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Resumen

* Qué estudia la ciencia de los Rayos X? Objetos
gue emiten en rayos X y objetos interesantes

 Tecnologia: CoOmo son detectados los Rayos X

* Analisis de datos: Problemas especiales de los
rayos X



LOS RAYOS X
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LOS RAYOS X : observando lo violento

- Estadios finales de la evolucion estelar

- Supernovas

Remanentes de supernovas

Enanas blancas (variables cataclismicas)
- Estrellas de neutrones (pulsares)

Agujeros Negros estelares (Binarias de rayos X)
- Galaxias con Formacion Estelar
- Galaxias Activas
- Cumulos de Galaxias e Nt ot

REMANENTES
DE
SUPERNOVA

EL “GORDO”




LOS RAYOS X

Solar system in X-rays

Venus Jupiter

Mars Moon
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LOS RAYOS X

LINEAS DE EMISION Y ABSORCION

Radiacion ligado-ligado: e~ cambia de un nivel atomico de mayor energia a otro de menor energia
Radiacion de fluorescencia: foton excita un dtomo

Intercambio de carga: ion interacciona con un dtomo neutro y cambian los electrones

Absorcion ligado: atomo absorbe un foton de una energia bien definida

RADIACION LIGADO-LIGADO INTERCAMBIO DE CARGA




LOS RAYOS X

LINEAS DE EMISION Y ABSORCION

Dota/Model

Dato/Model

1.2

=k
iy

1.0

=
o

ARRERERRERERREN]

[

cts g1 A-!

20F

0.5

&
]
=T T . T T

'7'|'T'1' TTTTT ['1"|"1'I'TT'I"T'I' ."|"['1'|".'|'r‘l|

TTTTTTTT

-

T I"]_u'_|'_l T

-

cts s A1

cts s—1 A-!

0.1

0.05

0.08 fz

0.06

0.04

0.02

—

0.05
0.04
0.03
0.02
0.01

F'e
[T T T 1T T 1 T T W T o T T T

T T 1T TTm

M

CD\H;U‘\\\‘\\\

4]
Co

30

32 34
Wavelength (A)

15 (

2)




Atmospheric absorption

RADIO {
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VISIBLE

X-RAYS GAMMA RAYS
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Figure 1.4 Transparency of Earth's atmosphere as a function of wavelength, showing the
depth (in km) to which photons of a given energy will penetrate before being absorbed or
scattered. The surface of the Earth is completely shielded from that portion of the spectrum
(beyond the UV) of particular relevance to high-energy astrophysics. (Image courtesy of
Jerry Woodfill and NASA)
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LOS INSTRUMENTOS

XMM-NEWTON
CHANDRA
SUZAKU



X-rays from star-forming regions

NGC 6883 : ‘e . | : ; ' ;. B Optical + Chandra



X-rays from star-forming regions
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Slow outtlows from galaxies

HST + Chandra Image

NGC 3079



Supernova Remnant: Crab

The Crab Nebula:

In 1054 AD, Chinese astronomers
and others around the world
noticed a new bright object in the
sky. This “new star” was, in fact,
the supernova explosion that
created what is now called the
Crab Nebula. At the center of the
Crab Nebula is an extremely
dense, rapidly rotating neutron
star left behind by the explosion.
The neutron star, also known as a
pulsar, is spewing out a blizzard
of high-energy particles,
producing the expanding X-ray
nebula seen by Chandra. In this
new image, lower-energy X-rays
from Chandra are red, medium
energy X-rays are green, and the
highest-energy X-rays are blue

Chandra Image



Supernova Remnant: Cassiopea A Casssiopea A

At the center of the image
IS a neutron star, an ultra-
dense star created by the
supernova. Ten years of
observations with Chandra
have revealed a 4%
decline Iin the temperature
of this neutron star, an
unexpectedly rapid
cooling. Two papers by
iIndependent research
teams show that this
cooling is likely caused by
a neutron superfluid
forming in its central
regions, the first direct
evidence for this bizarre

oy state of matter in the core
rarrd frage
of a neutron star.




