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Resumen

En la actualidad, los AGN son tema de estudio importante para entender los sistemas
con agujeros negros supermasivos activos, su disco de acreciéon y el medio cercano que
los rodea, sistemas en muy altas energias. Existen 2 preguntas en la teoria de AGN que
son muy importantes: resolver la estructura interna, desde meses luz hasta el centro
del AGN; y una segunda pregunta igual de importante: dilucidar la causa astrofisica
de la variabilidad tan caracteristica de los AGN. Es posible explorar ambos problemas
analizando variabilidad en el tiempo. Este es un estudio muy profundo y detallado de
un caso en particular: la variabilidad en rayos X de la galaxia NGC 3516.

La galaxia NGC 3516 es una de las galaxias con ntucleo activo mas estudiadas en
nuestros dias. Es una galaxia tipo Seyfert 1.5 que presenta una variabilidad extrema en
distintas escalas de tiempo en rayos X.

En esta tesis se analizé una serie de 9 observaciones tomadas por los telescopios
XMM-Newton y Chandra en octubre de 2006. Se aplicé un modelo astrofisico estadisti-
camente aceptable en los espectros de RGS'y EPIC-pn del telescopio XMM-Newton y
después fue aplicado satisfactoriamente a los espectros de alta resolucién de Chandra.
El modelo consiste en la emision de continuo observado representado por una ley de po-
tencias y un cuerpo negro absorbido por 4 componentes ionizadas (absorbedores tibios).
Ademés se detectaron 9 lineas de emisién de especies ionizadas (desde OVII, OVIII
hasta FeXVII entre otras) en la banda suave del espectro de rayos X (considerada
desde 0.3 keV a 2.5 keV') y la linea de emisién debida a las transiciones de Fe — K«
en la banda fuerte de rayos X.

Las 4 fases ionizadas presentan distintos grados de ionizacién, en promedio sus
valores son: para la fase LI un logU ~ —0.8 de baja ionizacion, la fase MI presenta un
valor de logU ~ 0.4, la fase HI con un logU = 2.3 y la fase VH con logU = 3.8.

Se encontré un cambio significativo a lo largo de las 9 observaciones en la norma-
lizacién de la emisién de continuo lo cual implica variabilidad en el flujo de energia
observado. También se encontraron variaciones significativas, a lo largo de las 9 obser-
vaciones, del grado de ionizacién de 2 fases ionizadas (LI y MI) relacionadas con la
variacién del flujo de energia observado. Este comportamiento nos conduce a la con-
clusiéon de que en ciertas escalas de tiempo las fases LI y MI responden al cambio de
continuo ionizante en equilibrio de fotoionizacion. Tal variabilidad nos permite delimitar

la ubicacion de las fases LI y MI. También se infiere una distancia minima en la cual
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se ubican las fases HI y VH. Los 4 absorbedores tibios se ubicarian en una distancia
del orden de 10'7 cm.

Se explord el modelo de fotoionizacion suponiendo metalicidad solar y 2 metalicida-
des suprasolares (5My v 10M), con las metalicidades suprasolares se encontr6 que las
fases pueden coexistir en equilibrio de presiones, es decir, en un medio multifase con 3
diferentes componentes de velocidad de flujo saliente, tales velocidades son coherentes
con las reportadas para los absorbedores ionizados de la banda UV. La fase VH con
mayor velocidad de flujo eyectado (2500 kms~!) parece no estar ligada con este medio
multifase por su alta velocidad de flujo saliente, ademas tanto su grado de ionizacion
como su densidad columar permanecen constantes durante toda la observaciéon, por lo
que parece no tener nada que ver con el cambio de flujo de energia observado.

Se concluye con los siguientes puntos: existe una variacion significativa a lo largo de
las 9 observaciones de la emisién de continuo observado. 2 fases ionizadas responden al
cambio de este continuo através de su grado de ionizacién. No existe evidencia de una
nube ionizada o neutra que esconda la fuente de emisién o una fraccién de covertura
de alguna fase ionizada. De acuerdo a nuestro profundo analisis, el escenario mas pau-
sible para explicar la variabilidad en rayos X en NGC 3516 es que existen variaciones
intrinsecas de la fuente de emisién, mas pausible aun que la posibilidad de una nube

escondiendo a la fuente central.
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Abstract

Among the main questions in the AGN theory nowadays there are two fundamental
problems to solve: the nucleus structure, the geometry near of the central engine since
light months to the central source, composed by the supermassive central black hole and
its accretion disk; and a second important problem, but not less significative, consists in
to know the astrophysical reason for the extreme variability in the flux observed which
is present in allmost AGN. Those both problems can be explored using time variability
analysis. This is a deep and a detailed study of an spectra serie observed in a time scale
of days.

