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Introduccion

El estudio del origen del Universo es de gran importancia para la ciencia, y la vida
misma, a medida que aprendemos més sobre como surgimos, cuando y por qué. Entre
las disciplinas mas importantes que se han desarrollado a lo largo de este periodo de
la astronomia moderna se encuentra la de astrofisica de altas energias. En términos
generales, es la que se encarga de los procesos de altas energias y su aplicacién en el

contexto astrofisico.

Conocer el origen y la evolucion del Universo nos permite comprender que cada dto-
mo de carbono, oxigeno, calcio, hierro, que compone nuestro cuerpo, nuestros tejidos,
nuestras células, nuestra sangre; cada atomo que compone cada objeto y cada cuerpo
vivo o inerte aqui en la Tierra, se formé en el centro de alguna lejana estrella (que ya
no existe) en el pasado, y por lo tanto conocer lo que hay y lo que pasa alld afuera es

tan importante como saber lo que hay y lo que pasa aqui en la Tierra.

En términos practicos e inmediatos, conocer el origen, evolucién, estructura y condi-
ciones actuales de los planetas del Sistema Solar, campos magnéticos, flujos de particulas
y otros, nos permite conocer mejor nuestro propio planeta, su atmosfera, su geologia
e incluso el surgimiento de la vida, innumerables desarrollos tecnoldgicos surgidos del
estudio del Universo se encuentran por doquier hoy en dia en nuestra vida cotidiana
e incluso, la cultura popular contemporanea ha llevado la interaccion humana con el
Cosmos a los medios masivos de comunicacion y sus productos forman parte de nuestra

percepcién de la sociedad actual.



2 Introduccion

Hoy en dia se estudia la Galaxia y los objetos extra-galacticos, como esas fuentes de
energia llamadas cuésares, los hoyos negros en el centro de galaxias, la materia oscura
que permea y da forma al Universo, y en el deseo de saber mas, hemos desarrollado
teorias para explicar incluso el origen del Universo, en la época de la inflacién de la

materia y el espacio-tiempo.

El desarrollo del estudio del Universo (comenzando desde las civilizaciones antiguas
como los egipcios, los incas, los mayas, etc. hasta nuestros dias) ha sido una constan-
te en nuestra evolucion astrondémica y su importancia para la ciencia se refleja en las
nuevas tecnologias que han permitido estudiar los cielos desde la Tierra y en el espacio
ya que el hombre ha lanzado sondas espaciales (como Rosetta (enviando un médulo de
aterrizaje a la superficie del cometa [1], otro ejemplo es el de OSIRIS-REz (Origins,
Spectral Interpretation, Resource Identification, Security-Regolith Ezplorer lanzado en
el 2016 y su objetivo es alcanzar al asteroide Bennu en el ano 2018 [2]), satélites alre-

dedor de la Tierra, sondas lunares y planetarias.

Hasta 1945, los astréonomos solo podian estudiar el Universo en general en la region
del visible. Desde ese momento ha habido una enorme expansién de la banda de ondas
disponible para el estudio astronémico: radio, milimetro, infrarrojo, ultravioleta, rayos
X y rayos v que combinadas con la astronomia 6ptica han llevado al crecimiento de

muchas areas nuevas de la astrofisica.

Con el estudio del Universo, nace una de las nuevas y mas importantes disciplinas
que han revolucionado el campo de la astrofisica moderna: astrofisica de altas energias.
La cual consiste en la observacién y estudio de fuentes astronémicas a partir de la radia-
cién de alta energia que emiten estds, incluyen la astronomia de rayos X, astronomia de
rayos gamma y astronomia ultravioleta, asi como el estudio de los neutrinos y los rayos

cosmicos. Las observaciones se pueden hacer tinicamente desde globos aerostaticos u
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observatorios espaciales.

Algunos ejemplos del estudio de fuentes astronémicas son los agujeros negros ma-
sivos en nucleos activos galacticos, la aceleracién de particulas hasta alcanzar altas
energias en ambientes astronomicos, los origenes de enormes flujos de particulas de
altas energias de galaxias activas, los procesos fisicos en los interiores de estrellas de
neutrones. Todos estos procesos se originan en condiciones fisicas que no pueden ser

reproducidas en algin tipo de laboratorio aqui en la Tierra.

El Universo nos ha dado una enorme cantidad de conocimiento, confirmando o re-
futando las propuestas tedricas a través de imagenes y cada vez mas de las nuevas
ventanas de la telescopia moderna: rayos gamma, rayos X, ultravioleta, infrarrojo y mi-
croondas. Todos estos desarrollos tecnologicos, anadidos a la telescopia contemporanea:
los telescopios colocados fuera de la atmosfera de nuestro planeta, han obtenido nuevas
iméagenes de una calidad extraordinaria en comparacién con las tomadas por sus con-

trapartes en la Tierra, permitiéndonos ver el Universo con nuevos 0jos.

Para el estudio de fenémenos astrofisicos a muy alta energia existen tres procesos
principales que intervienen en la interaccién de los fotones de alta energia con dtomos,
nucleos y electrones, los cuales son la absorcion fotoeléctrica, la dispersion de Compton
y la producciéon de pares electrén-positron. Nuevamente, necesitamos la fisica de estos
procesos, generalmente la fisica nuclear ya que es fundamental para muchas ramas de
la astrofisica no solo para diagnosticar las propiedades de las particulas de alta energia
sino también para estudiar y comprender como se llevan a cabo todos estos fenémenos
astrofisicos de alta energia en una amplia variedad de circunstancias diferentes, en par-

ticular para la comprension de los procesos de generacién de energia en las estrellas [3].

Algunos de estos procesos nucleares se producen en las profundidades de los centros

de las estrellas, donde los productos de la nucleosintesis son, en general, solo muy in-
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directamente observables. Las interacciones nucleares solo son importantes cuando las
particulas de alta energia incidente producen un impacto més o menos directo en el
nicleo. Esto se debe a que las fuertes fuerzas de interacciéon que mantienen unido al

nucleo son fuerzas de corto alcance.

Algunas de estas interacciones emiten radiacion libre o bremsstrahlung tal es el caso
de un gas ionizado caliente en el Universo, otras por ejemplo incluyen emision en radio
de regiones compactas de hidrégeno ionizado a temperaturas 7' ~ 10* K, la emisién de
rayos X de fuentes binarias de rayos X para la cual T ~ 107 K y la emisién difusa de
rayos X de un gas intergalactico caliente en clusters de galaxias que pueden llegar a
temperaturas T = 10° K [4].

Los rayos X y Rayos gamma no llegan directamente a la Tierra puesto que la atmosfe-
ra nos protege de la radiacion de altas energias por lo que se nos dificulta detectarlos
de manera directa. Existen métodos de deteccién de manera indirecta que se realiza
mediante las cascadas de rayos gamma produciendo radiacién Cherenkov en agua como
es HAWC, pero para poder detectarlos de manera directa debemos de enviar telescopios

u observatorios espaciales tal es el caso de FERMI y CHANDRA.

En la actualidad existen grandes experimentos dedicados a la astronomia gamma
sobre la superficie de la tierra. Todos ellos hacen uso de la técnica de deteccién este-
reoscopica, es decir que la radiacion Cherenkov producido por las cascadas de particulas
es observado simultaneamente por 2 o mas telescopios utilizando la atmésfera y teles-
copios de fluorescencia como VERITAS, MAGIC y H.E.S.S. Esto mejora drasticamente
la reconstruccién de la direccién de arribo y la sensibilidad en energia, principalmente
gracias a una mejor separacion entre la senial y el ruido (que en este caso son los rayos
cosmicos); y existen otros como HAWC que utilizan la radicién Cherenkov en agua

producidos por la casacada de particulas.

Gracias a estos instrumentos, la astronomia gamma de altas energias ha dado un
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importante salto desde los primeros telescopios construidos en los anos 80. Hasta el dia
de hoy estos instrumentos han detectado mas de 150 fuentes de rayos gamma de altas

energias [5].

Estos detectores son:

x MAGIC (Major Atmospheric Gamma Imaging Cherenkov el cual consta de dos
telescopios Cherenkov ubicados cerca de la cima de la montana Roque de los Mu-
chachos (2000 m s.n.m), en La Palma, Islas Canarias. Los telescopios tienen 17
m de diametro y estan separados unos 85 m. Pertenece a una colaboracion inter-
nacional de 8 paises y 17 instituciones. Los cuales son dedicados a la observaciéon
de rayos gamma de fuentes galacticas y extragaldcticas a muy altas energias en

un rango de (VHE (a muy altas energias), 30 GeV a 100 TeV) [6].

x VERITAS (Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System) que es
un arreglo de 4 telescopios de 12 m de didmetro ubicados en el Observatorio Fred
Lawrence Whipple (FLWO) en Arizona, USA. El rango de energia detectable por
VERITAS es de 50 GeV a 50 TeV. Participan de este experimento 4 paises: USA,
Canadé, Reino Unido e Irlanda [7].

x HAWC (En inglés High-Altitude Water Cherenkov) que estd construido en una
de las laderas del volcan Sierra Negra, cerca de Puebla, México. Se encuentra a
una altura de aproximadamente 4100 metros sobre el nivel del mar. HAWC es
usado para realizar un estudio general del cielo en las energias entre 100 GeV y
100 TeV. Es un laboratorio disenado para detectar rayos gamma y rayos césmicos
con energias de TeV que cuenta con una apertura que cubre mas del 15 % del
cielo. Con su amplio campo de vision, el observatorio esta expuesto a dos terceras

partes del cielo durante cada ciclo de 24 horas. [§].
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x H.E.S.S. (High Energy Steroscopic System) un sistema de 5 telescopios Cheren-
kov ubicados al sur de Namibia, cerca de la montana Gamsberg, a 1800 m de
altura. Cuatro de los telescopios tienen un disco reflector de 12 m de didmetro,
mientras que el quinto, instalado recientemente, posee 28 m de didmetro de su-
perficie colectora. Con la instalacién de este ultimo telescopio se logré bajar el
umbral de energia detectable de los fotones hasta unos pocos GeV. Es el tni-
co arreglo de telescopios Cherenkov en el hemisferio sur y tiene una exposicién

tnica al plano galactico. Operan este experimento 32 instituciones de 12 paises [9].

Una ventaja principalmente de los detectores de altas energias lanzados al espacio
es que detectan de manera directa al fotony es de particular importancia reconocer las
limitaciones practicas de estos detectores de Rayos X y Rayos gamma, ya que estos
determinan la precision con la que pueden medirse las intensidades y los espectros.
Recordando que estos a menudo tendran que ser transportados en vehiculos espaciales.
Esto inmediatamente establece restricciones sobre la masa y el volumen de los observa-

torios espaciales practicables.

Los observatorios espaciales se pueden dividir en dos clases generales: aquellos cuya
misién es inspeccionar todo el cielo y los telescopios que sélo hacen observaciones de
partes escogidas del firmamento. Muchos de los observatorios espaciales ya han comple-
tado sus misiones, mientras que otros estan en funcionamiento. Los satélites y sondas
espaciales para la observacién astronémica han sido lanzados por la NASA (National
Aeronautics and Space Administration), la ESA (FEuropean Space Agency) y la JAXA
(Japan Aerospace Ezploration Agency).

La serie Grandes Observatorios de la NASA son cuatro telescopios espaciales de
gran potencia. Cada telescopio ha tenido un coste similar y han servido para ampliar

los conocimientos en Astronomia. Las cuatros misiones han examinado una parte del
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espectro electromagnético a la que estaban disenados.

x El Telescopio espacial Hubble (en inglés, Hubble Space Telescope o HST) conocido
previamente como Space Telescope (ST). Este telescopio observa principalmente
la zona del espectro visible y la zona del ultravioleta cercano, el cual fue lanzado
al espacio el 24 de abril de 1990 y se trata de un proyecto conjunto entre la NASA
y la ESA [10].

x El Observatorio de Rayos Gamma Compton (Compton Gamma Ray Observatory
o CGRO) conocido previamente como Gamma Ray Observatory (GRO). Observa-
ba principalmente rayos gamma, aunque también rayos X duros. Sus giroscopios
comenzaron a fallar por lo que se tuvo que elegir entre dejarlo sin control o des-
truirlo. Se escogiod esto ultimo y el 4 de junio de 2000 cayd sobre el Océano Pacifico

11].

x El Observatorio de rayos X Chandra (Chandra X-ray Observatory o CXO) cono-
cido previamente como Advanced X-ray Astronomical Facility (AXAF). Observa
principalmente rayos X blandos. Se ha utilizado para el estudio de galaxias lejanas

y sigue en funcionamiento [12].

x El Telescopio espacial Spitzer (Spitzer Space Telescope o SST) conocido pre-
viamente como Space Infrared Telescope Facility (SIRTF). Observa el espectro
infrarrojo. Es el ultimo y fue lanzado el 24 de agosto de 2003 [13].

También se tiene al telescopio Fermi o telescopio Espacial de Rayos Gamma Fermi
es un observatorio espacial disenado para estudiar las fuentes de rayos gamma del uni-
verso con el objeto de detallar un mapa de las mismas. Dos anos después de su puesta
en funcionamiento, habia generado un mapa de las 1451 fuentes de rayos gamma mas

brillantes conocidas [14].
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En el primer capitulo de esta tesis hablaré sobre las principales fenémenos astrofisi-
cos de altas energias que pueden generar radiacién gamma, los cuales pueden ser los
nicleos activos de galaxias, blazares, pulsares, materia oscura entre otros, describire-
mos sus caracteristicas principales y como interactuan con el medio para generar dicha

radiacion.

Para el segundo capitulo daré una descripcién de los procesos electromagnéticos
como la radiacién Bresmsstrahlung, radiaciéon sincrotrén, dispersiéon compton etc., que

dan lugar a fotones energéticos y como estos fotones interaccionan con la materia.

Luego, en el tercer capitulo trata sobre el Observatorio de Rayos X CHANDRA.
En este capitulo daré informacién general sobre el satélite CHANDRA y también del

sistema del telescopio.

En el capitulo nimero cuatro es principalmente sobre remanentes de supernovas, el
origen, su estructura y evolucién, la clasificacién de los tipos de surpenovas que existen
y de como ocurre la aceleracion de las particulas y la emision de rayos gamma en las

supernovas.

Para el siguiente capitulo se basa principalmente en el sistema HESSJ1841-055, pri-
mero daré una introduccion sobre el sistema, para depués explicar el plan de trabajo,
las herramientas utilizadas en el analisis de HESSJ1841-055 y por tltimo incluir las

imagenes y tablas obtenidas.

Por ltimo daré las conclusiones obtenidas y planes futuros sobre el trabajo reali-

zado.



Capitulo 1

Fuentes de Rayos Gamma.

Los rayos 7 son una forma de radiacién electromagnética (EM) con una energia
extremadamente alta. La radiacion de rayos v tiene una longitud de onda mucho mas
corta que la luz visible, por lo que los fotones de rayos 7 tienen mucha méas energia que

los fotones de luz.

Los rayos v se encuentran en el extremo de mayor energia del campo electromagnéti-
co. Los rayos X, tienen energia un poco mas baja que los rayos . De hecho, los rangos
espectrales de rayos X y rayos 7 se superponen. Los rayos 7 tienen longitudes de onda
de aproximadamente 100 picémetros (100 x 10712 metros) o menos, o energfas de foto-
nes de al menos 10 keV. Este tipo de onda electromagnética oscila en una frecuencia

de 3 exahertz (EHz o 10'® Hertz) o mds [11].

La radiacion v o rayos 7 es un tipo de radiacién electromagnética, y por tanto cons-
tituida por fotones, producida generalmente por elementos radiactivos o por procesos
subatémicos como la aniquilacién de un par positron-electréon. También se genera en

fendmenos astrofisicos de gran violencia (a muy altas energias).

Constituyen un tipo de radiacién ionizante y se producen por desexcitacion de un

nucleén de un nivel o estado excitado a otro de menor energia y por desintegracién de
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Figura 1.1: Unicamente la luz visible y las ondas de Radio logran atravesar totalmente
la Atmésfera.

isotopos radiactivos. Se diferencian de los rayos X en su origen. Estos se generan a nivel

extranuclear, por fenémenos de frenado electrénico.

