Ne ix

Las ĺıneas espectrales de este triplete se encuentran en otra región del espectro con

alta densidad de ĺıneas de emisión; dichas ĺıneas poseen un flujo de fotones comparable o

superior a las ĺıneas del triplete en estudio, observando un solapamiento extenso entre ellas.

En esta región se encuentran transiciones de Fe xviii–xxi y ĺıneas de emisión provenientes

del ion Ne viii. Debido a esto, para la mayoŕıa de las fuentes estelares en estudio, no es

posible modelar las ĺıneas del triplete de Ne ix mediante funciones Gaussianas ya que no

se ajustan al espectro observado.

Para obtener las intensidades de las ĺıneas prohibida, de intercombinación y permitida

de Ne ix, se utilizó el modelo espectral vapec incluido en xspec. Este modelo recrea

un espectro de emisión teórico basado en un plasma colisional–ionizado utilizando la

base de datos AtomDB6 (Versión 3.0.2). Este modelo contiene entre sus parámetros la

temperatura del espectro y la abundancia de los elementos He, C, N, O, Ne, Mg, Al, Si, S,

Ar, Ca, Fe y Ni. Los valores de dichos parámetros son ajustados hasta encontrar los valores

6http://atomdb.org/
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Figura 6.3: Triplete de Ne ix para la fuente β Ceti.

que arrojen la mejor estad́ıstica y que el modelo teórico se ajuste al espectro observado.

Con este modelo no es posible obtener las intensidades de las ĺıneas espectrales. Para esto

hemos entonces utilizado la herramienta computacional PyAtomDB, una libreŕıa diseñada

en lenguaje de programación Python para manejar la base de datos antes mencionada.

Este paquete, dada la temperatura del espectro teórico, proporciona las intensidades de

las ĺıneas de emisión presentes en el espectro para un cierto rango de longitud de onda.

En la Figura 6.3 se muestra el espectro de una fuente estelar centrado en la región de

13,2−13,8 Å en conjunto con el espectro de emisión teórico obtenido mediante vapec. En

esta figura se observa las transiciones caracteŕısticas del triplete de helio en Ne ix, y se

evidencia que es una región con alta densidad de ĺıneas de espectrales. Las tres transiciones

más prominentes que se encuentran entre las ĺıneas r e i corresponden a Fe xix que parten

de estados altamente energéticos hacia el nivel base, al igual que la transición ubicada a

la izquierda de la ĺınea f .

6.3.3. Triplete de He en N vi y C v

El triplete de N vi puede ser observado en los espectrómetros LETG y RGS, y se

encuentra en la región de 28,6−30,0 Å del espectro. Para la mayoŕıa de las fuentes, esta

región presenta un fondo de radiación relativamente alto en comparación con la región
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donde se encuentran los tripletes con mayor Z, haciendo dif́ıcil la detección de las ĺıneas del

triplete en cuestión. Para las observaciones realizadas con el LETG no fue posible modelar

dicho triplete ya que sus transiciones caracteŕısticas se encuentran inmersas dentro de este

fondo de radiación, al igual que mediante el modelo vapec no se encontró un ajuste con

este espectrómetro para determinar una temperatura confiable del espectro teórico. Por

otro lado, ya que el RGS posee un área efectiva mucho mayor, con este espectrómetro y

para ciertas fuentes estelares fue posible modelar con funciones Gaussianas las tres ĺıneas

espectrales prohibida, de intercombinación y permitida de N vi

El triplete de C v se encuentra a mayor longitud de onda en el espectro, y solo puede ser

detectado por el espectrómetro LETG de Chandra. En esta región dicho espectrómetro

disminuye el poder de resolución y, por ende, en muchos casos las ĺıneas i y f no son

posibles de detectar ya que son opacadas por el fondo de radiación que emite la estrella;

además que al modelar dichas ĺıneas la estad́ıstica vaŕıa en promedio ∆C ∼ 10. No

obstante, en [37] y [35] se muestran valores de las intensidades de las ĺıneas para estos dos

tripletes en varias fuentes estelares, y por lo tanto, se listan valores de los coeficientes G

y R. Dichos datos han sido utilizados en nuestro estudio para el diagnóstico de plasma.