+ Binarias de rayos X y variables cataclismicas
+ Remantes de Supernovas

+ Estrellas normales

+ Gas caliente

Los espectrografos de alta resolucion permiten
estudiar las lineas de absorcién en bandas Ky L de
varios elementos, los mds abundantes: Oxigeno y
Nedn.

Con ellos es posible hacer diagndstico del gas del
medio interestelar: abundancia, temperaturag,
velocidad y la absorcidn.

LMC-X3 -->

-2000 -1000 0 1000 2000
Velocity (km s™')
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NGC 4594.
T~6x10° k

Lx ~ 4x10% erg/s
Li et al. 2007

+ Las galaxias normales viven en una gran
burbuja de gas caliente que emite en rayos X

+ El gas se extiende unos pocos Kpc (aunque
para SB puede ser mayor)

+ Dos componentes del gas difuso caliente: 1) El
disco dominado por estrellas masivas 2) el bulbo
dominado por variables cataclismicas y estrellas
activas

+ La femperatura tipica del gas caliente es de
10° K pero hay evidencias de gas a 107 K



Componentes fundamentales de la emision en rayos X de las galaxias

Los supervientos galdacticos juegan un papel fundamental en la
retroalimentacion: los vientos estelares y las supernovas son responsables de

crear la fase caliente y muy enriquecida del gas interestelar a T~10°7 K que
emiten en rayos X.

Mass rate =2 Mq,/afo

(@) Messier 82 (log M ;.. ~10) (b)NGC 1569 (log M 1 ~85) ‘ () Starburstregion

—» Velocity vectors

Entrained
cooler gas

(c) Arp 220 (logM

stellar ~

Roughly edge—on
starburst galaxy
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+ Identificado en el 2XMM Serendipitous Source Catalogue
+ Cerca de ESO 243-49
+ Estudios de variabilidad indican que se trata de una sola fuente

+ L=1.1x10%? erg/s y M> 500 M
Farrell, et al., 2009, Nature
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Emision en Rayos X de los AGN

+ Emision del disco de acrecidn

+ Efecto Compton Inverso con los e
de la corona

+ Espectro de reflexion

counts per unit energy (arb.)
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Emision en Rayos X de los AGN

+ Emision del disco de acrecion
+ Efecto Compton Inverso con

la corona -> ley de potencias
Espectro de reflexion

Linea de emision de Fe

El "Soft Excess”

La absorcion fria

La absorcion tibia
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Emision en Rayos X de los AGN

+ Emision del disco de acrecion

+ Efecto Compton Inverso con los e” de la corona
+ Espectro de reflexion

+ Linea de emision de Fe a 6.4 keV

+ El "Soft Excess”

+ La absorcion fria

+ La absorcion tibia

La linea de fluorescencia FeKq es la mds prominente de todas las lineas del espectro en rayos X.
Esto es debido al campo de fluorescencia y a la gran abundancia de este elemento.

Existen dos tipos de lineas de Fe:

1) La linea estrecha de Fe se genera en material neutro o muy poco ionizado, su anchura
equivalente es del orden de 200 eV. El lugar donde se genera aln no se conoce con certeza,
podria ser el toro, la NLR o la BLR.

2) Cuando la linea se genera en las regiones interiores del disco de acrecimiento, los efectos
gravitatorios se hacen importantes y hacen que la linea se ensanche y se corra al rojo.



La linea de Fe relativist

Dependencia con diferent
Estudios sistematicos: FE
2005, Nandra et al 2007;
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La linea de Fe relativista

Resultados
+ 10% de las fuentes presentan la linea de Fe ancha

presentan

+ En la muestra limitada en flujo, el 36%

inea de Fe ancha
+ Todas las detecciones se producen para L<

erg/s

1044

+ Igualando el nimero de fuentes tipo QSO y
Seyfert no se encuentra ninguna diferencia.