En general, los rayos v producidos en el espacio no llegan a la superficie terrestre,
pues los absorbe la alta atmosfera. Para observar el universo en estas frecuencias es ne-
cesario utilizar globos de gran altitud u observatorios exoespaciales. Para detectarlos,
en ambos casos se utiliza el efecto Compton. Estos rayos 7 se originan por fenémenos
astrofisicos de alta energia, como explosiones de supernovas o ntucleos de galaxias acti-

vas.

Por lo que a continuacion hablaremos en este capitulo sobre los objetos astronémicos

que originan a los rayos 7.
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1.1. Plsares.

Como bien sabemos los pulsares son sistemas astrofisicos capaces de manifestar
grandes diferencias de potencial que permiten una aceleracion electrostatica de particu-
las cargadas. Fueron descubiertos en 1967 por Jocelyn Bell y Antony Hewish y se trata
de estrellas colapsadas donde la presién de la gravedad es sostenida por la presion de
degeneracién de los nucleones [15].

Algunas de las principales caracteristicas de los pulsares son las siguientes:

El tamano tipico de estas estrellas es de R, = 10° cm y su masa M, = 1,4 M, .

Esto hace que su densidad sea:

M, 1,4x1,99 x10%
PEN = 43RS~ 4/3710%em?

~ 6,6 x 10'g em™3

Al colapsar, las estrellas arrastran su campo magnético, por lo que las estrellas de
neutrones resultantes estdn magnetizadas y en rotacién rapida. Su campo resultante

tipico es dipolar B = 10'2 G.

Tienen pulsos de perfodos muy cortos y muy estables P = 27/Q = 1073 — 3 s (Q es

el momento angular de rotacién) y emision en radio polarizada.

Los pulsos en radio se observan cuando el eje del campo magnético de la estrella y
su eje de rotacién estan desalineados. Estos pulsos se originan a partir de los haces de

emisiéon en radio emitida a lo largo del eje magnético.

Los pulsares pueden acelerar particulas hasta energias ~ 102 eV = 10 TeV. Si el
pilsar es muy rapido, E,,.. ~ 10710 eV. El limite efectivo es seguramente menor que
esta cantidad ya que las particulas sufriran pérdidas radiactivas durante el proceso de

aceleracion.
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Figura 1.2: Este diagrama esquematico de un pulsar ilustra las lineas de campo magnéti-
co en blanco, el eje de rotacién en verde y los dos chorros polares de radiacién en azul.

Existen tres regiones de radiacion no térmica asociadas con la emision por pérdida

de energia rotacional en una estrella de neutrones:

1. La primera regién corresponde al pulsar y su magnetosfera, hasta el cilindro de luz.

Esta emision es periddica (pulsada).

2. La segunda region corresponde al viento del pulsar, cuya emision es debida princi-

palmente a dispersiones Compton inverso de los electrones relativistas.

3. Por udltimo la nebulosa sincrotrén, donde las particulas son re-aceleradas en el choque

entre el viento y el medio interestelar [16].

Los pulsares tienen espectro plano y son emisores constantes sobre largos periodos
de tiempo, y su emisién gamma es mucho menor que la pérdida de energia rotacional.

Todos tienen un corte en energias de rayos gamma en el rango de GeV-TeV.
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Figura 1.3: Espectros de luz de longitud de onda multiple de Pulsares que emiten en
rayos v detectados por EGRET [17].

1.2. Ntcleos de Galaxias Activas

Por mas detalles del contenido de esta seccion ver el curso “High Energy Astrophy-

sics” impartido por el Dr. Omar Tibolla. [17].

Una galaxia se dice activa cuando una fraccion significativa de la radiacién elec-
tromagnética que emite no es debida a los componentes “normales” de una galaxia

(estrellas, polvo y gas interestelar).
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El término nicleo activo de galaxia (Active Galactic Nuclei, AGN) se usa frecuen-
temente para denominar este tipo de objeto, ya que la energia emitida por las galaxias
activas se debe aparentemente a una regién compacta en su centro. En algunos casos,
esta region central emite chorros de particulas que se extienden por grandes distancias,
provocando emisién desde regiones extendidas, si bien en todos los casos la fuente ulti-

ma de la energia emitida es la region central.

Las teorfas actuales afirman que hay un agujero negro super masivo (millones de

masas solares) en el centro de cada AGN.

Cabe mencionar que los AGN son objetos pequenios, en muchos casos mas pequenos

que el Sistema Solar.

Los AGN son una categoria que comprende objetos que (al menos aparentemente)

son muy diferentes entre si:
x Cudsares.
x Blazares.
*x Radio Galaxias.
x Galaxias Seyfert.

Estos objetos emiten en todas las longitudes de onda del espectro electromagnético
(desde Radio hasta rayos 7) y son morfolégicamente extremadamente diferentes unos
de otros (en algunos vemos lébulos gigantes, otros aparecen en cambio como galaxias

“normales”).

1.2.1. Cuasares.

Los cuésares son fenomenos que surgen cuando un enorme agujero negro, situado

en el nicleo de una galaxia, comienza a absorber toda la materia que encuentra en su



1.2. NUCLEOS DE GALAXIAS ACTIVAS 15

cercania. Cuando esto ocurre, por efecto de la enorme velocidad de rotacion del disco
de acrecion formado, se produce una gigantesca cantidad de energia, liberada en forma
de ondas de radio, luz, infrarrojo, ultravioleta, y rayos X, lo que convierte a los cuasares

en los objetos mas brillantes del universo conocido.

Son los objetos mas brillantes en el Universo, estan en Radio galaxias y son objetos
“viejos y lejanos” (cuando el Universo tenia casi 1/6 de tamano en comparacién con el

presente y casi mil millones de afos).

Los cuésares son observados cuando existieron hace mucho tiempo, y el Universo
como era en su pasado distante por lo que se cree que hubo mas cuasares en el pasado;

hoy pensamos que los cudsares se situan a mas de 1 Gpc *.

Tienen un espectro similar a los nicleos de Seyferts. Su nticleo es mas brillante que

las estrellas en un factor de 10 a 100.

Los cuésares manifiestan muchas propiedades idénticas a las de las galaxias activas:
la radiacién no es térmica y se ha observado que algunas tienen jets y lobulos como las
radio galaxias. Su luminosidad total ~ 10'? luminosidades solares. (La luminosidad de

Seyferts y cudsares puede cambiar muy réapidamente: dias, horas, minutos) [18].

Son los aceleradores méas poderosos en el Universo. Emiten rayos v de 100 MeV a
algunos GeV (también por encima de algunos TeV, pero en este caso se los considera
Blazar). Por lo tanto, creemos que Seyferts y cudsares son el mismo tipo de objeto, pero

se ven desde diferentes puntos de vista.

Los cudsares mas luminosos por MBH (Masive Black Hole) muy masivo.
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1.2.2. Blazares.

Son una fuente de energia muy compacta y altamente variable, asociada a un agu-
jero negro situado en el centro de una galaxia. Los blazares estan entre los fenémenos
mas violentos del Universo, y son un tema importante en la astronomia extragalactica.
Son caracterizados por emitir un jet relativista. Actualmente se acepta que un blazar es

un cuasar, con la salvedad de que su jet se encuentra apuntando en direccién a la Tierra.

También irradian mucho en las frecuencias de radio y su luminosidades pueden cam-

biar mucho muy rapidamente (también en escalas de tiempo de pocas horas).

Los blazares no constituyen un grupo homogéneo, y se dividen en dos grupos:

% cudsares altamente variables, (denominados también en inglés “OVV” de Op-
tically Violent Variable quasars), que son un pequeno subgrupo dentro de los

cudsares.
x objetos BL Lacertae, objetos BL Lac o simplemente BL Lacs.

Los rayos 7 de algunos TeV (10'? eV) (en algunos casos los rayos 7 tienen mds de
10 TeV) Como ya se dijo, en los blazares uno de los 2 jets apunta hacia nosotros (Edad

de oro para Blazars: hace 10 anos 60 - 80 Blazars conocidos, ahora muchos maés, gracias

a Fermi LAT y a los IACT) [19].

1.2.3. Radio Galaxias.

Por definicion, son galaxias que son poderosas fuentes de radio. La emisién de radio

de una radio galaxia es radiacién sincrotrénica no térmica.

La luminosidad de radio de la radio galaxia es tipicamente 1023 — 103 W, por lo

tanto puede ser tan grande como la luminosidad total de una galaxia normal.
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El rasgo caracteristico de una radio galaxia fuerte es una estructura doble: hay dos

grandes regiones emisoras de radio en los lados opuestos de la galaxia observada.

La doble estructura de una radio galaxia parece producida por el nicleo. Sin em-
bargo, los electrones en los 16bulos de radio no pueden ser formandos desde el centro
de la galaxia, ya que perderian toda su energia durante un transito tan largo. Por lo
tanto, los electrones deben acelerarse continuamente dentro de las regiones emisoras de

radio.

Estas AGN irradian a frecuencias de radio y tienen l6bulos gigantes mucho mayores
al tamano de la galaxia hechos de gas y polvo excitados creados por enormes chorros

que salen “del nucleo de la galaxia”.

Las radio galaxias tienen una emisién de radio de 10** W y pueden alcanzar 103 W
(las galaxias "normales”no irradian tanto en la banda de ondas de radio: por ejemplo,

la Via Lictea irradia en radio ~ 103 W).

La dimension se correlaciona directamente con la intensidad de la senal de radio
(la mas grande conocida es de 9,8 millones de anos luz), cabe destacar que las radio
galaxias son galaxias elipticas de las cuales las més grandes son las galaxias CD ( donde

los cudsares se encuentran cada vez en el centro de las radio galaxias).

Un ejemplo de estas es la Cygnus A (la Radio Galaxia mas poderosa de nuestra

parte del Universo).



18 CAPITULO 1. FUENTES DE RAYOS GAMMA.

1.2.4. Galaxias Seyfert.

Su emision es producida por la acrecion de materia en el agujero negro supermasivo
situado en su centro.Tienen nticleo puntual muy brillante y produce lineas espectrales

de emision muy fuertes de gas altamente ionizado. Son generalmente galaxias espirales.

Las galaxias Seyfert se clasifican como Tipo 1 o Tipo 2, dependiendo de si el espec-

tro muestra lineas de emision estrechas y anchas, o solamente estrechas.

Se atribuye el notable ancho de las lineas de emisiéon a una distribucién de velo-
cidades relativamente grande en el gas que emite la radiacién. Si tenemos en cuenta
el efecto Doppler, esto es, el desplazamiento de longitud de onda o de frecuencia de
la radiacién electromagnética debido a la velocidad de la fuente, se pueden entonces

deducir las velocidades a las que se encuentra el gas emisor [18].

La luminancia total es de ~ 10'° luminosidades solares es decir cerca de 1036 — 103®

W.

Emiten rayos v a energias mas bajas, de 100 keV a energias del orden de MeV (pero

ahora también en GeV).

Se cree que la energia, como de costumbre, se debe a la “caida”del gas y la materia
que se transforma en espiral en el SMBH (Super Massive Black Hole, contienen entre

un millén y mil millones de masas solares.).

1.2.5. Modelos Unificados.

La radiacion potente de las galaxias de nucleo activo, galaxias de Seyfert, radio

galaxias, blazares y cuasares se explica por la presencia en su centro de un agujero
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negro supermasivo y un disco de acrecion. ;jPero cémo explicamos los diferentes tipos
de galaxias observadas? Se trata simplemente de una consecuencia de la presencia de
un cinturén opaco en torno al agujero negro y la posicion de la Tierra con relacién a

este cinturon.

Aunque las formas de actividad galactica pueden parecer a primera vista diversas,

pueden unificarse dentro de un modelo esquematico bastante aceptado.

Segtn este modelo, la mayoria de las galaxias contienen un nucleo central compacto,
que es un agujero negro supermasivo, con masa 10” — 10° M, rodeado por un disco o
anillo de gas. La fuente de energia es la energia gravitacional liberada a medida que el
gas se acumula en el agujero negro. El disco puede dar lugar a un jet donde parte de
la energia se convierte en movimientos perpendiculares a lo largo del eje de rotacion.
Se cree que cuando el agujero negro ha consumido todo el gas y polvo de su vecindad,
la galaxia activa deja de emitir grandes cantidades de energia y se transforma en una

galaxia normal. Este nucleo activo de galaxia es similar al de la Via Lactea.

La tasa de acrecion tiene un limite, llamado limite de Eddington, que se puede
calcular a partir de un equilibrio entre la fuerza de la gravedad y la presion de radiacion.
Para la acrecién esférica, la luminosidad en el limite de Eddington es:

4rGmye

M
Lpad = M=13x 1038ﬁ erg/s (1.1)

or ®
El espectro se caracteriza por un doble componente, uno alcanzé casi las energias
de los rayos X, probablemente causado por la emision de sincrotron en el jet, y uno
alcanzo casi a las energias GeV. Se han propuesto dos modelos para explicar la emisién

de rayos gamma:

* Un modelo leptonico, el modelo sincrotrén auto compton: en este modelo, los

leptones primarios, acelerados en jets AGN, interactian con fotones de energia
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Figura 1.4: Vista esquematica del Modelo Estandar de un AGN: el SMBH central, un
toro denso de materia, el disco de acrecién y los dos jets [20].

mas baja, a través de Compton inverso, y producen la radiacién que vemos en la
banda ~; los fotones de energia més baja pueden ser rayos X originados por la

emision de sincrotrén. 2

x Como modelo hadroénico: en este caso, los hadrones, especialmente los fotones,
pueden acelerarse en jets, producen piones mediante interacciones con los fotones

en el jet y finalmente causan radiacién v a través de la desintegracién de 7.

Para ver comentarios mds detallados sobre AGN puedes ver [21], [22] v [23].

2Los fotones pueden ser irradiados directamente desde el disco de acrecién al jet, pero en este
caso no podemos hablar adecuadamente sobre el modelo de SSC, incluso si el tltimo mecanismo de
Compton inverso es el mismo.
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1.3. Materia Oscura.

El Centro Galactico de la Via Lactea (GC) ha sido de gran interés en los intentos
de detectar indirectamente la materia oscura (Dark Matter, DM ). Esto se debe a la
existencia de un exceso esférico simétrico en los rayos gamma de alta energia y muy alta
energia que se ha observado en sus alrededores por experimentos como el Telescopio de
area grande Fermi (Fermi-LAT) y el Sistema estereoscépico de alta energia (H.E.S.S.)

[24].

El advenimiento de este exceso de observacion dio lugar a muchos intentos de ex-
plicarlo en términos de emisién resultante de la aniquilacién de la DM en forma de
particulas masivas de interaccién débil WIMP ( Weakly Interacting Massive Particles).
Sin embargo, las explicaciones alternativas, como las poblaciones no resueltas de ptlsa-
res milisegundos, se han discutido extensamente en la literatura y han recibido un
refuerzo reciente [25], ya que se ha demostrado que la misma funcién de luminosidad

podria dar cuenta de poblaciones de ptlsares tanto conocidas como no identificadas.

Ademas de esto, la region del espacio de parametros WIMP favorecida por el analisis
de las incertidumbres astrofisicas en el GC [26] se ha puesto bajo cierta presién por los
datos existentes [27], con gran promesa mostrada por el Square Kilometre Array [28]

(SKA) como una sonda futura de estos modelos.

Los WIMP podria ser revelado directamente (es decir, detectando directamente el
paso de un WIMP a través de la materia) o indirectamente (es decir, viendo algunos
efectos del WIMP sin detectarlo directamente); hay varias técnicas diferentes para tratar

de detectar directamente estos WIMP; podemos dividirlos en 3 grupos [11]:

= Bolémetros (o detectores criogénicos): estos tratan de revelar el calor causado por
WIMP que cruza la materia; podemos mencionar varios experimentos: Edelweiss,

Edelweiss II, CDMS (Cryogenic Dark Matter Search), CDMS II, CRESST II
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(Cryogenic Rare Event Search with Superconducting Thermometers), CRESST
II, Mi-Beta, CUORICINO 42 kg, ROSEBUD.

» Detectores de Centellador, como DAMA /Nal (DArk MAtter), DAMA/LIBRA
(Large sodium lodide for RAre processeces), ANAIS, ELEGANT IV, ELEGANT
V, UKDMC, ZEPLIN I (ZonEd Proportional scintellation in LIquid Noble gases),
ZEPLIN II, ZEPLIN III.