6.3.4. Triplete de He en Si xiii y O vii

Ambos tripletes se encuentran relativamente aislados en el espectro para muchas de

las fuentes estelares, ya que en estas regiones prácticamente no hay ĺıneas de emisión

provenientes de otros iones, además que el continuo de radiación es relativamente bajo.

En particular, el triplete de Si xiii es detectado por los tres espectrómetros en estudio;

cabe destacar que, con los espectrómetros del HETG de Chandra, este triplete puede

ser observado con gran resolución ya que poseen un alto poder de resolución espectral en

dichas longitudes de onda. El triplete de O vii puede ser observado con los espectrómetros

MEG, LETG y RGS; sin embargo, ya que este triplete se encuentra en el último rango de

longitud de onda detectable por el MEG, para algunas fuentes estelares este triplete no

puede ser modelado para este espectrómetro.

6.3.5. ζ Puppis

La estrella ζ Puppis es una gigante azul de tipo espectral O; es decir, una estrella muy

caliente y masiva. Este tipo de estrellas se caracteriza por tener fenómenos en la corona

estelar que afectan la emisión de rayos X y, por lo tanto, su espectro observado. Estas

estrellas poseen campos magnéticos mucho más intensos, y debido a su gran tamaño,
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Figura 6.4: Espectros de ζ Puppis. Parte del espectro de la fuente ζ Puppis obtenida
con el espectrómetro RGS. A la izquierda se observa el triplete de helio para O vii y a la
derecha el de N vi.

presentan fuertes corrientes de vientos estelares que conllevan a ondas de choques; el

fenómeno que más se destaca es su pérdida de masa. Estas caracteŕısticas afectan en gran

medida a la emisión de ĺıneas espectrales, ya que dependen de las condiciones en las que

se encuentra la región donde son emitidas. En la Figura 6.4 se muestran las ĺıneas de

emisión del triplete de helio para O vii y N vi, donde las ĺıneas de intercombinación y

permitidas se encuentran prácticamente solapadas y sobre un continuo de radiación.

El espectro para esta fuente es analizado en [54], donde se concluye que dichas

ĺıneas espectrales no pueden ser modeladas mediante un mismo perfil ya que se estaŕıa

sobrestimando la intensidad de ambas ĺıneas espectrales; en su lugar, cada ĺınea se modela

mediante un perfil de Doppler incluyendo la dispersión resonante en el modelado. Al igual

que en el presente trabajo, en [54] se realiza el ajuste espectral con xspec aplicando una

estad́ıstica cash, y las observaciones son realizadas con el espectrómetro RGS de XMM–

Newton. Para esta fuente, utilizamos los valores de G y R tabulados en esta referencia.

Los resultados del análisis y reducción de los espectros se muestran en la Tabla 6.3,

donde se listan los flujo de las ĺıneas permitida, de intercombinación y prohibida en O vii,

Mg xi y Si xiii. Debido a que para cada fuente disponemos de observaciones realizadas con

diferentes espectrómetros, el reporte de estos flujos se realizó bajo la siguiente metodoloǵıa.

Dada una fuente con distintas observaciones en diferentes espectrómetros, si el modelado

de las intensidades de ĺıneas en un espectrómetro se detectan con una variación en la

estad́ıstica menor a 20, pero con otro espectrómetro la variación es mayor, se reporta

esta última medida. Si el modelado para varios espectrómetros cumple con la variación

de la estad́ıstica exigida, y el flujo en las intensidades de ĺıneas muestra valores en los
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coeficientes R y G muy similares (que estén dentro del mismo rango de incertidumbre), el

valor reportado es el promedio del flujo de ĺıneas obtenido con los diferentes instrumentos;

en el caso que el coeficiente R o G para distintos espectrómetros no coincida dentro de

una misma incertidumbre para una misma fuente estelar, se reportan ambas medidas y

se realiza la distinción.

En base a esto, para las fuentes donde no se muestra una de las intensidades de las

ĺıneas, se debe a que no pudo ser detectada con una variación de ∆C > 20 para ninguno de

los espectrómetros. En el caso que no se listen las intensidades de las tres ĺıneas espectrales

para una fuente dada, se debe a que dicho triplete no es observado por ninguno de los

telescopios.