+ El valor medio de la inclinacion es de 28

+5 deg

/

on

+ El spin no puede ser determinado con precisi
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La linea de Fe “elusiva” .

NGC3516: Ademds de la linea de hierro a 6.4 “5"“‘
keV, se detecta una linea a 6.1 keV que variasu  [Eds
energia dentro de la observacion desde 5.7 a 55[,0‘
6.5 keV que se explica mediante un “hot spot” e

que co-rota en el disco a una distancia entre 3.5  |E

Y 8 r.9 6500 -

1 1 1
40000 60000 80000
Time (s)
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Emision en Rayos X de los AGN

+ Emision del disco de acrecion
+ Efecto Compton Inverso con

la corona -> ley de potencias
Espectro de reflexion

Linea de emision de Fe

El "Soft Excess”

La absorcion fria

La absorcion tibia
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El "Soft Excess”

DEFINICION: Exceso de la emision por encima de 1 keV
FRECUENCIA: 50-60% of ASCA AGN George et al.1998,
Reeves & Turner 2000
80% de PG-QSO Piconcelli & Jiménez Bailén 2005
70% de XAWS AGN Scott et al. 2011

ORIGEN: + Un origen térmico estd descartado porque se

encuentra a temperatura constante Jimenez-Bailon
et al. 2005; Mateos 2010

+ Un origen atémico requiere embarramiento
relativista muy importante en el espectro de
reflexion

IORIGEN DESCONOCIDO!
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Emision en Rayos X de los AGN

+ Emision del disco de acrecion
+ Efecto Compton Inverso con

la corona -> ley de potencias
Espectro de reflexion

Linea de emision de Fe

El "Soft Excess”

La absorcion fria

La absorcion tibia
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Absorcion fria

NGC 1365
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Absorcién fria Complete occultation in ~ 2 days

NGC 1365 1,

+ Suponiendo V=10,000 km/s
+ Tamafio de 4x10™ cm

--> Distancia Tierra-Sol
+ Localizada a 10 rg

+ M:107'5 Msol

Variable

(NGC 1364

Compton

Thick .

iMUCHOS EJEMPLOS MAS!
UuGC4203
Compton
R o NGC 4388
® @

NGC 4151 ....




Emision en Rayos X de los AGN

+ Emision del disco de acrecion

+ Efecto Compton Inverso con
la corona -> ley de potencias

+ Espectro de reflexion

+ Linea de emision de Fe

+ El "Soft Excess”

+ La absorcion fria

+ La absorcion tibia
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Absorcion tibia

DETECCION: 40-60% de los QSO
80% de las galaxias Seyfert seleccionadas en

rayos X duros

cneal cngng

bl=k hd

wewnm dizk
1Y o i

Xy md 1TV mmane: & "-.:I.-"r

PROPIEDADES:

Espectros de alta resolucion: “soLo
UNOS POQUITOS", del orden de 20.

Diagndstico de las condiciones fisicas
del gas, densidad, velocidad de
outflow, turbulencia, abundancia,
ionizacion y localizacién

DISTANCIA DEL WA:

+0.1-100 pc

+ pero con estudios de variabilidad se
han encontrado distancias de 10-4-10°
pc con variabilidad



Absorcion tibia

IMPLICACIONES:

+ Las galaxias Seyfert estdndar (10* erg/s) pueden

inyectar gas al ISM hasta de 108 M, en toda su vida'y

elevar su temperatura a 107 K

+ Los QSO mds pontentes pueden incluso elevar la masa
de gas inyectado hasta ser capaces de desligar una galaxia

de 10! M. y sigma=300 km/s y enriquecer el medio
intergaldactico

+ UFOs v>10,000 km/s presentes en el 35% RQQ
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Emision en Rayos X de los AGN

+ Emision del disco de acrecion

+ Efecto Compton Inverso con
la corona -> ley de potencias

+ Espectro de reflexion

+ Linea de emision de Fe

+ El "Soft Excess”

_La absorcion fria

_a absorcion tibia

Los jets

g
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XMMX&S J2215.9-1788 @ z=1.4%