= Detectores de Ionizacién, podemos mencionar: IGEX, H/M-HDMS (Heidelberg-
Moscow), GENIUS-TF, Edelweiss I y II, CRESST 1 y II; Edelweiss y CRESST
ambos son detectores de ionizacion y bolémetros.

Para ver mds comentarios a cerca de materia oscura se puede ver [30].

1.4. Rayos Cdésmicos y Emision Interestelar.

Los rayos césmicos (Cosmic Rays, CRs) son particulas subatémicas procedentes del
espacio exterior cuya energia, debido a su gran velocidad, es muy elevada: cercana a la
velocidad de la luz. Se descubrieron cuando se comprobé que la conductividad eléctrica

de la atmosfera terrestre se debe a ionizacion causada por radiaciones de altas energias.

El descubrimientos de rayos césmicos en el agua fue debido al fisico italiano Dome-
nico Pacini quien en los anos entre 1907 y 1912 estuvo haciendo experimentos bajo el

agua en el lago Di Bracciano en el mar Tirreno [31].

En 1909, Theodor Wulf desarroll$ el primer electrémetro. Este era un instrumento
disenado para medir la tasa de produccion de iones dentro de un contenedor sellado
herméticamente. Wulf uso este instrumento para demostrar que los niveles de radiacion

ionizante en la cispide de la Torre Eiffel eran mayores que en su base [32].

En 1911, Victor Hess demostré que la ionizacién atmosférica aumenta proporcio-

nalmente a la altitud. Concluyé que la radiacién debia proceder del espacio exterior y
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maés tarde en 1912 elevo tres electrometros de Wulf de precision mejorada a una altitud
de 5300 metros usando un globo aerostatico y encontré que la tasa de ionizacion se
multiplicaba aproximadamente por cuatro en comparacion con la que podia medirse a
nivel del suelo. También descarté al Sol como la fuente de radiacion responsable me-
diante un nuevo ascenso en globo durante un eclipse de sol casi total. Cuando la Luna
estaba bloqueando la mayor parte de la radiacion solar visible, Hess todavia pudo medir
una tasa de ionizaciéon en aumento con la altura, y concluyé: “La mejor explicacion al
resultado de mis observaciones viene dada por la suposicion de que una radiacion de

un enorme poder de penetracién entra en nuestra atmdsfera desde arriba” [33] [34].

El nombre “Rayos Césmicos” (introducido por Robert Millikan en 1936) se debe al
hecho de que durante algiin tiempo se creyé que la radiacién era de naturaleza elec-
tromagnética; sin embargo, durante los anos treinta se descubrié que la mayoria de los
CR deben estar cargados eléctricamente, ya que son afectados por el campo magnético
de la Tierra; Las Crs incluyen esencialmente algunos elementos de la Tabla Periddica

3. los electrones constituyen casi el 1% de los CRs galécticos.

Los rayos césmicos cubren un amplio rango de energias que va desde 10° hasta
3 x 10 eV como se ve en la Figura 1.5. En la regién més baja del espectro (menor que
10 eV) el espectro es practicamente horizontal debido a la influencia del Sol (efectos
solares). mientras que a rodilla del espectro muy probablemente se debe a que es la
capacidad maxima de aceleracién de particulas de las supernovas. El tobillo es muy
probablemente que sea causado por la transicion entre rayos cosmicos galacticos y ex-

tragalacticos. También podemos ver en el espectro se indican las energias alcanzadas

3 Alrededor del 89 % de los nticleos son hidrégeno (protones), 10 % de helio y aproximadamente 1 %
de elementos mas pesados; los elementos méas pesados producidos por la nucleosintesis estelar (Car-
bono, Oxigeno, Magnesio, Silicio e Hierro) estédn presentes en aproximadamente las mismas abundancias
relativas que en el Sistema Solar, pero hay algunas diferencias significativas en alguna composicion ele-
mental e isotropa, que podrian informarse privadamente en el origen y la historia de los CRs galacticos:
por ej. hay sobreabundancia significativa de los elementos raros, como litio, berilio y boro, producidos
por espalacién por la materia interestelar y también el isétopo 22 Ne es sobreabundante (esto muestra
que la nucleosintesis de Crs y el material del sistema solar han sido diferentes).
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Figura 1.5: Espectro diferencial de CRs.

en el Fermilab (Fermi Laboratorio) y en el LHC (Large Hadron Collider)que son los

aceleradores de particulas mas grandes del mundo.

Los modelos tedricos y las observaciones muestran que el sitio mas probable donde
se pueden producir CR son las explosiones de supernovas y los restos de supernovas

(SNR) [35] [36].
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1.5. Destellos de Rayos Gamma.

Conocidos como GRB (Gamma Rays Bursts) son destellos de rayos gamma asocia-
dos con explosiones extremadamente energéticas en galaxias distantes. Son los eventos
electromagnéticos mas luminosos que ocurren en el universo.

Figura 1.6: Distribucién de los GRB en el cielo. a) Lado izquierdo: se creia que los GRBs
provenian del centro galdctico o de cualquier direccién del espacio. b) Lado derecho:
gracias a BATSE se concluy6 que estos GRBs provienen de més alla de la Via Lactea.
citeOsl

Este fendmeno astrénomico puede durar desde unos nanosegundos hasta varias ho-
ras, con frecuencia son seguidos por una luminiscencia residual de larga duraciéon de
radiacién a longitudes de onda mayor (rayos X, radiacién ultravioleta, luz visible, ra-

diacién infrarroja y radiofrecuencia) [37].

Los GRB se detectaron por primera vez en 1967 por los satélites Vela, una serie
de satélites disenados para detectar pruebas de armas nucleares encubiertas. Surgieron
gran cantidad de teorias para explicar estos brotes, muchas de las cuales sugerian que
éstos habian tenido su origen en la Via Lactea. Hubo escasos avances hasta 1991, cuan-
do se cre6 el Observatorio de rayos gamma Compton y su experimento “Burst And

Transient Source Experiment” (BATSE), un detector de rayos gamma con una gran
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Figura 1.7: Distribucién bimodal de los GRBs presentes en el catdlogo de BATSE. [11]

sensibilidad. Este instrumento proporcioné informacién crucial que indicaba que la dis-
tribucion de los GRB era isotropa —no sesgada hacia cualquier direccién en particular
en el espacio, como el plano galactico o el centro galactico. Debido a la forma aplanada
de la Via Lactea, las fuentes dentro de nuestra propia galaxia se concentran sobre todo
cerca del plano galactico por lo que la ausencia de un patréon en el caso de los GRB

aportaba pruebas concluyentes de que éstos provienen de mas alld de la Via Lactea [38].

En cuanto a su estructura temporal, cada GRB era diferente de los demas y cualquier

intento de realizar una clasificacion morfolégica ha fracasado. Las duraciones oscilan



1.5. DESTELLOS DE RAYOS GAMMA. 27

+*

Gamma Ray Burst Spectrum

lower energies

-
k-
k-
k-
=

2

Spectral Flux

k-

2

Steep
higher energies

20 oo 1000
Energy (keV)

Figura 1.8: Ejemplo del espectro de un GRB. [11]

entre varios ms y mas de 1 h, llegando a medirse variaciones en escalas de 0.2 ms, lo
que implicaria regiones con unas dimensiones de menos de 60 km, en ausencia de mo-
vimientos relativistas. Si que hay una clara evidencia de una distribucién bimodal por
lo que respecta a la duracion, pudiendo diferenciar dos clases de GRBs: explosiones de
corta duracién (inferiores a 2 s), que suponen un 25 % y explosiones de larga duracién
(superiores a 2 s), el 75 % restante [39]. Estas tltimas tienen un promedio de 20-30 s.
Hasta la fecha, no hay evidencia alguna de GRBs producidos por una misma fuente

(Ver Figura 1.7).
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Figura 1.9: Diferentes curvas de luz de GRB: Pulso suave simple (GRB99012), Suave
con picos (GRB981203), multiples picos (GRB981021) y cadticos (GRB981031). [11]

Los espectros en general son muy duros y alcanzan su punto maximo a energias de
varios cientos de keV, siguiendo una ley de potencia descrita por indice espectral que

varfa durante el destello (Ver Figura 1.8).

Uno de los principales problemas en el anélisis de GRB esta dado por la variabilidad
de sus curvas de luz (Ver Figura 1.9), es decir, los perfiles de tiempo de los GRB; el
rango de las curvas de luz varia mucho y muchas personas intentaron clasificarlas; por
ejemplo, podemos citar la clasificacion de Gerry Fishman, que en 1993 intenté dividir

las diferentes morfologias en 4 clases:
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* Pulso singular: Fenémenos con un solo pico; los eventos de FRED (Fast Rise

Ezxponential Deacy) son una subclase de este tipo de grupo.

x Pulsos multiples con picos bien definidos, a menudo caracterizados por aumentos

y caidas similares.

* Eventos con picos bien separados, en los que las pausas entre dos picos suelen ser

méas grandes que el tiempo de emision.

x GRBs cadticos, con estructuras complejas, en el que diferentes picos a menudo se

superponen entre si.

1.6. El Centro Galactico.

El centro galactico (Galactic Center, GC) es el centro de rotacién de nuestra gala-
xia, la Via Lactea. En 1985 la Union Astronémica Internacional adopté la distancia a
8.5 kiloparsecs del Sol. Sin embargo, investigaciones recientes han sugerido distancias

menores a ésta.

Debido a que el polvo interestelar bloquea nuestra linea de vision hacia el centro
de la galaxia, éste no puede ser estudiado mediante el espectro visible, el ultravioleta
o por rayos X de baja potencia. En consecuencia, la informacion que actualmente se
posee sobre el centro galactico proviene de observaciones realizadas por rayos gamma,
infrarrojos, observaciones de longitudes de onda submilimétricas, ondas de radio o rayos

X de alta potencia.

El Observatorio H.E.S.S tiene décadas mapeando los rayos gamma de muy alta
energia emitidos desde el centro de nuestra universo. En un anélisis detallado de los da-
tos més recientes de H.E.S.S., publicados el 16 de marzo de 2016, en la Revista Nature,
revelan por primera vez una fuente de esta radiacién cosmica a energias nunca antes

observadas en la Via Lactea: el agujero negro supermasivo en el centro de la galaxia,
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probablemente para acelerar los rayos césmicos a energias 100 veces mayores que las

obtenidas en el acelerador de particulas més grande terrestre, el LHC en el CERN [40].

Recientemente H.E.S.S. detecté emisiones de muy altas energias desde el CG y los
excesos los asocié con una fuente con una fuente coincidente con 1’ de Sag* [41]. Para

explicar este exceso en GC, se han propuesto varios escenarios:

= Esto podria deberse a la emisién difusa de electrones acelerados confinados en el

llamado Radio Arc [42] [43] [44].

» Producidas por protones interactuando con los ISM [45] [46], estrictamente rela-

cionado con la produccién de 7%, y por lo tanto con la hipétesis de SNR.
Usando diferentes “aceleradores”:

= Algunos modelos consideran la emisién desde una acumulacién de muchos pulsares
de mediana edad [47] (el cual se centra en tratar de demostrar que la Via Lactea

es una débil Galaxia Seyfert).

» El exceso podria explicarse también con la ADAF (Advection Dominated Ac-
cretion Flow) de materia en un agujero negro [48] [49] [50] que también podria

correlacionarse con un jet del GC [51].

» El candidato mas prometedor para el acelerador de protones podria ser el extre-
madamente poderoso (energia de explosion ~ 4 x 1052 erg) y el joven (~ 10* afios)

SNR Sgr A East [45] [46].

= También se han propuesto modelos que usan la aniquilacién de neutralinos para

explicar el exceso, incluso si no hay pruebas al respecto.



Capitulo 2

Procesos Electromagnéticos.

Este capitulo fueron complementado con [4] [11].

En este capitulo daremos una descripcién de los procesos electromagnéticos (EM)
que dan lugar a fotones energéticos, ademds de las firmas espectrales (conocida como la
radiacién reflejada en funcién de la longitud de onda) observables en fuentes astrofisicas.
También hablaremos de como se interaccionan los fotones con la materia donde pueden

ocurrir tres tipos de procesos basicos:

x lonizacion y excitacion de los atomos y moléculas del material;

* interacciones nucleares entre las particulas de altas energias y los nicleos de los

atomos del material;

x la destruccion de estructuras cristalinas y cadenas moleculares.

2.1. Emision Térmica

La radiacion electromagnética va desde las frecuencias en radio hasta los rayos gam-

ma.

Se denomina emision térmica a la emitida por un cuerpo debido a su temperatura.

Todos los cuerpos emiten radiacién electromagnética, siendo su intensidad dependiente

31



32 CAPITULO 2. PROCESOS ELECTROMAGNETICOS.

de la temperatura y de la longitud de onda considerada., a diferencia de la emision no
térmica que es la radiacién electromagnética producida por cualquiera de varios pro-
cesos, incluida la radiacion de sincrotron. El esquema caracteristico de una emisién no

térmica es que incrementa su intensidad a medida que aumenta la frecuencia.

La radiacion térmica es emitida continuamente por toda la materia cuya tempera-

tura es superior al cero absoluto.

Uniform Iomemifoom
Rlaikbaals Keal bauly

Figura 2.1: En la superficie de un cuerpo negro toda la energia incidente desde el exterior
es absorbida, y toda la energia incidente desde el interior es emitida sin tener en cuenta
la direccion.

Un cuerpo negro absorbe toda la radiacion incidente, sin tener en cuenta la longitud
de onda y la direccién. Ademas, un cuerpo negro emite energia de radiacién uniforme-

mente en todas las direcciones por unidad de area normal a la direccién de emision.

El espectro de radiacién emitida sigue la conocida distribucién de cuerpo negro (o
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distribucién de Plack):

8rhy? 1
I(v) = B /KT _ (2.1)

La energia de radiaciéon emitida por un cuerpo negro por unidad de tiempo y por
area de superficie unitaria fue determinada experimentalmente por Joseph Stefan en

1879 y expresada como:

E=oT! (W/m?) (2.2)

donde o = 5,678 /m?- K* es la constante de Stefan-Boltzmann y T es la temperatura
absoluta de la superficie en K. Esta relacién fue verificada teéricamente en 1884 por
Ludwig Boltzmann. La ecuacién 2.2 se conoce como la ley de Stefan-Boltzmann, E
se denomina potencia emisiva del cuerpo negro. Tenga en cuenta que la emision de
radiaciéon térmica es proporcional a la cuarta potencia de la temperatura absoluta y la
temperatura de la fuente emisora y la longitud de onda maxima de esta distribucion

estan vinculadas por la ley de Wien:

Amaz] = 0,29 em - K (2.3)

para un cuerpo negro que emite rayos 7y térmicos con un pico de alrededor de 10 MeV,

la temperatura de la superficie es de aproximadamente 2 x 10'°K.

2.2. Radiacion Bremsstrahlung y Radiacion Sincrotron

La comprension de los mecanismos de radiaciéon fundamentales observados en la
naturaleza es esencial en la astrofisica moderna. Esta comprensién permite a un as-
trofisico analizar espectros de fuentes astronémicas distantes y obtener informaciéon
sobre las condiciones presentes en las regiones del universo que atraviesa la radiacion

sino también las condiciones fisicas de las regiones donde se producen dicha radiacién.
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Dentro de muchas regiones del universo, varios de estos mecanismos de radiacion
son de especial importancia. A través de una exploracion de ejemplos veremos que los
procesos de emisién bremsstrahlung, radiacién sincrotrén son cominmente observados

y por lo tanto de gran importancia.

Tanto la radiacién sincrotrén como la radiacion bremsstrahlung se emiten cuando
una particula cargada se acelera, por lo que irradian ondas EM; gracias al origen similar,

la radiacién EM producida por estos dos procesos muestra algunas caracteristicas:

x la potencia emitida es proporcional al cuadrado de la carga y la aceleracién cua-

drada;

x Los fotones se emiten en una forma dipolar caracteristica: no hay emision a lo
largo del vector de aceleracion y la emision maxima es perpendicular al vector de

aceleracion;

x La radiacién emitida esta polarizada: el vector del campo eléctrico es paralelo al

vector de aceleracion.