En la Tabla 6.4 se muestran las emisividades de las ĺıneas espectrales del triplete

de helio en Ne ix obtenidas con PyAtomDB, y cuya temperatura (en unidades de

keV) fue obtenida mediante el modelo vapec integrado en xspec. Esta reducción se

realizó utilizando los espectrómetros HEG y MEG de Chandra (por su resolución

espectral) para cada fuente estelar. En general, para cada fuente se reporta el promedio

del valor de la temperatura obtenida con los dos espectrómetros y la que fue utilizada

para obtener las emisividades de las ĺıneas, excepto para dos fuentes cuyas temperaturas

difieren en gran medida y, por ende, se reportan en cada caso las emisividades.

Finalmente, en la Tabla 6.5 se muestra la intensidad de las ĺıneas del triplete de helio

de N vi. Este solo se detectó en la fuente Procyon mediante el espectrómetro RGS.

6.3.6. Diagnósticos G(Te) y R(ne) observados

A partir del flujo de ĺıneas espectrales se pueden determinar diversos diagnósticos que

nos permiten obtener las condiciones f́ısicas del plasma. Mediante la Tabla 6.3, dadas las

intensidades de las ĺıneas del triplete de helio para varios iones, podemos determinar los

diagnósticos G(Te) y R(ne). Estos diagnósticos obtenidos de las observaciones se muestran

en la Tabla 6.6, donde la incertidumbre de estos cocientes, excepto para Ne ix, se han

determinado mediante propagación de incertidumbres a partir de los errores en los flujos

de las ĺıneas de emisión.

En la literatura podemos encontrar diversas reducciones de datos para algunas de

estas fuentes estelares; cada reducción se ha realizado bajo diferentes metodoloǵıas o uso

de otros paquetes de ajuste espectral. Comparando nuestros coeficientes con los derivados

a partir de las intensidades de ĺıneas publicadas en [53, Tabla 6], para Si xiii y las fuentes

en común (Tabla 6.7), se obtiene que nuestros valores tabulados están en concordancia
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con estos últimos ya que se reproducen dentro del intervalo de incertidumbre. Para el

caso del coeficiente R nuestra incertidumbre es ligeramente mayor ya que la ĺınea i se ha

detectado con mayor error. Para los diagnósticos de Mg xi (Tabla 6.8) se obtiene una

situación similar, excepto para la fuente HR 1099 cuyo cociente G obtenido con el MEG

discrepan. A partir de las intensidades de [53], se determina un cociente de 0,77±0,05 que

es superior al tabulado para esta fuente en el presente trabajo. En base a esta discrepancia,

para esta fuente se calculó dicho coeficiente mediante las intensidades de ĺıneas obtenidas

a través de vapec y PyAtomDB, cuyo valor (teórico) obtenido es de G = 0,60 el cual

se encuentra dentro de la incertidumbre de nuestra medida. Para los diagnósticos de O

vii, como hemos utilizado el espectrómetro LETG, se ha realizado el ajuste espectral

considerando más observaciones de Chandra; en el trabajo antes mencionado únicamente

modelan con el espectrómetro HETG.

Los cocientes para O vii se pueden comparar con los tabulados en [35] para las fuentes

Procyon, Capella y AD Leo, de las cuales obtenemos que para estas tres fuentes nuestro

valores de R se incrementan en promedio un 20 %, y la variación de G es de 5 %. Cabe

destacar que en [35] se publica para otras fuentes estelares los diagnósticos R y G; sin

embargo, para alguna de estas fuentes las incertidumbre en la medida es relativamente

alta. En la labor de reducir dichas incertidumbres para estas observaciones, en el presente

trabajo se realizó el ajuste espectral de dichas fuentes, pero las ĺıneas del triplete para los

diversos iones no se detectaron con lo exigido en la estad́ıstica.