Estructura a Gran Escala i ® e

+ El cdmulo mds distante
encontrado con rayos X T~8X10° k

+ El cdmulo mas masivo encontrado
a z>1

* hay muchos mds en XCF pero
estdn adn sin confirmacion

., T~8.6 keVM=5.910" My"s



Estructura a Gran Escala

+ La quimica de los cimulos de galaxias

+ El 30% de sus estrellas terminaron
como enanas blancas: SN Ia

+ El 70% como estrellas colapsadas al
final de sus vidas

Werner et al. 2007
de Plaa et al. 2006

CNA GUADALAJARA, 23 SEPTIEMBRE 201 1
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Estructura a Gran Escala

+ El problema de los ndcleos frios:
"El tiempo de enfriamiento dindmico
de los centros de los cimulos de
galaxias es menor al esperado”

+ 50-70% de los cumulos locales
presentan nicleos frios

CNA GUADALAJARA, 23 SEPTIEMBRE 201 1

“A1650




+ La espectroscopia de alta resolucion ha podido determinar las condiciones
fisicas del gas

+ En el trabajo pionero de Abell 1835 encuentraron grandes cantidades de gas
“frio” en un medio multifdsico rodeados por una burbuja de gas caliente kT=8.2

keV
+ La cantidad gas mas frio, kT=2.7 keV, es mucho menor de la esperada segun los

modelos estandar para "cooling flows"

. Abell 1835 RGS Spectrum and Models
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Estructura a Gran Escala

+ La teoria estdndar de formacion de
estructuras predice la presencia de una
red de filamentos que conecta cimulos
de galaxias

+ La materia hormal se acumula en las
regiones de mayor densidad de materia
oscura

+ Finogenov et al. 2007 encuentran en
simulaciones que la mayor parte de la
materia baridnica (difusos & calientes
WHIM) del universo a z<2 se : L
concentran en las regiones donde se - ¥ . i

forman filamentos. W ) Biahah Téj;ssiér 200-%

i
4



Estructura a Gran Escala

+ Primera deteccion de filamentos en
rayos X:

+ El gas difuso y caliente que une dos
cimulos distantes Abell 222 y Abell 223

T=107 K y densidad ~3x10~° cm3

Werner et al 2008

Declination

45:00.0

55:00.0

-13:00:00.0 ¢

05:00.0

30.0 1:38:00.0 30.0 37:00.0
Right ascension



Chandra Deep Field

Looking back 1n time to see the first black holes

Chandra Image




The

X-ray Sky

Feb. 96 - Nov. 99




Instrumentation

X-ray optics
X-ray detection

Some challenges:

X-rays are absorbed in atmosphere: space
‘poor’ reflection of X-rays

Brightest source (Sco X-1) 150 ph/cm?/s, typical source 10 or more
fainter: large dynamic range

Large detectors have poor energy resolution hence focusing optics
to be able to use smaller, high-resolution, detectors (and not loose
collecting area).

Particle background is relatively high (1 particle/cm?/s), focusing
helps

Radiation hard; > 10 krad, also non-ionizing particles (NB: 1 rad is

the dose that makes 0.01 joule of energy to be absorbed per kg of
matter)



Optics

Challenges

* Reflection only at grazing incidence angle

* Large collecting area over wide energy range
* Good resolution

But HRMA. HRMA/ACIS & HRMA/HRC On-axis Effective Area
* Mass limited 1000
* Focal length limited (< 10 m)

e HRMA
HRMA,/ACIS=I3, FI
—~ — — — HRMA/ACIS=S3, BI

7/

800

800

400

Effective Area (oem")

200

R T W SO T (N NN GOSN (A AN NN RN A N O o S |

12



1

X-rays

Wolter Optics
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Principal high-energy astrophysics
missions since 1990

Suzraia (Astro-E2)
Swift
INTEGRAL
HETE-2
AMM-Newton
Chandra
Argos (USA)
MINISAT-1
Eeppo-SAX
IRS-P3