La radiacién bremsstrahlung o el mecanismo de emision libre-libre es un ejemplo
de un proceso de radiaciéon de un interés considerable en la astrofisica moderna. Este
mecanismo implica la emision de un fotén por un electrén debido a una interaccion
electrostatica con otra particula cargada. En otras palabras, cuando un camino de elec-

trones se desvia por un ntcleo atémico cargado, puede emitir o absorber un fotén.

Integrando la seccién transversal del bremsstrahlung tenemos la expresion de la
intensidad total en funcion de la frecuencia del fotén, de la velocidad v del electrén y

del parametro de impacto b:

2.4
() = (Ze)*e*n 1920,

2
- 12m3eim2u, n(Zl/%) Ifem (2:4)
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Bremsstrahlung Radiation

Radiation emitted

positive nuclei

(=) electron

Figura 2.2: Radiacién Bremsstrahlung.

donde n es la densidad del atomo en el medio que la particula atraviesa.

El espectro de la radiacién bremsstrahlung permanece plana hasta aproximadamente

la energia cinética del electron

E, = (v — 1)m.c® (2.5)

cuando cae bruscamente a cero, ya que toda la energia cinematica disponible del electron
se ha transferido al fotén. A altas energias, debido a la emision relativista, el angulo

medio de emisién viene dado por:

9, =1 (2.6)
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En el caso de un plasma caliente de protones-electrones, la emision total de todas
las particulas se denomina bremsstralung térmica: si T es la temperatura del plasma,
ne y n, las densidades de electrones a protones respectivamente, la emisividad espectral

por unidad de volumen y tiempo es dada por:

h
g(v, T)nyn. exp (——V) Wm™ Hz* (2.7)

k, =
kT

372

1 <7r)2 (Ze)?er  [m,
6/ edcdm2 \ kT
donde g(v,T) es el factor Gaunt y depende de los detalles del proceso de colisién

y de las aproximaciones utilizadas: se puede aproximar en el régimen de rayos 7 por

(E,/KT)Y2.

El mecanismo de emisién de radiacion sincrotron es otro ejemplo de un proceso
astrofisico importante. La radiacién de sincrotréon se observa en regiones donde los
electrones relativistas (aquellos que viajan cerca de la velocidad de la luz) giran en
espiral alrededor de las lineas del campo magnético. Este proceso da como resultado
una radiacién fuertemente polarizada concentrada en la direccion del movimiento de
los electrones (llamada “emisién”). Similar a bremsstrahlung, el sincrotrén tiene una
forma caracteristica de su espectro que es un espectro de ley de potencia. La forma del
espectro producido depende de la distribucion de energia de los electrones emisores y

se distingue facilmente de la radiacion térmica del cuerpo negro.

La radiacion de sincrotrén es producida por particulas relativistas que se mueven
en un campo magnético: es el equivalente relativista de la radiacién de ciclotrénm; la
distorsion crucial es la dilatacién del tiempo y los efectos de emisién Doppler, debido
al gran factor de Lorentz de las particulas involucradas. La radiacién sincrotrén es
principalmente importante en el caso de los electrones, ya que son mas ligeros y, por lo
tanto, se desvian mas facilmente. Debido al campo magnético B las trayectorias de los

electrones son giros de frecuencia:
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Synchrotron Radiation
direction of

magnetic field

Figura 2.3: Radiacién Sincrotrén.

eB
2mymec

(2.8)

Vgyr =

Acelerando, los electrones emiten fotones que alcanzan su punto méximo con una

frecuencia:

Vs — gy%gyr sin(v) (2.9)

donde 9 es el angulo entre el momento de la particula y las lineas de campo. A
medida que el electrén gira alrededor de las lineas de campo, la radiacion emitida llega
al observador solo cuando el haz de fotones estd alineado con la linea de visién. Debido
a esto, el espectro de sincrotrén es una suma de un gran nimero de armoénicos de la
emision base del ciclotrén, el espectro sumado alcanza un pico agudo, con una emisién

maxima a ~ 0,29 - vg y con un comportamiento de intensidad:

I(v) (1);’ (2.10)
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para v L v, ¥

I(v) (1) e~ (v/ve) (2.11)

para v < v,.
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Figura 2.4: Espectro sincrotrén, alcanzé su pico a la frecuencia caracteristica corres-
pondiente a 0.29vg.

Los electrones energéticos o los campos magnéticos extremadamente intensos pue-
den desplazar esta energia méxima en el rango de rayos +; los candidatos para este
fenémeno son, por lo tanto, electrones que se mueven cerca de la superficie de estrellas
de neutrones, donde B puede ser del orden de 10 G o més. Un electrén con energia

E. en presencia de un campo B irradiaria fotones de energia:

E.\*/ B
., =~ 2.12
77 0,95 (TeV) (BMG) eV (2.12)

En presencia de campos magnéticos superiores a ~ 10'3 G, los efectos relativistas y

cuanticos dan como resultado un escenario mas complejo: las lineas del campo magnéti-
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co; en este caso, la radiacion se emite cuando las lineas de campo se curvan: este proceso

se denomina radiacion magneto-bremsstrahlung o radiacion de sincrocirculacion.

2.3. Dispersion Compton Inverso

Cuando el electrén no esta en reposo, pero tiene una energia mayor que la energia
tipica del foton, puede haber una transferencia de energia desde el electron al fotén.
Este proceso se llama Dispersion Compton Inverso para distinguirlo de la dispersion
Compton directa, en la cual el electron estd en reposo, y es el foton el que le da parte

de su energia al electrén.

La emisividad espectral del plasma en el caso de fotones isétropos de frecuencia v

y densidad N(vp) estd dada por:

3ore N(vp) ) 2
Tv(v) = 20 in( ) 472y — 2.13
V(1) Ty Rl Ve vt - o (2.13)

donde v es la seccion transversal de dispersion Thomson.
La energia tipica de los fotones dispersos arriba aumenta con la energia:
E. \2 E. o

B~ 13( ) (5 GeV) 2.14
v Tev) \2x10-4 v ° (2.14)

donde E., j es la energia de los fotones originales.

2.4. Transicion Nuclear

Como para cualquier otro sistema cuantico, el nicleo atémico tiene niveles de energia
cuantificados especificos dados por la fuerza fuerte que une los nucleones; estos estados
nucleares tienen un espaciamiento del orden tipico de ~ MeV: asi, una transicién entre

dos estados nucleares puede liberar un fotén en este rango de energias.
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Los procesos que conducen a las emisiones de la linea nuclear son, por ejemplo,
la colisién entre CRs y nicleos del gas interestelar, o decaimientos radioactivos de
un nucleo recién sintetizado. Por ejemplo, un proceso de descomposicién tipico en el

decaimiento S+, que se puede expresar como:

"X — "Wt 4y, — WYy tet 1, (2.15)

Algunos niveles de energia caracteristicos, importantes para la astronomia -, son

4.438 MeV (12C*), 6.129 MeV (1°0*) y 1.809 MeV (M g*).

2.5. Decaimiento y Aniquilacién

El decaimiento de particulas es el proceso espontaneo de una particula subatomica
inestable que se transforma en otras particulas multiples. Las particulas creadas en este
proceso (el estado final) deben ser menos masivas que el original, aunque se debe con-
servar la masa invariante total del sistema. Una particula es inestable si hay al menos
un estado final permitido que puede descomponerse. Las particulas inestables a me-
nudo tienen multiples formas de descomposicién, cada una con su propia probabilidad
asociada. Los decaimientos estan mediados por una o varias fuerzas fundamentales. Las
particulas en el estado final pueden ser inestables y estar sujetas a una descomposicion

adicional.

En la fisica de particulas, la aniquilacion es el proceso que ocurre cuando una particu-
la subatémica colisiona con su respectiva antiparticula para producir otras particulas,
como un electrén que colisiona con un positrén para producir dos (o més) fotones. La
energia total y la cantidad de movimiento del par inicial se conservan en el proceso y, en
general, se distribuyen entre un conjunto de otras particulas en el estado final. El pro-
ceso mas abundante en busquedas astrofisicas es la aniquilacién electrén-antielectron,

pero con una energia liberada de solo 551 keV por fotén.
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2.6. Absorcion de fotones

El proceso por el que se absorben los fotones depende de su energia:

A energias altas (0.1 - 10 MeV), domina el efecto Compton: consiste en el aumento
de la longitud de onda de un fotén cuando choca con un electrén libre y pierde parte
de su energia.La frecuencia o la longitud de onda de la radiacién dispersada depende

unicamente del angulo de dispersion.

La distribucién angular de los fotones emitidos es o« (1 + cos?) a energias m4s

bajas, mientras que a momentos mas altos los fotones son mas radiantes:

A
OComp X ; (216)

El efecto fotoeléctrico consiste en la emisién de electrones por un material al incidir

sobre ¢l una radiacién electromagnética (luz visible o ultravioleta, en general).
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Capitulo 3

CHANDRA

El Observatorio de Rayos X CHANDRA ha sido una de las misiones importantes

de la NASA para la astronomia de rayos X.

CHANDRA fue disenado para observar los rayos X de las regiones de alta energia

del Universo, como los remanentes de supernova.

3.1. Informaciéon General.

El nombre de CHANDRA fue elegido en memoria de Subrahmanyan Chandra, un
indioamericano ganador del premio nobel y es conocido bajo el nombre de Chandra. El

nombre Chandra también significa luna o brillante en sancrito.

El Observatorio de Rayos X CHANDRA de la NASA fue lanzado y desplegado por
Space Shuttle Columbia el 23 de julio de 1999, es un telescopio especialmente disenado
para detectar la emision de rayos X de regiones muy calientes del Universo como re-
manentes de supernovas, cimulos de galaxias y materia alrededor de agujeros negros.
Debido a que los rayos X son absorbidos por la atmésfera de la Tierra y debe orbitar

sobre ella, hasta una altitud de 139,000 km (86,500 mi) en el espacio.
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s i T L s R .
Lrph Mebuly (ML Capl Nebul (L-harsdra)

Figura 3.1: Comparacién del remanente de supernova de la Nebulosa del Cangrejo
entre ROSAT y Chandra (Nebulosa del Cangrejo - ROSAT: S. L.Snowden USRA, NA-
SA/GSFC. Nebulosa del Cangrejo - CHANDRA: NASA/CXC/SAO/F.Seward).

La imagen de la izquierda es del High Resolution Imager en el RontgeSatélite (RO-
SAT), el observatorio con la mejor capacidad de imagen antes de CHANDRA. La ima-
gen de la derecha, tomada por el Espectrémetro Avanzado de Iméagenes CCD (ACIS)
en CHANDRA, tiene una resolucién aproximadamente cincuenta veces mejor (area de
pixeles cincuenta o mds veces mas pequena) que la de la izquierda. En la imagen de
CHANDRA, los nuevos detalles (anillos y chorros en la regién que rodea al prlsar)
proporcionan informacion valiosa para comprender cémo el pulsar transmite energia a

la nebulosa como un todo.

El Observatorio tiene tres partes principales:
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x el telescopio de rayos X , cuyos espejos enfocan los rayos X de los objetos celestes;

* los instrumentos cientificos que registran los rayos X para que las imégenes de

rayos X puedan ser producidas y analizadas;

x la nave espacial, que proporciona el entorno necesario para que funcionen el te-

lescopio y los instrumentos.

CHANDRA lleva cuatro espejos muy sensibles anidados uno dentro del otro. Los
rayos X energéticos golpean el interior de los caparazones huecos y se enfocan en de-
tectores electrénicos al final del banco éptico de 9.2 m (30 pies). Dependiendo de qué
detector se use, se pueden generar y analizar imégenes o espectros muy detallados de

la fuente cdsmica.

La nave espacial pasa el 85 % de su érbita por encima de las bandas de particulas

cargadas que rodean la Tierra.

CHANDRA ha observado la region alrededor del agujero negro supermasivo en el
centro de nuestra Via Lactea, y ha encontrado agujeros negros en el Universo, también
ha rastreado la separacion de la materia oscura de la materia normal en la colisién de las
galaxias en un clister y esta contribuyendo tanto a la materia oscura como a los estudios
de energia oscura, y a medida que su misién continua, CHANDRA sigue descubrien-

do resto de estrellas explotadas y espectros que muestran la dispersion de los elementos.

3.2. El Satélite Chandra.

CHANDRA ha comenzado una exploracion de las regiones turbulentas calientes en

el espacio con imagenes 25 veces més nitidas que las imagenes de rayos X anteriores.
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La sensibilidad mejorada de CHANDRA puede hacer posible estudios mas detalla-
dos de agujeros negros, supernovas y materia oscura y aumentar nuestra comprension

del origen, la evolucién y el destino del universo.
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Figura 3.2: Imagen del Satélite CHANDRA (Tomada de la pagina oficial de CHANDRA
http://chandra.harvard.edu).

El Observatorio de Rayos X CHANDRA combina los espejos con cuatro instru-
mentos de ciencia para capturar y sondear los rayos X de fuentes astronémicas. Las
radiografias entrantes son enfocadas por los espejos a un punto diminuto (aproximada-
mente la mitad de ancho que un cabello humano) en el plano focal, a unos 30 pies de
distancia. Los instrumentos de ciencia del plano focal, ACIS (Advanced CCD Imaging

Spectrometer) y HRC (High Resolution Camera), se combinan bien para capturar las
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iméagenes nitidas formadas por los espejos y para proporcionar informacion sobre los

rayos X entrantes: su niimero, posicion, energia y hora de llegada.

3.3. Sistema del Telescopio Chandra.

El sistema del telescopio CHANDRA consiste en cuatro pares de espejos y su es-

tructura de soporte.

4 Nested Paraboloids
4 Nested Hyperboloids

-

Doubly
Reflected
X-rays

Field of View
1.5 Deg

/

10 meters e —

Mirror elements are 0.8 m long and from 0.6 m to 1.2 m diameter

Figura 3.3: Imagen de los espejos del Telescopio CHANDRA. (NASA/CXC/D.Berry).

Los telescopios de rayos X deben ser muy diferentes de los telescopios épticos. Debi-
do a su alta energia, los fotones de rayos X penetran en un espejo de la misma manera
que las balas chocan contra una pared. Del mismo modo, al igual que las balas rebotan

cuando golpean una pared en un angulo de pastoreo, también los rayos X rebotan en
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los espejos.
Los espejos tienen que estar formados y alineados casi en paralelo a los rayos X

entrantes. Por lo tanto, se parecen mas a los barriles de vidrio que a la forma familiar

de los telescopios 6pticos.
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Pixel (1,13 = E—=s Bottom

Tame Store

Figura 3.4: Vista derea del diseno esquematico de ACIS.

El Observatorio de Rayos X CHANDRA combina estos espejos con instrumentos
de ciencia para capturar y sondear los rayos X de fuentes astronémicas. Uno de estos
instrumentos es ACIS (Advance CCD Imaging Spectrometer) que sirve para capturar
imagenes nitidas formadas por los espejos y para proporcionar informacién sobre los

rayos X entrantes: su niimero, posicion, energia y hora de llegada.
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En la siguiente imagen podemos observar la ubicacion de las matrices de imagenes
y espectroscopicas (ACIS-T y ACIS-S) de los buques CDD. Las fichas S3 son chips re-

troiluminados; todas las otras fichas tienen iluminacion frontal.

El espectrémetro de imégenes Advance CCD Imagine Spectrometers (ACIS) es uno
de los instrumentos del plano focal. Como su nombre lo indica, este instrumento es
una matriz de dispositivos de carga acoplada CCD (Charged Coupled Devise), que son
versiones sostificadas de los CCD utilizados en videocamaras. El detector ACIS esta
trabajando en el rango de energia 0.3 - 10 keV con una muy buena resolucién angular
de 1 arcsegundo. Cada nave CCD tiene 1024 x 1024 pixel donde cada uno tiene un

lado de 24 micrémetros. El campo de vision del detector ACIS es 17 arcmin x 17arcmin.

Este instrumento es especialmente ttil porque puede hacer imagenes de rayos X
entrantes. Asi los cientificos pueden hacer imagenes de objetos usando solo rayos X
producidos por un solo elemento quimico, y asi comparar ( por ejemplo) la aparlencia
de un remante de supernova en la luz producida por iones de oxigeno con la de iones

de nedn o hierro.