6.4. Mapas de Diagnósticos

El coeficiente G(T ) es el diagnóstico que vaŕıa al considerar una distribución κ no-

Maxwelliana; esta distribución disminuye la temperatura del plasma obtenida con este

diagnóstico, lo que presenta la posibilidad de modelar una corona estelar con una sola

temperatura. En base a esto, en las Figuras 6.5–6.11, presentamos mapas del diagnóstico

G(T ) para pares de iones tomando en cuenta una distribución MB (curvas azules) y una

distribución no-Maxwelliana con un parámetro κ = 5 (curvas en verde) y κ = 10 (curvas

en rojo). En estas figuras las trazas de cada distribución describen el lugar geométrico

que representa una temperatura en común para ambos iones. En dichas figuras se han

colocado las medidas observadas del cociente G(T ), tanto las obtenidas en el presente

trabajo como las publicadas en [35, 37, 54].

En base a estas figuras, de manera general a altas temperaturas no se puede distinguir

un plasma con una distribución MB o una distribución κ, además que la incertidumbre
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Figura 6.5: Mapa del diagnóstico G(T ) en C v y O vii. Los puntos observacionales son
tomados de [37] (puntos en amarillo) y [35] (punto en negro).
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Figura 6.6: Mapa del diagnóstico G(T ) en N vi y O vii. Los puntos observacionales son
tomados de [37] (puntos en amarillo), [35] (puntos en negro) y [54] (punto en rojo).
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Figura 6.7: Mapa del diagnóstico G(T ) en Ne ix y O vii. Los puntos observacionales
fueron obtenidos en el presente trabajo.
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Figura 6.8: Mapa del diagnóstico G(T ) de Mg xi y O vii. Los puntos observacionales
fueron obtenidos en el presente trabajo.
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Figura 6.9: Mapa del diagnóstico G(T ) de Si xiii y O vii. Los puntos observacionales
fueron los obtenidos en el presente trabajo.
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Figura 6.10: Mapa del diagnóstico G(T ) en Mg xi y Ne ix. Los puntos observacionales
fueron los obtenidos en el presente trabajo.
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Figura 6.11: Mapa del diagnóstico G(T ) en Si xiii y Mg xi. Los puntos observacionales
fueron los obtenidos en el presente trabajo.

de los puntos observacionales son relativamente grandes para determinar con precisión

el tipo de distribución. La conclusión principal en esta sección es que no se encuentra

evidencia de la distribución κ en las coronas estelares por medio del triplete de He, y que

al parecer consisten de dos regiones de plasma a temperaturas diferentes; una región de

plasma a temperatura más elevada que indica un grado de ionización mayor que es donde

se producen las ĺıneas de emisión de los elementos más ionizados, y la otra región plasma

posee una temperatura más baja con un grado de ionización menor que contiene a los

elementos con menor carga eléctrica.

En base a estos diagnósticos, en la Tabla 6.9 se muestra para cada estrella la

temperatura de los dos plasmas que describen la corona estelar de dichas fuentes. T1

se ha determinado mediante un promedio de la temperatura obtenida con los iones Si

xiii, Mg xi y Ne xix a través del diagnósticos G para cada ion. T2, para la mayoŕıa de

las fuentes mostradas se ha determinado mediante el diagnóstico G para el ion O vii.

Para la estrella Procyon, debido a que es una estrella con menor temperatura, T1 se ha

determinado con los iones de O vii y N vi, y T2 mediante C v.
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Tabla 6.1: Lista de las observaciones.

Fuente Observatorio Instrumento # Obs.

Capella Chandra LETG–HRC 12

Chandra HETG–ACIS 8

XMM–Newton RGS 9

Procyon Chandra LETG–HRC 4

XMM–Newton RGS 3

ζ Puppis Chandra LETG–HRC 1

Chandra HETG–ACIS 1

XMM–Newton RGS 9

β Ceti Chandra LETG–HRC 1

Chandra HETG–ACIS 1

XMM–Newton RGS 1

λ And Chandra LETG–HRC 1

Chandra HETG–ACIS 1

XMM–Newton RGS 1

AD Leo Chandra LETG–HRC 2

ξ Uma Chandra HETG–ACIS 1

Tz CrB Chandra HETG–ACIS 1

AB Dor Chandra HETG–ACIS 1

HR 1099 Chandra LETG–HRC 1

Chandra HETG–ACIS 1

V824-Ara Chandra HETG–ACIS 1

CC Eri Chandra HETG–ACIS 2

µ Vel Chandra LETG–HRC 1

Chandra HETG–ACIS 1

Tabla 6.2: Posición espectral de las ĺıneas del triplete de helio en (a) unidades de longitud
de onda (Å) y (b) unidades de enerǵıa keV.