MEAR
Rossi-XTE
DMSP-13
DMSP-12
GGS Wind
ALEXIS

ASCA

DXS

Mars Observer
EURECA

EUWE
SROS5-3
DMSP-11
Comptaen GRO
BEXRT

DMSP-10
Ulysses

Gamma
ROSAT :

90 G2 94 o8 98 0o 02 04 0&

Figure 1.13 Timeline of principal high-energy astrophysics missions since 1990,



Chandm and XMM—Newton mlrrors
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Wolter type | telescope Wolter type | telescope

1 mirror module 3 modules

4 nested mirrors 58 nested mirrors

Iridium coated Gold coated

& 0.65,0.87 ,0.99 ,11.23 cm @ 0.30-0.70 cm
F=10m F=75m

FWHM ~ 0.2 HEW ~0.5" FWHM ~ 6“ HEW ~ 15“




CHANDRA XMM-NEWTON

0.5” 14”
18500 kg/m2 2300 kg/m?



Practical X-ray spectroscopy

Most X-ray instruments have low or moderate
spectral resolution, typically R=E/AFE ~ 3 — 20.

Compare with typical spectral resolution in optical
spectrographs, R ~ 2000 — 5000 (up to R ~70000
possible).

However, band-passes of high-energy instruments
extend over a factor ~30 — 100 in energy.

Compare with typical values of only ~3 — 5 in the
optical.



X-ray spectroscopy compared to
optical spectroscopy

3C 273 Optical Spectrum (NTT/EMMI)
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X-ray spectroscopy compared to
optical spectroscopy

3C 273 Optical Spectrum with typical X-ray instruments
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Practical X/y-ray spectroscopy

The limited spectral resolution of the X-ray detectors
means that there i1s a non-negligible probability that a
photon of energy E that enters the telescope is
assigned an energy E'= E within a certain energy
range around E.

This can be expressed in terms of a function, R(E, EF'),
that gives the probability that a photon of energy E' is
assigned an energy FE’ in the detector.



Problems in X-ray astronomy

Detector response to incident quasi-monochromatic photons
with £ ~ 8.03 keV
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The Basic Problem (1)

Suppose we observe a source and detect D(E')
photons per unit area, per unit time, per unit
energy as a function of the measured energy E' of
the photons, how can we infer S(E), the number of
photons per unit area, per unit time, per unit
energy emitted by that source?

(Remember that the measured energy of each
photon is not necessarily, and most likely is not,
equal to the energy of the emitted photon!)



Can we start with this...

Chandra ACIS S3
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. and deduce this

MEKAL model
KT = 2 keV, Ab=0.3, abs. column =5 x 10%°
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Flux denisty (arbitrary)

Can we start with any of these...
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... and deduce this
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Flux density (imly)

Flux density (mly)
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+ Los objetos estelares son los mds brillantes y con mds cosas que estudiar:
binarias de rayos X, remanentes de supernova...

+ En las galaxias normales se ha estudiado con gran precision la fisica del gas
interestelar difuso y caliente y su origen en vientos supergaldacticos

+ Se ha probado la presencia de agujeros negros de masa intermedia

+ Las lineas anchas relativistas de Fe han sido estudiadas en profundidad

+ Se determind la existencia de las lineas de Fe "elusivas”

+ El "soft excess" sigue siendo un misterio

+ Los estudios de absorcion fria y tibia han transformado el modelo unificado

+ Deteccion de filamentos de gas caliente, remanentes de Universo en formacion

+ Muchas cosas mds...

El lanzamiento de los satélites XMM-Newton y Chandra hace ya mas de una

década ha revolucionado la astronomia extragaldctica (observacional vy

teorica) de los fenomenos mas energéticos del Universo pero sobretodo nos

ha abierto la puerta a muchos mas interrogantes auin pendientes de resolver.

Observar en Rayos X es complejo y el tratamiento de datos tampoco es
trivial pero se puede obtener mucha informacion muy valiosa que no puede
obtenerse en otras bandas de energia