Es el instrumento de eleccién para estudair las variaciones de temperatura a través
de fuentes de rayos X tales como vastas nubes de gas caliente en el espacio intergalactico

o variaciones quimicas a través de las nubes que dejan las explosiones de supernova.

Hay dos instrumentos a bordo de CHANDRA dedicados a la espectroscopia de alta
resolucién: el espectrometro de rejilla de transmisiéon de alta energia (HETG) y el es-
pectrémetro de rejilla de transmision de baja energia (LETG). Cada espectrémetro se
activa balanceando un conjunto en posicion detras de los espejos. El conjunto contiene
cientos de rejillas de transmision doradas: cuando estan ubicadas detras de los espejos,

las rejillas interceptan los rayos X reflejados por los espejos.
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Estas rejillas difractan los rayos X interceptados, cambiando su direcciéon en canti-
dades que dependen sensiblemente de la energia de rayos X, de manera similar a como
un prisma separa la luz en sus colores componentes. Una de las cAmaras de plano focal,
ya sea HRC o ACIS , detecta la ubicacion de la radiografia difractada, lo que permite

una determinacion precisa de su energia.

La rejilla LETG es una rejilla de oro independiente hecha de alambres finos o barras
con un espaciado regular, o periodo , de 1 um. Los finos alambres de oro se sostienen
en dos estructuras de soporte diferentes, una cuadricula lineal con 25.4 um y una malla
triangular gruesa con un espacio de 2 mm. Las rejillas estdn montadas en una estruc-
tura de anillo toroidal adaptada a los espejos de Chandra. Las rejillas LETG estan

disenadas para cubrir un rango de energia de 0.08 a 2 keV .

Las rejillas HETG tienen un perfodo mucho més fino, 0.2 um o 2000 A para las
rejillas de alta energfa, y 0.4 o 4000A para las rejillas de energia media. Para dis-
tinguirlos, los dos tipos de rejillas estan orientados en angulos ligeramente diferentes,
de modo que los rayos X se difractan en un patrén “X” en el plano focal. Las rejillas

HETG estan disenadas para cubrir un rango de energia de 0.4 a 10 keV'.



Capitulo 4

Remanentes de Supernovas

En este capitulo hablaremos sobre las remanentes de supernova (SNRs por sus siglas
en inglés Supernovae Remnants) de como nacen, su estructura y evolucién, ademads de
la clasificacion de los tipos de supernova que existen y por tltimo mencionaremos cémo

ocurre la aceleracion de particulas y la emisién de rayos v de las SNRs.

Este capitulo fue compementado con el capitulo 6 de la tesis doctoral del Dr. Omar

Tibolla [52].

4.1. Origen de las Supernovas

La palabra Supernova fue introducida en 1934 [53]. Un remanente de supernova
(SNR) es la estructura nebulosa que resulta de la gigantesca explosién de una estrella
como supernova. El resto de la supernova esta rodeado por una onda de choque en
expansion que se conforma del material expulsado por la explosién y de material inter-

estelar barrido y arrastrado durante el proceso.

La energfa liberada, tipicamente es ~ 10°! erg esto produce la fuente 6ptica y de
rayos X extendida que constituye la SNR gaseosa.Por lo tanto, desde 1953, se esperaba

que con los electrones relativistas, también las particulas pesadas deberian acelerarse

o1
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hasta las energias relativistas y que la aceleracion de los hadrones daria como resultado

la emisién de rayos v TeV a partir del decaimientos 7° en las SNR [54] [55].

Hay dos modos posibles de originar una supernova. Las mas comunes son las que se
denominan supernovas de colapso gravitatorio. Se originan cuando una estrella masiva
se queda sin combustible, dejando de generar energia de fusién en su ntcleo, e implosio-
nando bajo la fuerza de su propia gravedad para formar una estrella de neutrones o un
agujero negro. Son las supernovas tipo II, Ib e Ic. El segundo mecanismo de generacion
de supernovas es bastante més raro y da lugar a lo que se conoce como supernovas
termonucleares. Se originan cuando una enana blanca acumula material procedente de
una estrella companera hasta bailar tango en una masa critica lo que la lleva a expe-
rimentar una explosién termonuclear que detona toda su masa de forma catastrofica.

Son las supernovas tipo la).

4.2. Clasificacién de las Supernovas.

En nuestra galaxia se han detectado mas de 250 SNR en longitudes de onda de
radio (ver Green Catalog) y se ven muy diferentes en el aspecto uno de la otra: la forma
de las SNR depende en gran medida de la materia interestelar (ISM por sus siglas en
inglés InterStellar Matter) cercana; por lo tanto, las SNR presentan una amplia gama
de formas, tamanos angulares, edades y distancias; Otro componente vital de las SNR

es el campo magnético, pero es imposible medirlo directamente.

Generalmente las SNRs se dividen en tres familias:

x Los remanentes tipo shell presentan una estructura tipo cascarén. Esta estructura
de plasma caliente que brilla tanto en radio como en X es formada cuando la
onda de choque, producto de la explosion de supernova, barre el material del

medio interestelar. Un prototipo de esta clase de remanentes es Cassiopeia A
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(Ver Figura 4.1).

Figura 4.1: SNR Cassiopeia A vista por Chandra

x Los remanentes tipo pleriones presentan emision central tanto en radio como en
rayos-X, pero por lo general no presentan emision sobre las regiones externas, o en
algunos casos ésta es muy débil. La emision en el caso de estos objetos es debido
al pulsar wind nebula, la cual se origina por una estrella de neutrones y no por el
material interestelar barrido, como en el caso anterior. Un ejemplo de esta clase

de remanentes es la famosa Nebulosa del Cangrejo (Ver Figura 4.2). !

x la distincién entre tipo cascarén y Plerions no es tan nitida; por lo tanto, también

hay objetos intermedios: es decir, un pequeno plerion dejado por la onda expan-

Lel pulsar llena la SNR con electrones relativistas y, por lo tanto, la regién alrededor del Pulsar est4
dominada por la radiacién sincrotrén del e~ relativista.
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Figura 4.2: La Nebulosa del Cangrejo vista por el Telescopio Espacial Hubble (HST).

siva de choque, detectable como una gran caparazon; un ejemplo de la familia
podria ser dado por Vela SNR, caracterizado por un pequeno Plerion y una gran

caparazon (Ver Figura 4.3).

4.3. Estructura y Evolucién de Supernovas

Las SNR se detectaron generalmente como fuentes brillantes y polarizadas a bajas
frecuencias (v < 1GHz), con espectro de radio de naturaleza sincrotrén: este espectro

esta bien representado por una ley de potencia:

Sy, x v ® (4.1)
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Figura 4.3: La SNR Vela vista en 6ptico.

donde el factor o depende de T, el indice de la distribucion de electrones en la fuente:

a=—- (4.2)

y, en general, la distribuciéon de electrones sigue una ley de potencia:

N(E)=KE" (4.3)
Por lo que la evolucion de las Remanentes de Supernova tienen las siguientes etapas:

* Primera etapa:

Después de que ocurre la explosién SN, una fraccién de la masa estelar es ex-
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pulsada a altas velocidades (10000 <+ 20000kms~') en el ISM y forma una capa
exterior que se expande libremente, ya que su densidad es mucho mayor que la
densidad del ISM circundante; durante esta fase vemos que R  t, donde R es
el radio del caparazon y t es el tiempo: esta fase continia mientras la masa del

barrido ISM sea menor que la eyeccién de masa coronal.

Segunda fase:

Cuando la masa del ISM barrido es comparable con la masa del material ex-
pulsado y las pérdidas radiativas no son dindmicamente importantes, se produce
una segunda fase, llamada adiabatica. En esta etapa, la evoluciéon de SNR puede
describirse mediante las soluciones de similitud de Sedov: suponiendo un peso
molecular medio de 0,61, que corresponde a la abundancia c6smica de Ny /Ny, =
10, el tiempo desde la explosion SN, en el caso de un medio homogéneo y, como

visto, dominado por el hidrégeno, se puede escribir como:

2/ B 12 s\ B2
t~ 4,7><103< " ) ( 5N ) ( ) years (4.4)

cm™3 105terg 10pc

donde Egy es la energia originalmente liberada por SN explosion.

Entonces la velocidad del frente de choque de la cubierta en expansién viene dada

por:

noN-V2 [ Bexn \Y2[/ R\ )
Vo~ 6,9 %10 () km 57! 45
s x cm =3 (10516rg) 10pe e (45)

y la temperatura del gas inmediatamente detras del choque es:

Y NG
Ts ~ 2,8 x 101 (L?)) ( SN ) ( ) °K  (46)

cm” 10%terg years

* Tercera Fase:
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Cuando se ha irradiado aproximadamente la mitad de Fgy, comienza la tercera
fase de la evolucion de SNR; En esta etapa, la materia detras del choque se enfria
rapidamente y por lo tanto no puede proporcionar ninguna fuerza motriz para el

choque, por lo tanto, la cubierta expansiva se mueve a un impulso radial constante:

8t 1/4
Rs~ Rpgg | ———— 4.7
° ! <5t7”ad - %) ( )

donde R,ad y t,.,q son respectivamente el radio y el tiempo en que la fase Sedov

se detuvo.

x Fase Final:
Cuando la velocidad de choque llega a ser compatible con las velocidades alea-
torias en el gas ambiente, se produce la tultima fase, es decir, la disipacién de la
SNR en el ISM: también esta fase depende estrictamente de la densidad del ISM

y puede llevar desde cientos hasta varios miles de anos.

Como se menciond anteriormente, otra caracteristica importante de las SNR es el
campo magnético: durante la evolucion de SNR, la expansién de la capa de gas
provoca una disminucién del campo magnético; asumiendo que el flujo magnético

permanece constante:

donde By y Ry son constantes.

Las particulas relativistas en el caparazén también pierden energia en la expansién
adiabatica, pero las pérdidas son proporcionales a la energia y, por lo tanto, el
espectro permanece sin cambios; la evolucién del K “constante” en el espectro de

particulas viene dada por:
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Ro\'"" (Ro
K(R)=Ky| — — 4.9
m-r(R) (% (49)
Usando ahora las ecuaciones sobre la emisién de sincrotrén de SNR, vemos que
la densidad de flujo disminuye con R:
R\
S, = S,(Ry) (—> (4.10)
Ry
y disminuir con el tiempo como:
R\ A/
S, = S, (to) (ED) (4.11)
Entonces, la densidad de flujo disminuye casi como:
S, 4r
v 2 4.12
S, 5t ( )
Numéricamente se han obtenido resultados més rigurosos, pero para SNR jovenes,
los resultados anteriores son justamente correctos.
4.4. Aceleracién de particulas en SNR

La aceleracion de particulas en SNR se evidencia por la observacién de emisién de

sincrotrén, que requiere una poblacion de electrones relativistas; ademas, la deteccion

de emision de rayos X no térmicos en SNR tipo cascarén confirma la presencia de elec-

trones hasta ~ 1007eV .

Por lo tanto, desde los anos setenta, los SNRs han sido propuesto como los princi-

pales candidatos para acelerar los CR en nuestra Galaxia; entonces, para encontrar un
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mecanismo capaz de acelerar tanto los electrones como los iones, se propuso la acele-
racion de choque difusivo [56] [57] [58] [59]: el nimero de particulas aceleradas es una
pequeiia fraccién, ~ 10~ del niimero total de particulas en el choque, que tienen una
distribucién cuasi-maxwelliana; se espera que algunas particulas de alta energia escapen
del plasma corriente abajo hacia la regién de plasma entrante aguas arriba del choque
y que salgan de las ondas Magneto-Hidrodindmicas (MHD): las ondas MHD dispersan
nuevas particulas e inician el proceso de aceleracién difusa [60]; una vez que se han ex-
citado las ondas de dispersién, las particulas se dispersan de manera estocastica hacia
atras y hacia adelante a través del frente de choque y la energia promedio ganada en
cada ciclo es (suponiendo un choque no relativista):
(AE)  4E—-1)Vs

o (4.13)

donde Vs es, como de costumbre, la velocidad del choque y & es el factor de compresion

de choque.

La tasa de pérdida de las particulas aceleradas es:

V.
Tloss = nnt?s (414)

donde n,; es la densidad numérica en particulas no térmicas.

La velocidad a la que las particulas cruzan el choque, suponiendo una distribucién

isotropica de particulas, esta dada por:

1
Teross = %/ (Vs 4+ v cos) 2md(cost) ~ it (4.15)
ATt J_y, 4

donde v y # son respectivamente la velocidad de la particula y el dangulo al choque

normal.
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Por lo tanto, la probabilidad de una particula de cruzar el choque y escapar es:

Tloss —~ 4VS

Pesca e — ~ — 4.16
P TC’I“OSS gv ( )
y la probabilidad de que la particula regrese al impacto después de cruzarla es:

Pcross =1- Pescape (417)

de ahi la probabilidad de cruzar el choque k veces, siendo independiente la probabilidad
de cada cruce:
Pcrosszk = [1 - Pescape]k (418)
Ademas, k esta relacionado con la energia obtenida AFE:

po DB (4.19)
In(1+ &E) '

donde E; es la energia inicial de las particulas.

Entonces, el punto de energia integral que resulta del proceso de aceleracion es:

J(> E) = K[l = Pegeape|* (4.20)
que nos permite escribir:
E AFE
InJ(>FE)=K+In I In(1+ f) In[1 — Pescape] (4.21)
eso se puede escribir como:
InJ(>E)=K'—-(T—-1) mnE (4.22)

donde K y K’ son constantes, I" esta dado por:
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hl[]. - Pesca e] 5 + 2
Ir=1- Pel~ 4.23
In(1+458) &-1 (4.23)

El espectro diferencial de particulas no térmicas es:

J(E) x E~" (4.24)

y para un choque fuerte, £ = 4,I' = 2 que es mas o menos consistente con los espectros
de las SNR y también con el espectro de CR que localmente es dN/dE o< E~%7, consi-
derando que la propagacién de CR en la galaxia deberia cambiar su indice espectral de

~ 0,6.

Pero también la aceleracién de Fermi en primer orden para un campo magnético
interestelar de 3uG puede acelerar particulas de hasta Z x 30 T'eV [61]; y las discusiones

de espectros més empinados estan disponibles [62].

Sin embargo, en un contexto mas general, la evolucion de un espectro de particu-
las sometido a aceleracion difusiva debe estudiarse con la ecuacion de difusién en tres
dimensiones; y habria una amplia gama de tasas de aceleracion, ya que todos estos mo-
delos dependen dramaticamente de supuestos, especialmente sobre el campo magnético

y los coeficientes de difusién [63] [64] [65] [66].

4.5. Emisién de Rayos Gamma en SNRs

Desde 1953, la presencia de particulas relativistas naturalmente llevo a la prediccion
de la emisién de rayos 7 a partir de SNR [54]; Los protones relativistas que interactian
con la materia en la SNR producen 7°, que se descomponen en rayos v que bésicamente

reflejan el espectro de protones [67] [68] [69].
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Por otro lado, los electrones muy energéticos interactian con el fondo de micro-
ondas coésmico (CMB) o con los campos de radiacién éptica e infrarroja interestelar
y producen rayos 7; los campos locales, como la emisién infrarroja del polvo calenta-
do por el choque en SNR, también podrian contribuir a la producciéon de rayos v por
medio del proceso Compton Inverso (IC): si estas interacciones ocurren en el régimen
Thomson (es decir, cuando vé << mcc? donde v es el factor de Lorentz del electrén
y € es la energia foténica media del campo de radiacién) y la poblacién de electrones
puede describirse mediante la ley de potencia que se muestra en la ecuacion 4.3, como
puede verse en las ecuaciones 4.1 v 4.2 el espectro de rayos gamma serd oc £~ T+1D/2;

en cambio, a energias mas altas, se debe usar la seccién transversal de Klein-Nishina y

el indice espectral resultante seria < —3.

Los electrones de alta energia también podrian enfriarse por Bremsstrahlung en la
materia SNR y en este caso el espectro de rayos v representara el espectro de electrones

originales.