Si xiii Mg xi Ne ix O vii N vi C v

w a6,648 9,169 13,447 21,602 28,787 40,267
b1,865 1,352 0,922 0,574 0,431 0,308

x 6,685 9,228 13,550 21,801 29,082 40,728

1,855 1,343 0,915 0,569 0,426 0,304

y 6,688 9,231 13,553 21,804 29,084 40,730

1,854 1,343 0,915 0,569 0,426 0,304

z 6,740 9,314 13,699 22,098 29,535 41,472

1,839 1,331 0,905 0,561 0,420 0,299
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Tabla 6.4: Emisividad (fotones cm3 s−1 bin−1) para ĺıneas del triplete de He en Ne ix.

Ne ix

Fuente kbT [keV] r i f

λ And 0,76 7,54 1,02 3,77

µ Vel 0,65 7,54 1,02 3,77

ξ Uma 0,59 17,59 2,59 9,44

β Ceti 0,76 7,54 1,02 3,77

Capella 0,61 17,59 2,59 9,44

CC Eri 0,19 6,68 1,63 5,51

0,14 1,75 0,47 1,59

HR 1099 0,90 3,58 0,44 1,64

TZ CrB 0,78 3,58 0,44 1,64

V824 Ara 0,95 3,58 0,44 1,64

0,75 7,54 1,02 3,77

Tabla 6.5: Flujo medido (10−5 fotones cm−2 s−1) para ĺıneas del triplete de He en N vi.

N vi

Fuente r i f

Procyon 11,19 +1,62
−2,30 4,39 +1,08

−1,59 6,10 +1,46
−1,46
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Tabla 6.6: Coeficientes R(ne) y G(Te) observados en diferentes fuentes estelares.

Si xiii Mg xi O vii Ne ix

Fuente R(ne) G(Te) R(ne) G(Te) R(ne) G(Te) R(ne) G(Te)

AB Dor 3,92 +1,56
−1,41 0,87 +0,15

−0,14 . . . . . . 1,77 +0,87
−0,75 1,00 +0,31

−0,27 . . . . . .

AD Leo 2,80 +1,59
−1,22 0,94 +0,30

−0,26 . . . . . . 3,99 +2,06
−1,73 1,00 +0,25

−0,22 . . . . . .

β Ceti 3,29 +0,80
−0,72 1,12 +0,16

−0,15 3,87 +1,41
−1,24 0,76 +0,13

−0,12 . . . . . . 3,70 0,64

2,76 +0,46
−0,43 0,94 +0,09

−0,08 2,66 +0,55
−0,51 0,73 +0,08

−0,07 . . . . . . . . . . . .

Capella 2,95 +0,49
−0,45 0,94 +0,09

−0,08 2,33 +0,43
−0,40 0,73 +0,07

−0,07 4,11 +1,85
−1,65 0,90 +0,19

−0,17 3,64 0,68

. . . . . . 2,69 0,83
−0,71 0,72 0,11

−0,10 5,04 0,91
−0,86 0,86 0,06

−0,06 . . . . . .

CC Eri 2,89 +1,28
−1,07 0,75 +0,18

−0,16 . . . . . . 1,90 +0,81
−0,75 0,75 +0,20

−0,18 3,38 1,07

2,50 +0,75
−0,65 0,89 +0,13

−0,12 . . . . . . . . . . . . 3,38 1,18

HR 1099 4,08 +1,16
−1,11 0,79 +0,09

−0,08 2,35 +0,92
−0,88 0,51 +0,09

−0,09 2,34 +0,76
−0,71 0,88 +0,15

−0,14 3,73 0,58

λ And 4,14 +1,61
−1,41 0,86 +0,16

−0,14 2,25 +0,58
−0,53 0,68 +0,08

−0,08 . . . . . . 3,70 0,64

4,54 +1,44
−1,32 0,70 +0,09

−0,08 . . . . . . . . . . . .

µ Vel 1,57 +0,67
−0,57 0,86 +0,24

−0,21 2,81 +1,17
−1,02 0,68 +0,14

−0,12 . . . . . . 3,70 0,64

2,21 +0,66
−0,58 0,99 +0,18

−0,17 . . . . . . . . . . . . . . . . . .

Procyon . . . . . . . . . . . . 3,93 1,17
−1,05 1,15 0,18

−0,17 . . . . . .

TZ CrB 3,91 +0,99
−0,91 0,78 +0,09

−0,08 2,33 +0,64
−0,59 0,62 +0,09

−0,08 2,47 +1,07
−0,97 1,06 +0,27

−0,26 3,73 0,58

V824 Ara 2,03 +1,07
−0,70 0,86 +0,18

−0,15 2,86 +1,24
−1,14 0,63 +0,13

−0,12 1,52 +0,98
−0,79 0,87 +0,35

−0,30 3,70 0,64

ξ Uma 2,96 +1,44
−1,17 0,90 +0,22

−0,19 3,61 +1,59
−1,34 0,84 +0,18

−0,17 2,08 +0,78
−0,69 0,81 +0,18

−0,17 3,64 0,68

3,40 +1,09
−0,98 0,76 +0,12

−0,11 2,41 +0,63
−0,58 0,72 +0,10

−0,10 . . . . . . . . . . . .

N vi

Fuente R(ne) G(Te)

Procyon 1,39 +0,48
−0,60 0,94 +0,21

−0,27
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Tabla 6.7: Comparación de los diagnósticos del triplete de He para Si xiii

Presente trabajo Trabajo de [53]

Fuente R(ne) G(Te) R(ne) G(Te)

AB Dor 3, 92+1,56
−1,41 0, 87+0,15

−0,14 3,46± 1,39 1,04± 0,18

3,37± 0,88 0,87± 0,11

β Ceti 3, 29+0,80
−0,72 1, 12+0,16

−0,15 3,14± 0,51 1,07± 0,11

2,42± 0,28 0,87± 0,05

HR 1099 4, 08+1,16
−1,11 0, 79+0,09

−0,08 2,78± 0,53 1,05± 0,11

3,76± 0,65 0,73± 0,05

λ And 4, 14+1,61
−1,41 0, 86+0,16

−0,14 2,93± 0,69 0,90± 0,11

4, 54+1,44
−1,32 0, 70+0,09

−0,08 4,16± 0,97 0,68± 0,06

µ Vel 1, 57+0,67
−0,57 0, 86+0,24

−0,21 2,00± 0,81 0,91± 0,21

2, 21+0,66
−0,58 0, 99+0,18

−0,17 1,95± 0,39 0,96± 0,11

TZ CrB 3, 91+0,99
−0,91 0, 78+0,09

−0,08 3,60± 0,76 0,75± 0,07

2,92± 0,35 0,76± 0,04

ξ Uma 2, 96+1,44
−1,17 0, 90+0,22

−0,19 2,08± 0,71 0,98± 0,18

3, 40+1,09
−0,98 0, 76+0,12

−0,11 2,94± 0,68 0,72± 0,08

Tabla 6.8: Comparación de los diagnósticos del triplete de He para Mg xi

Presente trabajo Trabajo de [53]

Fuente R(ne) G(Te) R(ne) G(Te)

β Ceti 3, 87+1,41
−1,24 0, 76+0,13

−0,12 3,00± 0,64 0,92± 0,10

2,66+0,55
−0,51 0, 73+0,08

−0,07 2,25± 0,10 0,86± 0,02

HR 1099 2, 35+0,92
−0,88 0, 51+0,09

−0,09 2,12± 0,56 0,75± 0,10

2,26± 0,21 0,77± 0,04

λ And 2, 25+0,58
−0,53 0, 68+0,08

−0,08 3,00± 0,87 0,65± 0,08

2,40± 0,11 0,68± 0,01

µ Vel 2, 81+1,17
−1,02 0,68+0,14

−0,12 3,10± 1,66 0,72± 0,16

3,14± 0,51 0,70± 0,04

TZ CrB 2,33+0,64
−0,59 0,62+0,09

−0,08 1,98± 0,32 0,76± 0,07

2,36± 0,21 0,73± 0,03

ξ Uma 3, 61+1,59
−1,34 0, 84+0,18

−0,17 2,89± 0,85 0,97± 0,14

2, 41+0,63
−0,58 0, 72+0,10

−0,10 0,27± 0,02 3,51± 0,31
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Tabla 6.9: Temperatura electrónica para varias fuentes estelares obtenidas con el
cociente G

Fuente T1 (MK) T2 (MK)

AB Dor 5,13± 0,76 1,51± 0,15

AD Leo 4,27± 0,75 1,51± 0,15

β Ceti 4,22± 1,55 . . .