Consideremos una SNR con densidad de particulas n ~ - [68] y asumamos una
P

ley de potencia para protones y electrones:

Ny(E,) = K E* (4.25)
y
Ne(E.) = K, EB" (4.26)

pueden leerse como particulas por GeV y se integran en toda la SNR.

2
m C .
"20 de decaimentos de 7° es:

La luminosidad de rayos v para E, >>
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7@
L.o(E,) ~cn <app i ) KI'E" (4.27)

r

., . r . . Iy
donde 0,, es la seccion transversal inelastica para interacciones pp y Z @) o €s el mo-
pp p—T

mento de espectros de longitud de la distribucion de momentos de creaciéon de piones

en colisiones pp; en el caso de I' = 2:

2
Loo(E,) ~ 1,5 x 109K ( ”_3) ( GEWV > ph GeV 157! (4.28)
cm &

La luminosidad IC en el regimen de Thomson para I' = 2 es:

Lic(E,) = chc(mec2)_1.KeTnp;ﬁl/QE'v_g/2 (4.29)

entonces, para la dispersién IC de fotones CMB con n,y;, ~ 400 cm ™ y € ~ 6,25x 107 %V,

se tiene:

E —3/2
Lic(E,) ~ 13 x 107 K" (ﬁ) ph GeV 157! (4.30)

En el caso de Bremsstrahlung relativista la luminosidad de los rayos v esta dada
por:
LBrem(E'y) ~ Ne(E’y)pCXO_l (431)

donde xq es la longitud de radiacién; para el indice canénico I' = 2 se tiene:

E 2
Lirem(E,) = 7x 107K ( G;V) ph GeV~1s™! (4.32)

Es interesante que considerando % ~ 100, similar a las abundancias observadas en
CRs, y una densidad n ~ lem™3, la contribucién de la interaccién IC es similar a la
contribucién de la interaccién pp: a partir de un espectro de electrones oc £~3, el espec-
tro IC de rayos v serfa oc E~2, idéntica a lo que se espera por decaimento de 7°. Por

lo tanto, en estas hipotesis, las observaciones de rayos v por si solas no son suficientes
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para establecer si la radiaciéon es de origen lepténico o hadroénico, si la caracteristica
pretuberancica a 68 MeV no se observara claramente, por lo que solo las observaciones
de multifrecuencia podrian introducir restricciones para establecer el origen de la ra-

diacion de rayos v de SNRs.



Capitulo 5

HESSJ1845-055.

Durante este capitulo daré a conocer las caracteristicas principales del sistema
HESSJ1841-055, es decir, sus coordenadas ecuatoriales, la morfologia que tiene con
la cual identificaré las contrapartes posibles que nos daran informacién sobre la emision
en TeV de la fuente HESSJ1841-055, también explicaremos el plan de trabajo que se
realizo para cada una de las observaciones asi como de las herramientas de deteccion
utilizadas, por iltimo daremos a conocer las posible contrapartes que explicaran una

parte o toda la emisiéon de rayos gamma de HESSJ1841-055.

5.1. Introduccion de HESSJ1841-055

HESSJ1841-055 es una fuente de rayos gamma VHE (Very High Energy) no identifi-

cada descubierta por la colaboraciéon H.E.S.S. durante el estudio del plano galdctico [72].

Es una fuente de rayos gamma de muy alta energfa (VHE, E > 10*eV). La emisién
proviene de una region de al menos 1 grado de didmetro y tiene muchas contrapartes
posibles: 2 remanentes de supernova (SNR), 3 pilsares con alta luminosidad rotacional

y 2 sistemas binarios de rayos X.

La posicién en coordenadas ecuatoriales a lo largo de la exploracién del Plano

Galdctico H.E.S.S. estan dadas por [72]:

65
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x Ascensién recta: 18"27m52s

* Declinacén: —05°33'00”

Los resultados de un ajuste gaussiano 2-D alargado al exceso de rayos gamma para
cada fuente. o7 = 0,41°£0,04° y 09 = 0,25°40,02° son los ejes semi mayor y semi menor
(en grados en el cielo), con el efecto de la funcién de dispersién de puntos eliminada.
Los errores son estadisticos. El angulo de posicion se mide en sentido contrario a las

agujas del reloj en grados relativos al eje RA.

HESSJ1841-055 muestra una morfologia muy extendida, posiblemente de dos o tres
picos; sin embargo, la inclinacion entre los picos a lo largo del eje principal no es es-
tadisticamente significativa (< 1,50). La fuente [72] tiene un espectro que cumple con
la ley de potencia con indice 2,4 &= 0,144 £ 0,2,5,s. Una asociacién con cualquiera de
los pulsares PSRJ1841-0524 (E"/D2 = 4,4 x 10® erg s~ kpc™?) o PSRJ1838-0549
(E/D?* = 4,7 x 10° erg s~ kpc™2), estd descartada, Sin embargo, tomados por se-
parado, cada uno requeriria aproximadamente un 200 % de eficiencia para explicar la

emisién de VHE [72].

Esto no es completamente inverosimil si ambos pulsares contribuyen juntos o si
cualquiera de ellos tiene una luminosidad centrifuga mucho més alta en el pasado tiene
un flujo centrifugo lo suficientemente alto como para ser un candidato homélogo, sin

embargo esta fuera de la region de emisién.

El SNR G027.4 + 00.0 (también conocido como KES 73), que es visible tanto en

las bandas de rayos X como de radio, se encuentra al borde de la emision.

Ademas, el sistema binario de rayos X de alta masa J1839-06 que se encuentra cerca

del limite del exceso significativo de TeV.



5.1. INTRODUCCION DE HESSJ1841-055 67

Observaciones de ASCA muestran que una fuente puntual AXJ1841.0-0536, cerca
del centro de la emision VHE, que en base a su curva de luz de rayos X y emision éptica
se sugiere que sea un pulsar binario Be / X-ray con un flujo de energia de 6-20 keV en

un rango de 1,1 x 107'%rg em™2 s7! e indice de fotones de 2.2 + 0.3 [72].

Una observacion de CHANDRA de este objeto confirma la identificacién, con un

2

flujo en el rango de energia de 0.5-10 keV de 4,2 x 10712 erg em =2 s71. Dado su alcance

de punto, AXJ1841.0-0536 no es lo suficientemente grande como para explicar la fuente

entera de H.E.S.S.| sin embargo, puede ser responsable de un componente de la emisién

72].
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Figura 5.1: HESSJ1841-055. Ver los detalles de la descripcién en el texto [72].

En la figura anterior podemos observar que: Izquierda: Imagen de rayos gamma
de muy alta energia de HESSJ1841-055. Derecha: El contorno de la significancia de
H.E.S.S. (negro) y los contornos de rayos X ROSAT (verde) [73], superpuestos en la
imagen de radio NVSS (escala de grises) [?]. También se muestran la posicién de los
pilsares de flujo de alto frenado de rotacién conocido (tridngulos rellenos), el SNR

KEST73 (circulo), el candidato de rayos X SNR G26.6-0.1 (circulo azul) y el High Mass
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X-rays Binary HMXB AXJ1841.0-0536. La fuente GS1839-06 de Ginga es compatible
con la ubicacién de AXJ1841.0-053 [72].

5.2. Plan de Trabajo

En esta seccién hablaremos sobre las observaciones vista por CHANDRA de la regién
comprendida por HESSJ1841-055, ademas explicaremos el metédo de trabajo realizado
para cada una de las observaciones y asi poder identificar las posibles contrapartes que

puedan permitir explicar la emisiéon de rayos v de nuestro sistema HESSJ1841-055.

Buscamos las obervaciones de CHANDRA en la posicion de HESSJ1841-055 toman-
do en cuenta la extensién de la emisién de TeV con la herramienta en linea Chaser (sitio

web http://cda.harvard.edu/chaser/).

Como podemos observar en la Tabla 5.1 tenemos 13 observaciones hechas por
CHANDRA, en donde las primeras dos columnas nos da el nimero de observacion
y el instrumento de CHANDRA con el cual fue detetectado, las siguientes columnas
nos dan el nombre de destino y el tiempo de observacién en ksec(1K sec ~ 16,67min),
la cuarta y quinta columna nos da los grados de ascencion recta y grados de declinacién
respectivamente y la tltima columna nos muestra la fecha y hora en que la observacién
fue realizada.

ObservationID 730 se obtuvo al contar el modo de reloj y, por lo tanto, no tiene
informacion de imégenes y la observationID 8144 tiene demasiado bajo la exposicién

para ser considerado para estos estudios.

Ya que tenemos todas las observaciones, nos disponemos a realizar el siguiente méto-

do de trabajo.
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Obs ID INSTRUMENT ~ EXPOSURE (Ksec) TARGETNAME  RA DE STAR DATE
129 ACIS-5 2026 KEST3 18.4119.00 -04 56 14.00 2007-07-23 20:54:25
730 ACIS-3 1045 KEST3 18.4119.00 -04 56 14.00 2007-07-29 06:04:21
16950 ACIS-3 2868 KEST3 18412000 -045611.00 2015-06-04 20:42:13
17668 | ACIS-S 2088 KEST3 18412000 -045611.00 2015-7-7 11:19:54
17692 | ACIS-S 2326 KEST3 18412000 -045611.00 2015-07-08 22:56:21
17693 | ACIS-S 2217 KEST3 18412000 -045611.00 2015-07-09 21:59:38
8144 | ACIS-5 1.63 AXJ184008-0543 | 18400840 -054351.60 2008-02-19 06:09:55
7630 | ACIS 2746 | RSG Cluster 2 183919.90 0601 45.70 2007-11-05 17:20:36
9754 | ACIS- 10.02 | RSG Cluster 2 18.3919.90 -060145.70 2007-11-07 21:57:52
4649 | ACIS-S 201 G266-0.1 18401310 0540 28.00 2004-05-12 09:40:34
6732 | ACIS-S 24.86  1E1841-045 18.4119.00 -04 56 14.00 2006-07-30 06:53:33
7493 ACIS 19.28 HESSJ1841-053- | 183925.00 -0548.20.00 2008-3-9 4:57:30
W
7552 | ACIS 189 HESSJ1841-053- | 184200.00 -052204.00 2008-03-03 05:15:46
NE

1.- Se calibraron y analizaron todas las observaciones de CHANDRA;

Tabla 5.1: Lista de Observaciones hechas por CHANDRA.

2.- Se realizo las detecciones de fuentes;

3.- Se identificaron las fuentes de rayos X;

4.- Se encontraron las contrapartes para la emision de TeV.

En las siguientes secciones hablaremos detalladamente sobre como se fueron reali-

zando cada uno de los paso mencionados anteriormente.
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5.3. Analisis de datos de Rayos X

Para el andlisis de Rayos X se trabajo con las herramientas que proporciona CHAN-

DRA. Estas herramientas son:

= 2.- CALDB;
= 3.- DSY.

El andlisis de los datos de observacion de CHANDRA se realiza con el programa
CIAO v4.8 (que es el Andlisis Interactivo de Observaciones de CHANDRA), provisto
por el equipo de CHANDRA. Los datos de observacion deben calibrarse con la base de

datos de calibracién més reciente CALDB (Calibration Database).

Para la calibracion se utilizé chandra_repro el cual primero identificamos los pixeles
defectuosos y los eliminamos del anélisis, también determinamos la astrometria correcta
para identificar pixeles que han tenido una temperatura mas calida que la promedio y

asi eliminar estos pixeles del anélisis de datos.

Luego utilizamos la herramienta dmcopy que es el que crea las imagenes.

Y por ultimo fluximage para determinar y obtener el mapa de exposicién, también
crea una imagen del rango de energia de 0.5 a 7 keV y un mapa de exposicién de la

observacion.

Con estos dos métodos realizamos la calibracion y el andlisis de las observaciones
y junto con SAOImage DS9! podemos visualizar las imdgenes 2-D de cada una de las

observaciones hechas por Chandra.

Ipara mayor informacién visitar ds9.si.edu
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5.4. Herramientas de Deteccion

La astronomia de rayos X plantea algunos desafios especiales que exigen métodos
especialmente desarrollados para la deteccion de fuentes. Ademads, aunque el area del
haz extremadamente pequena de la mision CHANDRA puede resolver grupos de fuen-
tes reducidas , también significa que se resolveran fuentes mas difusas, lo que hara que

esos conglomerados sean mas dificiles de detectar.

Métodoe |[Fortalezas Debilidades
1. Herencia larga ( EINSTEIN , 1. Requiere ajuste fino de
cellderecr ||Rosar ); bien entendido. parametros para fuentes
extendidas.
2. Bueno para fuentes puntuales 2. Divide las fuentes extendidas en
débiles fuera de campos muiltiples fuentes puntuales.
abarrotados.

3. Tiene dificultad para separar
fuentes puntuales estrechamente
espaciadas.

1. Encuentra caracteristicas débiles || 1. Combina fuentes puntuales

vipdetect || bajo brillo superficial. estrechamente espaciadas.

2. Fuentes extendidas encontradas || 2. Combina emisidn difusa con
como fuente dnica en forma visual ||fuentes puntuales incrustadas.
"correcta”, independientemente de
su forma real.

3. Lento por mas de fotones.

~ 10°

Tabla 5.2: Ventajas y desventajas de los métodos de CHANDRA.

CHANDRA ha respondido a estas necesidades proporcionando un conjunto de herra-
mientas de Deteccion dentro del paquete de software de Anélisis Interactivo de Obser-
vaciones (CIAO) de CHANDRA: celldetect , vtpdetect y wavdetect. Estas herramientas

comprenden tres tipos de algoritmos, cada uno adaptado para abordar los diferentes
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problemas de deteccién de fuentes que el usuario de los datos de CHANDRA puede

encontrar.

Para las observaciones realizadas no tomamos en cuenta el método de wavdetect es

dificil definir los parametros apropiados para reducir el nimero de detecciones falsas.

La Tabla 5.1 nos muestra las ventajas y desventajas de cada uno de los metddos

utilizados para determinar la deteccién de las imagenes en 2-D.

La manera mas directa de examinar las detecciones en un archivo de region es super-
ponerlo en los datos utilizados para crearlo. Esto es simple de hacer en ds9, el generador

de imagenes empaquetado con CIAO.

El tamano de la regién (circulo) representa el tamano de la funcién de dispersién
de puntos en todos los ejes angulares y la extension en caso de una fuente extendida
(la funcién de dispersién de puntos es mejor mas pequena para fotones que llegan a los

ejes).

5.4.0.1. Celldetect

Celldetect: busca las fuentes sumando recuentos en cuadrados, “detectar” celdas en
el conjunto de datos y comparando los recuentos sumados con los de los cuadros “de
fondo”. En cada punto donde se coloca una celda, se calcula una relacién de senal a
ruido (S/N) de recuentos de fuente a recuentos de fondo. Si esta relacién estd por en-

cima del umbral de deteccién, se registra una fuente candidata.

Un ejemplo mostrado en la Figura 5.2 y 5.3.

Este método fue disenado para optimizar la deteccion de fuentes no resueltas y tenia

dos variantes, “deteccién local” y “deteccién de mapa”. En el primero, el fondo se es-
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0.2 0.7 1.7 35 7.3 148 29.7 59.8 119.3

Figura 5.2: Al aumentar una observacién visualizamos un pixel singular. Conteo de
fuentes(cuadro pequeno de dimensiones 2 x 2 pixels) = 3; Conteo de fondo (cuadro
grande de dimensiones 4 x 4) = 2. No es una Fuente. La barra de colores muestra el
numero de fotones.

tima en un marco alrededor de la celda de deteccién; este tltimo requiere un mapa de
fondo. celldetect es bueno para detectar fuentes no resueltas para una amplia variedad
de datos, como imagenes sobremuestreadas, aquellas con niveles de fondo dominantes
y aquellas que cubren un area muy grande en comparacion con el tamano del elemento

de resolucién.

La versién CXC de este método se basa en los cédigos EINSTEIN y ROSAT, pero

contiene mejoras para mejorar el rendimiento de los datos de CHANDRA.
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0.2 0.7 1.7 35 7.3 148 29.7 59.8 119.3

Figura 5.3: Al aumentar una observacién visualizamos un pixel singular. Conteo de
fuentes cuadro pequeno de dimensiones 2 x 2 pixels) = 171; Conteo de fondo (cuadro
grande de dimensiones 4 x 4) = 28. Esto es una Fuente. La barra de colores muestra
el nimero de fotones.