Capella 5,13± 0,75 1,42± 0,62

CC Eri 6,05± 1,46 2,38± 0,28

λ And 6,74± 1,28 . . .

HR 1099 7,10± 0,69 1,35± 0,16

Procyon 1,13± 0,13 0,32± 0,15

TZ CrB 7,09± 0,42 1,35± 0,16

µ Vel 5,77± 0,57 . . .

ξ Uma 5,42± 1,04 2,24± 0,22

V824 Ara 6,21± 0,92 2,00± 0,20

ζ Puppis . . . 0,40± 0,10



Caṕıtulo 7

Conclusiones

El triplete de helio es uno de los diagnósticos más aplicados en astrof́ısica para

determinar la temperatura y densidad electrónica de fuentes estelares con altas

temperaturas y, en menor medida, el estado de ionización. Es uno de los pocos diagnósticos

que nos permite obtener varios parámetros f́ısicos basados en el mismo sistema atómico,

y por lo tanto, es uno de los diagnósticos más aplicados en el estudio de diversas fuentes

estelares; en particular, este trabajo se ha centrado en las coronas estelares.

A fin de realizar este estudio, hemos desarrollado un modelo espectral en el cual

una corona estelar se considera como un plasma más que todo colisional debido a su alta

temperatura y su alto grado de ionización, donde las excitaciones de los iones presentes en

el plasma se originan mediante colisiones con electrones altamente energéticos. Basados

en las condiciones presentes en la corona, en este modelo se ha aplicado un equilibrio

estad́ıstico en lugar de un equilibrio termodinámico local para el estudio de la población de

los niveles de enerǵıa del sistema atómico. Con la finalidad de obtener un modelo espectral

mucho más versátil, se tomaron en cuenta dos tipos de distribuciones de enerǵıas para los

electrones en el plasma: la distribución Maxwell–Boltzmann, ampliamente utilizada en la

astrof́ısica como una distribución estad́ıstica clásica; y la distribución κ que se caracteriza

por ser una distribución con una cola supra-termal, la cual aumenta la probabilidad de

obtener electrones más energéticos. Esta última distribución se ha aplicado en diversos

medios dentro del sistema solar como en la magnetosfera de varios planetas y el viento solar

[55, 56], y en el presente trabajo se adaptó al estudio de las coronas estelares mediante el

triplete de helio. Este modelo espectral se ha desarrollado para los iones tipo helio cuyas

ĺıneas de emisión se encuentran en la región de rayos X en el espectro de una corona

estelar; espećıficamente para Si xiii, Mg xi, Ne ix, O vii, N vi y C v, con los cuales se

pueden determinar la temperatura y densidad electrónica del plasma.
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Este modelo espectral se ha desarrollado incluyendo como base datos atómicos que

nos permiten describir los procesos f́ısicos que se involucran a la estructura atómica. La

precisión y completitud de estos datos atómicos es de suma importancia para el desarrollo

de un modelo espectral preciso y lo más certero posible para evitar interpretaciones

incorrectas del modelo. Uno de estos datos atómicos es la fuerza de colisión, parámetro

que nos permite describir las excitaciones y des-excitaciones de los iones por impacto

con los electrones del medio. Durante el desarrollo del presente trabajo, se dispuso de

diversas tabulaciones de dichos datos para un mismo ion; este tipo de data no es única

ya que se determinan mediante diversos métodos. En base a éstos se llevó a cabo un

estudio exhaustivo de las tabulaciones de la fuerza de colisión efectiva (Υ) en función

de la temperatura mediante un método de escalamiento de dichos parámetros propuesto

en [47]. Como resultado de este análisis se concluyó que la tabulación más completa de

dichos parámetros, y por ende, la aplicada para el desarrollo del modelo espectral, es [18]

al considerar el ion Si xiii, [17] para Mg xi, [15] para el ion O vii, [14] para N vi y,

finalmente, [13] para C v. Sin embargo, mediante estos escalamientos se determinaron

cotas superiores en temperaturas para la cual los valores de Υ(T ) publicados en dichas

referencias y para dichos iones aseguran un modelo espectral confiable; a pesar de esto,

dichas cotas permiten desarrollar el modelo espectral en un amplio rango de temperaturas.

Con la finalidad de disminuir la incertidumbre en estos datos atómicos, en el presente

trabajo de calculó nuevamente las fuerzas de colisión para el ion de O vii con el método de

la matriz-R BP (a diferencia del utilizado en [15] que fue el método DARC), estableciendo

una incertidumbre para la tabulación de [15] de los Υ menor al 6 % para la mayoŕıa de

las transiciones. El cálculo de estos datos atómicos mediante el método matriz-R BP ha

permitido concluir que, para los iones tipo helio, ambos métodos son satisfactoriamente

precisos al determinar las secciones eficaces y, por ende, la fuerza de colisión de excitación

y des-excitación para los elementos de esta serie isolectrónica. Dado que para el desarrollo

del modelo espectral al momento de considerar otras distribuciones no se dispońıa de la

tabulación de los Ω(E) para el ion de Ne ix, se también se procedió a calcular dichos

parámetros f́ısicos mediante la matriz-R BP, resultando en una tabulación completa y

precisa que permite calcular los Υ hasta una temperatura un poco mayor a 107,2 K, un

rango de temperatura bastante amplio para este ion. En base a esto, debemos mencionar

que el presente trabajo propone nuevos datos atómicos para las fuerzas de colisión Ω(E)

en los iones O vii y Ne ix.

Otra de las contribuciones importantes que ofrecemos en este trabajo, y que

complementa el modelo espectral desarrollado para los diagnósticos del triplete de
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helio, es el estudio de la propagación de las incertidumbres de los datos atómicos a

través del modelo espectral ya que, como se ha insistido, dichos datos atómicos no son

completamente precisos y de alguna manera afectan las conclusiones que se puedan deducir

del modelo. En base a esto y en conjunto con [48], se propone un método general para

determinar la incertidumbre de la población de los niveles del átomo, de la emisividad

de una ĺınea en emisión y, finalmente, la de un diagnóstico espectral (cociente de

emisividades) considerando tanto un plasma con distribución Maxwell–Boltzmann como

uno con distribución κ. Este es un método eficiente que permite calcular las incertidumbres

resolviendo un sistema de ecuaciones algebraicas para la población de los niveles, y que

no requiere mucho tiempo de computo como seŕıa el caso de un algoritmo basado en el

método de Monte Carlo.

Para establecer conclusiones y cotas de referencia, se analizaron 65 espectros

observacionales obtenidos mediante los telescopios espaciales en rayos X Chandra y XMM-

Newton; estos espectros corresponden al estudio de 14 coronas estelares. El ajuste espectral

se llevó a cabo mediante el paquete xspec con el cual se ha modelado y obtenido el flujo

de las ĺıneas de emisión caracteŕısticas del triplete de helio para los iones Si xiii, Mg xi,

Ne ix, O vii y N vi, utilizando la estad́ıstica cash ([52]). Aunque los telescopios Chandra

y XMM-Newton están diseñados para realizar espectroscoṕıa de alta resolución, las ĺıneas

caracteŕısticas del triplete de helio poseen una intensidad muy baja comparada con otras

ĺıneas de emisión, y para algunas fuentes no se pudo detectar dichas ĺıneas debido a que

están opacadas por el fondo de radiación continua.

Mediante un estudio basado en el diagnóstico G(T ), se concluyó que el triplete de helio

no manifiesta evidencia de una distribución κ en las coronas estelares; y se corrobora lo

estipulado en [57] que una corona estelar consiste de al menos dos componentes de plasma

a temperaturas diferentes indicando distintos grados de ionización. En particular, en el

presente trabajo se reportan las temperaturas de estas dos regiones de plasmas para las

fuentes estelares analizadas; dichas temperaturas se obtuvieron mediante el diagnóstico

G(T ) de las observaciones y el modelo espectral desarrollado por nosotros para cada ion.
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