A continuacién presentamos las imdgenes obtenidas con el método celldetect.

Después del paso anterior, enumeramos las fuentes y con sus coordenadas (asen-
cién recta y declinacién) les damos un nombre de acuerdo con la nomenclatura de
CHANDRA; ademas incluimos la tabla con la lista de los nombres y el nimero que le

corresponde a cada fuente vista por CHANDRA.

* ObservationlD 7552
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NUMBER

NAME

CX0UJ184204.1-051816

CX0UJ184203.9-052331

CX0UJ184228.0-052511

CX0UJ184227.7-052036

CX0UJ184226.8-051902

CX0UJ184201.8-052823

Declination

CX0UJ184158.6-051352

CX0UJ184143.9-052739

W~ &M=

CX0UJ184142.7-051912

10

CX0UJ184141.7-052406

11

CX0UJ184137.9-052439

12

28:00.0 24:00.0-5:20:00.0 16:00.0 12:00.0

CX0UJ184131.7-052315

13

CX0UJ184131.7-052010

20.0 18:42:00.0 40.0 20.0

14

CX0UJ184130.6-052449

Right ascension 15

CX0UJ184128.7-052435

16

CX0UJ184227.9-052902

[ — 17

CX0UJ184113.3-051743

0.08 0.24 0.56 1.2 2.5 5 10 20 41 18

CX0UJ184058.1-052544

Figura 5.4: ObservationID 7552 y la tabla de nombres de cada una de las fuentes de la

observaciéon. La barra de colores muestra el nimero de fotones. En

la primer columna

vemos el nimero de observacién correspondiente a la imagen de ObservationlD 7552 y

la segunda columna el nombre de la fuente.

Ahora presentamos las imagenes de ObservationID7493

% ObservationlD 7493

Luego de tener las observaciones, empezamos a calibrar las

ajustamos el tamano de las fuentes observadas.

imégenes, es decir

Después del paso anterior, enumeramos las fuentes y con sus coordenadas (asen-

cién recta y declinacién) les damos un nombre de acuerdo con la nomenclatura de

CHANDRA; ademas incluimos la tabla con la lista de los nombres y el ntimero

que le corresponde a cada fuente vista por CHANDRA.
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3.36e-08 1.00e-07 2.35e-07 5.02e-07 1.04e-06 2.11e06 4.23e-06 8.51e06 1.70e-05

Figura 5.5: ObsetvationID 7552 con celldetect. La barra de colores muestra el nimero
de fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y
es Declination.

* ObservationlD 6732

Luego de tener las observaciones, empezamos a calibrar las imagenes, es decir

ajustamos el tamano de las fuentes observadas.

Después del paso anterior, enumeramos las fuentes y con sus coordenadas (asen-
cién recta y declinacién) les damos un nombre de acuerdo con la nomenclatura de
CHANDRA; ademaés incluimos la tabla con la lista de los nombres y el niimero

que le corresponde a cada fuente vista por CHANDRA.
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0.2 0.7 1.7 3.5 7.3 14.8 29.7 59.8 119.3

Figura 5.6: ObsetvationID 7493 con celldetect. La barra de colores muestra el nimero
de fotones.De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y
es Declination.

* ObservationlD 4649

Luego de tener las observaciones, empezamos a calibrar las imagenes, es decir

ajustamos el tamano de las fuentes observadas.

Después del paso anterior, enumeramos las fuentes y con sus coordenadas (asen-
cién recta y declinacién) les damos un nombre de acuerdo con la nomenclatura de
CHANDRA; ademaés incluimos la tabla con la lista de los nombres y el niimero

que le corresponde a cada fuente vista por CHANDRA.
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0.2 0.7 1.7 3.5 7.3 14.8 29.7 59.8 119.3

Figura 5.7: ObservationID 7493 calibradas. La barra de colores muestra el nimero de
fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y es
Declination.

* ObservationID 7630

La ObservationID 9754 se obtuvo en la misma posicién que la ObservationID 7630
con menor exposicion. Por lo tanto, aqui los resultados de la observacion ID 7630

son presentados.

Luego de tener las observaciones, empezamos a calibrar las imagenes, es decir

ajustamos el tamano de las fuentes observadas.

Después del paso anterior, enumeramos las fuentes y con sus coordenadas (asen-
cién recta y declinacién) les damos un nombre de acuerdo con la nomenclatura de
CHANDRA; ademas incluimos la tabla con la lista de los nombres y el niimero

que le corresponde a cada fuente vista por CHANDRA.
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Name
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CX0UJ184000.2-054800

CX0UJ183951.8-054836

CX0UJ183936.1-054110

CX0UJ183932.2-054421

CX0UJ183925.1-054512

CX0UJ183921.0-055326

7|CXOUJ183919.3-054932

8/CX0uUJ183919.1-055407

9|CX0uUJ183914.6-055507

CX0UJ183907.8-054329

CX0UJ183906.0-055238

CX0UJ183903.5-054245

o N
=
o
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o 8 Number
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£ £y 5
g S K
S 3 6
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Cal
o
o B
=N
2y
0 10
o ] 11
18:40:00.0 30.0 39:00.0 38:30.0 12
13

CX0UJ183858.7-054813

Right ascension

14

CX0UJ183840.5-054042

I @000 15

CX0UJ183830.3-055253

0.2 0.7 1.7 35 7.3 148 29.7 59.8 119.3 16

CX0UJ183829.4-055329

Figura 5.8: ObservationID 7493 y la tabla de nombres de cada una de las fuentes de la
observacion. La barra de colores muestra el nimero de fotones. En la primer columna
vemos el nimero de observacién correspondiente a la imagen de ObservationlD 7552 y

la segunda columna el nombre de la fuente.

* ObservationID 16950

Del mismo modoLa observaciénID 729, 17668, 17692 y 17693 estan en la misma

posicién de la ObservationID 16950 y, por lo tanto, las mismas fuentes estan cu-

biertas por el campo de visiéon. Por lo tanto, solo presentamos los resultados de

la observationID 16950.

Luego de tener las observaciones, empezamos a calibrar las imagenes, es decir

ajustamos el tamano de las fuentes observadas.

Por dltimo, mostramos la imagen de la observacion donde incluimos los ejes de

ascencién recta y declinacién.
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3 8 20 42 a7 177 355 715 1427

Figura 5.9: ObsetvationID 6732 con celldetect. La barra de colores muestra el nimero
de fotones.

El segundo método es el vtpdetect, cabe mencionar que utilizamos ambos métodos

para todas las observaciones.

5.4.0.2. Vtpdetetct

Vipdetect utiliza un enfoque bastante diferente , que se basa en el método Voronoi
Tessellation and Percolation (VTP). La tessellation es el proceso de dividir el area to-
tal de la imagen en células Voronoi mediante la construccion de una celda sobre cada
posicion del evento. El area de cada celda es una medida de la densidad de los eventos.
La percolacién sigue creando enlaces entre las celdas que estan por encima del nivel de

ruido y que no estan mas alejadas entre si que una distancia dada.

La ventaja de vtpdetect es que no se hacen suposiciones sobre las propiedades
geométricas de las fuentes. Ademas, las fuentes muy extendidas se detectan como sig-

nificativas sin un solo pixel en la imagen que necesita mostrar un recuento de fotones
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3 8 20 42 a7 177 355 715 1427

Figura 5.10: ObservationID 6732 calibradas. La barra de colores muestra el nimero de
fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y es
Declination.

significativamente diferente del fondo. Por lo tanto, vtpdetect es especialmente adecua-

do para fuentes resueltas de bajo brillo superficial y forma potencialmente irregular.

5.5. SIMBAD

La base de datos SIMBAD esta gestionada por el Centre de Données astronomi-
ques de Strasbourg (CDS). La base de datos SIMBAD estd gestionada por el Centre
de Données astronomiques de Strasbourg (CDS). El software SIMBAD fue desarrollado
por Anais Oberto, Marc Wenger, (CDS, Estrasburgo) con contribuciones de los estu-

diantes durante los entrenamientos.

El CDS se encuentra en el Observatoire Astronomique de Strasbourg (Francia).

CDS funciona bajo un acuerdo entre el Instituto Francés de Ciencias de la Universidad
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-4:50:00.0

Declination

-5:00:00.0

NUMBER NAME
CX0UJ184119.3-045611
CX0uJ184116.1-050122
CX0UJ184115.6-045255
CX0UJ184130.5-045227
CX0UJ184127.2-045313
CX0UJ184111.6-045155
CX0UJ184057.9-045033
CX0UJ184053.4-045234
CX0uJ184102.9-050803

10:00.0

42:00.0 30.0 18:41:00.0 40:30.0

Right ascension

3 8 20 42 87 177 355 715 1427

W|oa[~|mun|ds (LN |—=

Figura 5.11: ObservationID 6732 y la tabla de nombres de cada una de las fuentes de la
observacion. La barra de colores muestra el nimero de fotones. En la primer columna
vemos el nimero de observacién correspondiente a la imagen de ObservationlD 7552 y
la segunda columna el nombre de la fuente.

(INSU) y la Universidad Louis Pasteur, Estrasburgo (ULP). El personal de CDS creé
e implementé la base de datos SIMBAD y mantiene su sistema de datos y software.
En 1972, se cre6 SIMBAD fusionando el Catélogo de identificaciones estelares (CSI) y
el Indice de estrellas bibliograficas (ver Referencias) tal como existian en el Centro de

computo de Meudon hasta 1979.

La base de datos SIMBAD actualmente (junio de 2016) contiene informacién pa-
ra alrededor de 4,500,000 estrellas y aproximadamente 3,500,000 objetos no estelares
(galaxias, nebulosas planetarias, ctimulos, novas y supernovas, etc.). Los tinicos objetos

astronomicos excluidos especificamente de SIMBAD son los cuerpos del Sistema Solar.

SIMBAD es una base de datos dinamica, actualizada todos los dias laborables y
nos proporciona la bibliografia, asi como la informacién bésica disponible, como la
naturaleza del objeto, sus coordenadas, magnitudes, movimientos propios y paralaje,

velocidad / desplazamiento al rojo, tamano, tipo espectral o morfoldgico, y la multitud
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0.2 0.5 1.2 2.6 5.3 10.8 21.6 43.5 86.7

Figura 5.12: ObsetvationID 4649 con celldetect. La barra de colores muestra el nimero
de fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y
es Declination.

de nombres (identificadores) dados en la literatura. El equipo de CDS también realiza
identificaciones cruzadas basadas en la compatibilidad de varios parametros, en el limite

de una astrometria razonablemente buena.

Con la base de datos de SIMBAD identificamos las fuentes y podemos encontrar las

posibles contrapartes de cada una de las observaciones de CHANDRA.

Para cada fuente detectada por el método de deteccién en las observaciones de
CHANDRA, busqué en SIMBAD posibles contrapartes a diferentes longitudes de onda

(tablas largas).

Identifiqué los contrapartes més razonables teniendo en cuenta la posicién y la ex-

tension de las fuentes. (Tabla pequena).
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86.7

Figura 5.13: ObservationID 4649 calibradas. La barra de colores muestra el nimero de
fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y es
Declination.



5.5. SIMBAD 85

20:00.0

25:00.0

NUMBER NAME
CX0UJ184025.7-053715
CX0UJ184020.9-053925
CX0UJ184019.6-054016
CX0UJ184032.7-054310
CX0UJ184032.0-054237
CX0UJ184013.8-054502
CX0UJ184009.1-053340
CX0UJ184006.9-054627
CX0UJ184004.8-054415
CX0UJ184003.4-054403
11/CX0UJ184052,3-054322
12|CX0UJ184033.1-054601
13|CX0UJ184100.4-053547
Hanr ] 14|CX0UJ184054.5-053032
200  18:40:00.0 39:40.0 15|CX0UJ183953.3-052511

30:00.0

-—

Declination

-5:40:00.0 35:00.0

W~ &M=

45:00.0

-y
=]

50:00.0

Right ascension 16 CXDUJ1 839435‘052?08
N 17|CX0UJ183940.0-052710
0.2 0.5 1.2 2.6 5.3 10.8 216 435 86.7 18 CXDUJ1 841 1?.4-0541 16

Figura 5.14: ObservationlD 4649 y la tabla de nombres de cada una de las fuentes de la
observacion. La barra de colores muestra el nimero de fotones. En la primer columna
vemos el nimero de observacion correspondiente a la imagen de ObservationlD 7552 y
la segunda columna el nombre de la fuente.
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0.091 0.27 0.64 1.4 2.8 5.7 11 23 46

Figura 5.15: ObservationID con celldetect. La barra de colores muestra el niimero de
fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y es
Declination.
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0.091 0.27 0.64 1.4 2.8 5.7 11 23 46

Figura 5.16: ObservationID 7552 calibradas. La barra de colores muestra el nimero de
fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y es
Declination.

Declination

NUMBER NAME

CX0UJ183928.2-055926
CX0UJ183913.4-060513
CX0UJ183930.8-060724
CX0UJ183919.2-055407
CX0UJ183914.7-055507
CX0UJ183911.7-060632
CX0UJ184000.0-055659
CX0UJ184016.9-060203
CX0UJ184030.8-060102

12:00.0 08:00.0 04:00.0-6:

30.0 18:40:00.0 30.0 39:00.0

Right ascension

0.091 0.27 0.64 1.4 2.8 5.7 11 23 46

woa(~|mun| (M|

Figura 5.17: ObservationlD 7630 y la tabla de nombres de cada una de las fuentes de la
observacion. La barra de colores muestra el nimero de fotones. En la primer columna
vemos el nimero de observacion correspondiente a la imagen de ObservationID 7552 y
la segunda columna el nombre de la fuente.
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Figura 5.18: ObsetvationID 16950 con celldetect. La barra de colores muestra el niimero
de fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y
es Declination.
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Figura 5.19: ObservationID 16950 calibradas. La barra de colores muestra el nimero
de fotones.
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Figura 5.20: ObservationID 16950. La barra de colores muestra el ntimero de fotones.
De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y es Declination.
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Figura 5.21: ObservationID 7552 con vtpdetect. La barra de colores muestra el niimero
de fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y
es Declination.
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Figura 5.22: ObservationID 7493 con vtpdetect. La barra de colores muestra el niimero
de fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y
es Declination.
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Figura 5.23: ObservationID 6732 con vtpdetect. La barra de colores muestra el niimero
de fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y
es Declination.
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Figura 5.24: ObservationID 4649 con vtpdetect. La barra de colores muestra el nimero
de fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y

es Declination.
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Figura 5.25: ObservationID 7630 con vtpdetect. La barra de colores muestra el niimero
de fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y
es Declination.
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Figura 5.26: ObservationID 16950 con vtpdetect. La barra de colores muestra el niimero
de fotones. De la misma forma que la Figura 5.4 el eje x es Right Ascention y el eje y
es Declination.
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Tabla 5.3: Lista de las posibles contrapartes de ObservationlD 7552 (Partel). En la
primer columna tenemos el nimero de la fuente detectada, la segunda columna nos
muestra el nombre que se le asigna a cada fuente, después tenemos la columna de

6geno

de Hidré

on

sz

la tltima columna HIT (Regi

ény

’

ta, luego sigue la declinaci

’

ascension rec
ionizado).
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Tabla 5.4: Continuacién de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7552
(Parte 2). En la siguiente tabla apreciamos la primer columna los nimero de las fuentes
detectadas, la siguiente columna fuentes en radio (mm), la tercer columna nos muestra
la distancia de la posicién de la fuente de la fuente de radio a la fuente CHANDRA en
arsec.
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Tabla 5.5: Continuacién de la lista de las posibles contrapartes de ObservationlD 7552
(Parte 3). La primer columna nos muestra los ntimeros de las fuentes detectadas, la

segunda columna la extension de la fuente radio en arcmin y la tercer columna nos

muestras las estrellas.
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Tabla 5.6: Continuacién de la lista de las posibles contrapartes de ObservationlD 7552
(Parte 4). La primer columna nos muestra los numeros de las fuentes detectadas, la
segunda columna nos da la distanca de las estrellas a la fuente CHANDRA en arcsec,
la siguiente columna muestra las nubes moleculares, la cuarta columna nos muestra las

nebulas negras y la iltima columna nos da la distancia de las nebulas negras a la fuente
de CHANDRA.
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Tabla 5.7: Continuacién de la lista de las posibles contrapartes de ObservationlD 7552
(Parte 5). La primer columna nos da los nimeros de las fuentes detectadas, la siguiente
columna nos muestra el catdlogo 2MASS y la tercer columna nos muestra las distancia
hacia la fuente de CHANDRA en arcsec.
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Tabla 5.8: Continuacion de la lista de las posibles contrapartes mas probables de la

ObservationlD 7552 (Parte 6). La primera columna nos muestra el nimero de las fuentes

detectadas y la segunda columna nos muestra el pulsar.
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Tabla 5.9: Lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7552. Nos muestra las

1sico

/

bles contrapartes, la ultima columna nos muestra que tipo de objeto f

corresponde dicha contraparte.

’

mas posi
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Tabla 5.10: Lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7493 (Parte 1).En la
primer columna tenemos el nimero de la fuente detectada, la segunda columna nos
muestra el nombre que se le asigna a cada fuente, después tenemos la columna de

la tltima columna nos muestra fuentes de

on 'y

ez

ta, luego sigue la declinaci

ascension rec
rayos X.
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Tabla 5.11: Continuacién de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7493

(Parte 2). En la siguiente tabla apreciamos la primer columna los nimero de las fuentes

detectadas, la segunda nos muestra regiones de hidrégeno ionizado y la ultima columna

son fuentes en radio (mm).
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Tabla 5.12: Continuacién de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7493
(Parte 3). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas, la
segunda columna nos muestra la distancia de la posicion de la fuente de la fuente de
radio a la fuente CHANDRA en arsec, la tercer columna nos muestra la extension de
la fuente de radio en arcmin, la siguiente columna columna nos muestra las estrellas, la
quinta columna nos muestra la distancia de las estrellas a la fuente de CHNADRA y la
ultima columna nos muestra las nebulosas negras.
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Tabla 5.13: Continuacion de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7493
(Parte 4). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas, la

segunda columna nos muestra el catalogo 2MASS.
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Tabla 5.14: Continuacién de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7493
(Parte 5). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas, la
segunda columna nos muestra la continuacion del catdlogo 2MASS y la tltima columna
nos muestra la distancia en arcmin de las fuentes del catdlogo a la fuente de CHANDRA.



109

£c’e ¥0'B62-£5'G0- |P¥'62:BEBL | 62EGS0-F 628E8LINOXD
gg'e 68'£5:25'G0- |SE'0E'BEBL | £6ZGS0-€ 0EBERBLINOXD
rFe'e 90°Z+:0'G0- |25°0¥:8E8lL | ZPOFSO-G O¥BEBLINOXD
g€ 6l EL:B¥'G0- |824'85:BE:8L | £LB8FS0-L BSBERLINOXD
IElS aL'y BL'G¥:G1.G0- |ES'€0:6E8L | S¥EFS0-G E06E8LINOXD
JXA 66'8£:25'G0- |L0'90:6€8l | BEZSS0-0'906E8LINOXD
FaelL E£6'62-E¥'G0- |0B'L0:6E'8BL | 62E¥S0-8 L06EBLINOXD
a7l 4 62'20:65:G0- |99'%L:6€:8L | £0S550-9 #LBEBLINOXI|6
iv'y 0L °20:%5'G0- |#L'6L:6E8L | L0¥SS0-L 6LBESLINOXI(8
18°L 0£'2E:6+'G0- |9E'61:6€-8L | ZE6FS0E'6LBESLINOXD|L
0% 45'82:£5'G0- |S0'L2:6E-8BL | 92€550-0'LEB6ESLINOXI|9
@0.nos Ael-X| ¥¥S0-S'6EBLI XV|SS6 E£5°ZL:SHG0- |9L'G2:6E:BL | ZLGPS0-L'SEB6ERLINOXI|S
@0unos Ael-x| ¥¥S0-S'6ESLI XV|LBEL GE' LEvPG0- |BZ'E2EBEBL | LEvPSO-¢' 2E6EBLINOXIY
62E GF'OL:L#'G0- |#L'9E6EBL | OLLFSO-L 9EBESLINOXI(E
€9 92'9€:8¥'G0- |LB'LG6EBL | 9EBFS0-8' LSBESLINOXI|C
@0unos Ael-¥| 9¥S0-6'6E8LI XV|SB'E £.°00:8%:50- |€2'00:0+:8L | 008¥S0-2' 000¥8BLrNOXI|L
1HYdH31INNOD N¥S 03d hid= JNVN =

5.5. SIMBAD

1sico

’

sibles contrapartes, la ultima columna nos muestra que tipo de objeto f

corresponde dicha contraparte.

’

Tabla 5.15: Lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7493. Nos muestra las
mas po
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Tabla 5.16: Lista de las posibles contrapartes de ObservationlD 6732 (Parte 1). En la
primer columna tenemos el nimero de la fuente detectada, la segunda columna nos
muestra el nombre que se le asigna a cada fuente, después tenemos la columna de

ta, luego sigue la declinacion, en la siguiente tenemos fuente de rayos X y

la ultima columna HIT (Regién de Hidrégeno ionizado).

’

ascension rec
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0.47
0.38
0.86

Radio distance (arcsec)|Radio extension (arcmin)
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Tabla 5.17: Continuacién de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 6732
(Parte 2). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas, la
siguiente columna son fuentes en radio (mm), la tercer columna nos muestra la distancia
de la posicion de la fuente de la fuente de radio a la fuente CHANDRA en arsec y la
ultima columna la extension de la fuente en radio.
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Tabla 5.18: Continuacion de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 6732
(Parte 3). La primer columna nos muestra los ntimeros de las fuentes detectadas, la
segunda coumna nos muestra nebulas negras y la ultima columna nos muestra objetos
astronémicos que no han sido identificados.
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115.01

Radioc

69.19-71.57
31.47-84.10

2MASS

4/2MASS J18413058-0452257 2MASS J18413531-0451076 2MASS J18413585-0451107 [1.96-107.11-110.56

512MASS J18413058-0452257 2MASS J18412658-0454242
6|2MASS J18411070-0451270 2MASS J18410623-0452191

3]2MASS J18411070-0451270

NUMBER

Tabla 5.19: Continuacion de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 6732
(Parte 4). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas, la
segunda columna el catalogo 2MASS y la tltima columna nos muestra la distancia de
las fuentes del catalogo hacia la fuente Chandra.
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SNR
PSR J1841-0456 |SNR G027.3+00.0

PSR J1841-0500

Radio distance |PSR
50.26

Rad

9] GPA 027.23+0.10

NUMBER

Tabla 5.20: Continuacién de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID
6732 (Parte 5). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas,
la tercera columna son pilsares y la tltima columna nos muestra las remanentes de
Supernova.
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Tabla 5.21: Lista de las posibles contrapartes de ObservationID 6732. Nos muestra las

1sico

/

ibles contrapartes, la ultima columna nos muestra que tipo de objeto f

mas posl

’

corresponde dicha contraparte
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Tabla 5.22: Lista de las posibles contrapartes de ObservationID 4649 (Parte 1). En la
primer columna tenemos el nimero de la fuente detectada, la segunda columna nos
muestra el nombre que se le asigna a cada fuente, después tenemos la columna de

la dltima columna fuentes de rayos X.

on 'y

ez

ta, luego sigue la declinaci

.z

asSCeIns1on rec
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Tabla 5.23: Continuacion de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 4649
(Parte 2). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas, la
segunda columna regiéon de hidrogeno ionizado, la siguiente columna son fuentes en
radio (mm), la cuarta columna nos muestra la distancia de la posicién de la fuente de la
fuente de radio a la fuente CHANDRA en arsec y la ultima columna nos da la extensién
de la fuente en arcmin.
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Tabla 5.24: Continuacion de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 4649
(Parte 3). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas, la
siguiente columna nos dan las estrellas, la siguiente columna nos muestra la distancia
en arcmin de las estrellas a la fuente de CHANDRA, la cuarta columna nos muestra
las nubes moleculares y por ultimo las nebulas negras.
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Tabla 5.25: Continuacion de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 4649

(Parte 4). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas, la
segunda columna nos muestra los objetos astronémicos que no han sido identificados,

la tercer columna nos muestra los High Cuess Binary y la tdltima columna una parte

del catalogo 2MASS.
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Tabla 5.26: Continuacion de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 4649

(Parte 5). La primer columna nos muestra lo

s de las fuentes detectadas, la

7

S numero

segunda columna nos muestra la segunda parte del catalogo 2MASS y la tercer columna
nos muestra el radio de las fuentes de los catalogos hacia la fuente de CHANDRA.
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Tabla 5.27: Lista de las posibles contrapartes de ObservationID 4649. Nos muestra las

1sico

’

sibles contrapartes, la ultima columna nos muestra que tipo de objeto f

corresponde dicha contraparte

’

mas po
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Tabla 5.28: Lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7630 (Parte 1). En la
primer columna tenemos el nimero de la fuente detectada, la segunda columna nos
muestra el nombre que se le asigna a cada fuente, después tenemos la columna de

on y las fuentes de rayos X.

.z

ta, luego sigue la declinaci

.z

asSCeIs1on rec
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Tabla 5.29: Continuacion de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7630
(Parte 2). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas y la
segunda columna region de hidrogeno ionizado.
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Tabla 5.30: Continuacién de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7630
(Parte 3). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas, la
segunda columnanos muestra las fuentes de radio (mm) y la dltima columna columna
nos muestra la distancia de la fuente radio en arcsec.
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Tabla 5.31: Continuacién de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7630
(Parte 4). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas, la
segunda columna nos muestra la extensién de la fuente en arcmin, la tercer columna
nos muestra las estrellas y la tultima columna nos muestra la distancia de las estrellas
a la fuente de CHANDRA.
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Dark nebula

SDC G26.260-0.070
SDC G26.304-0.013
SDC G26.304-0.013

Molecular Cloud

6[[ABJ2009] C26.10-0.07 a [ABJ2009] C26.10-0.07 b

2[[ABJ2009] C26.10-0.07 b

NUMBER

Tabla 5.32: Continuacion de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7630
(Parte 5). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas, la
siguiente columna nos muestra las nubes moleculares y la iltima columna las nebulas
negras.
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5.5. SIMBAD

Tabla 5.33: Continuacion de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7630
(Parte 6). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas y la

segunda columna nos muestra parte del catalogo 2MASS.
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2MASS

6| 2MASS J18350447-0606133 2MASS J18390701-0605043 2MASS J18391606-0604587

1| 2MASS J18392253-0600084 2MASS J18393508-0559158
2| 2MASS J18390701-0605043 2MASS J18390633-0605221

NUMBER

Tabla 5.34: Continuacén de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7630
(Parte 7). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas y la
segunda columna nos muestra la segunda parte del catdlogo 2MASS.
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Tabla 5.35: Continuacion de la lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7630
(Parte 8). La primer columna nos muestra los nimeros de las fuentes detectadas y la

segunda nos muestra la distancia de las fuentes del catdlogo 2MASS a la fuente de
CHANDRA.
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1sico

/

bles contrapartes, la ultima columna nos muestra que tipo de objeto f

corresponde dicha contraparte.

’

Tabla 5.36: Lista de las posibles contrapartes de ObservationID 7630. Nos muestra las
mas posi
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Conclusiones

Casi todo nuestro conocimiento sobre el Universo procede del estudio de la luz emi-
tida o reflejada por los objetos en el espacio; la luz lleva mucha informacién sobre la
historia y evolucién del Universo ya que estos fotones tienen que viajar billones de atnios
luz para llegar a nuestros telescopios, entonces detectando y analizando la luz emitida
por un objeto celeste, podemos calcular su distancia, movimiento, temperatura, densi-
dad, composicion quimica etc. Es natural pensar que la luz es la luz visible que detectan
nuestros ojos, sin embargo esto es solo un tipo de radiaciéon el cual esta incluido en el
espectro electromanético que incluyen los rayos gamma, los rayos X, el ultravioleta, el
visible, el infrarrojo y el radio. La diferencia entre estos tipos de radiaciéon es su lon-
gitud de onda o su frecuencia (mientras la longitud de onda incrementa, la frecuencia
disminuye de los rayos gamma a las ondas de radio), es por eso que cada tipo de radia-
cién nos proporciona informacién tnica y para el conocimiento completo del Universo

necesitamos observarlo con todo el rango del espectro electromagnético.

Debido a que necesitamos observar en todo el rango del espectro electromagnético,
se han implementado varios observatorios espaciales como HUBBLE, FERMI, XMM-
NEWTON, CHANDRA etc., por mercionar algunos, este 1ltimo nos permite analizar

en rayos X.

En este trabajo analizamos al sistema HESSJ1841-055 y los datos fueron obtenidos
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de la base de datos de CHANDRA, el cual contiene 13 observaciones pero solo pre-
sentamos el analisis de 6 pues las restantes fueron omitidas puesto que presentan las

mismas coordenadas con otras observaciones realizadas.

Hemos detectado 85 fuentes de rayos X en la region de HESSJ1841-055.

De las 85 fuentes pueden ser identificados como estrellas utlizando un catalogo de
estrellas, la emisién de las estrellas es dominada por la emisién térmica y por lo tanto
las estrellas no pueden ser contraparte de la emision a muy altas energias TeV, que es
dominada por la emisiéon no térmica. muchas de las fuentes detectadas tienen contra-
parte en el catdlogo de fuentes infrarrojas 2MASS (IRSA Two Micron All Sky Survey),
que son mayoritariamente estrellas, pero debido a la gran densidad de fuentes es dificil

identificar la mejor contraparte infrarroja del catalogo 2MASS.

De estas 85 fuentes de rayos X dos pueden ser identificadas como piilsares con los
nombres PSR J1841-0524 (obsID 7552, tabla 5.9) y PSR J1841-0500 (obsID 6732, tabla
5.22).

De estas 85 fuentes 5 nubes moleculares son espacialmente coincidentes con fuentes

de rayos X.

Muchas de estas fuentes de rayos X estan ya detectadas por observaciones previas,

pero la mayoria son no identificadas (sin contrapartes a bajas energias).

Los pulsares PSR J1838-0549 y PSR J1837-0604, estan en la cercania de HESS
J1841-055, estan fuera del campo de visién de nuestras observaciones, sin embargo es-
tos deben ser considerados como una buena contraparte al menos para explicar una

fraccion de la emision en TeV.
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La emisién de los pilsares y su pulsar wind nebulae son dominados por emision
no térmica; mas aun la emision de los pulsar wind nebulae puede ser generalmente
detectadas a muy altas energias (atn sin la presecencia de una contraparte en rayos
X, especialmente por sistemas muy viejos [75].) Por lo tanto el pulsar wind nebulae de

estos pilsares puden ser una buena contraparte.

La remanentes de supernova KES 73 (G027.3+00, obsID 6732, tabla 5.22) y la fuen-
te puntual no identificada en medio de la remanente de la supernova CXOUJ184119.3-
045611, identificada como Swift J184116.3-045709 (tabla 5.18), fueron detectados. Estas

dos fuentes pueden ser responsables de la emisién de muy alta energia de la parte norte

de HESS J1841-055.

3 8 19 40

84 169 340 684 1365

Figura 6.1: En esta bonita imagen mostramos con lujos de detalles la remanente
desupernova KES 73 obtenidas con el andlisis de datos de CHANDRA para esta tesis.
La barra de colores nos indica el nimero de fotones, el eje X es la ascension recta, y el
eje Y representa la declinacion.
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Resumiendo hemos encontrado fisicamente algunos posibles candidatos para deter-

minar la emision de rayos gamma de HESS J1841-055. Estas son:

= La pulsar PSR J1841-0524

= Una remanente de supernova: KES 73. La otra supernova candidata para ser con-
traparte de HESJ1841-055, G26.6-0.1 no fue detectada; sin embargo esta ultima
es muy débil y muy extensa por lo que es muy dificil para CHANDRA poder

detectarla

» Una binaria de rayos X: AXJ1841.0-0586 (KRL2007b).

Ninguna de estas fuentes por si solas puede explicar una fuente extensa y luminosa
como HESS J1841-055 pero juntas pueden explicar una parte de esta emision. Para

determinar la otra parte de la emisioén necesitariamos mas observacioes.
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