The 1.5 Seyfert galaxy NGC 3516 presents a strong time variability in X-rays. We
analyzed all its 2006 XMM-Newton and Chandra spectra from 0.3 to 10 keV, there
is a serie of 9 observations taken in October of 2006. An acceptable model was found
with XMM-Newton data using EPIC-pn and RGS detectors simultaneously; later, this
model was fitted satisfactory in contemporary Chandra high resolution X-ray spectra.
This model consists of a continuum emission (power law + blackbody) absorbed by four
ionized components (warm absorbers), three of them print in the soft X-ray and the
fourth hardest ionized component produces the Fe absorption complex (FeX XV and
FeXXVI). Also, emission lines in the soft band were detected and they coincide with
ionized species in X-ray (OVII, OVIII, FeXVII among others). In the hard X-ray
part we detected the Fe — K« emission line.

The four ionized absorption phases present different ionization degrees, as average
values: the lowest phase LI with a value of logU ~ —0.8, an intermediate one with
logU ~ 0.4, phase MI, a high ionized phase with logU = 2.3 (phase HI) and the
highest ionized phase which presents a logU = 3.8 (phase VH).

We found a significant change in the continuum normalization along the 9 obser-
vations which implies time variability of the energy flux observed. Variations in the
ionization degree of two phases, LI and MI, along all observations are related with the
flux energy observed variation. This beheavoir leads us to the conclusion that those
components are responding to the flux ionizing variability, in some time scales, with
photoionization equilibruim conditions and in other time scales a response without this
equilibrium. The absorbers LI and MI response times allow us to constrain the elec-
tronic numerical densities n.- and then the location of LI and MI phases from the

central engine. The phases HI and VH are found out of fotionization equilibrium all
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the observation time, so a minimal distance to the central engine was inferred. The four
phases seems to be in the same order of distance, around 10! ¢m, and modeling with
distinct metalicities (1M, 5Mg and 10My), especially with higher metalicities than
the solar, it is possible that those phases can coexist in a medium in the same pressure,
a multiphase medium with four velocity components, three of them are coherent with
the results reported for Kraemer et al. (2002) for UV ionized absorbers. The maximal
outflow velocity is around 2500 kms~! for the highest ionization degree cloud, the phase
VH can be unlinked of the multiphase medium, it is due to its outflow velocity which
is higher than the other phases.

According with our analisis the most pausible scenario is a central source with

intrisic variations more than an scenario with material obscuring the central source.



Capitulo 1

Introduccion

1.1. Nucleos Activos Galacticos

Los Ntcleos Activos de Galaxias AGN (Active Galactic Nuclei, por su nombre en
inglés) son fuentes compactas localizadas en el centro de algunas galaxias y emiten
luminosidades de hasta ~ 1037* veces la luminosidad integrada de la galaxia que los
hospeda. Los AGN abarcan regiones cuyas dimensiones son de algunos dias luz, lo que
indica la existencia de una fuente compacta de emision; lo anterior se ha inferido a
partir de estudios de variabilidad (ver por ejemplo Peterson et al. (2004)). Los procesos
que originan la radiacion de los AGN se detectan en todo el rango de frecuencias del
espectro electromagnético, desde radio hasta rayos gamma.

Para explicar las altas luminosidades de los AGN los modelos mas aceptados sugieren
que la energia producida se debe, en primer lugar, a la acrecién de materia hacia
agujeros negros supermasivos que se localizan en el centro de las galaxias (con masa
M o< 1057190, Peterson et al. (2004)). Los AGN, al parecer, acretan materia a una
tasa muy elevada y esta acreciéon produce un disco caliente que rodea al agujero negro
denominado disco de acrecimiento (H. Netzer !).

Los AGN se dividen en una gran variedad de tipos, clases y subclases. La primer

division se realiza a partir de su luminosidad bolométrica: los mas luminosos son los

!Tomado de la seccién: Active Galactic Nuclei: Basic Physics and Main Components, D. Alloin et
al. Physics of Active Galactic Nuclei at all Saclles, Lect. Notes Phys. 69, Springer, Belin Heidelberg
2006
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01=8ergs™1). Después, los siguientes AGN més lumo-

quésares y los blazares (Ly, ~ 1
nosos son las radiogalaxias. Con luminosidades bolométricas intermedias se encuentran
las galaxias tipo Seyfert (L ~ 10" *ergs™!). Existen AGN de menor luminosidad, los
denominados LINERs (acrénimo de Low-Ionization Nuclear Emission-line Region gala-
xies cuyo significado en espanol es galaxias con regiones de lineas de emision nucleares
de baja ionizacién), sus espectros son muy similares a las galaxias tipo Seyfert pero las
lineas de emisién de baja ionizacién son més intensas y en general menos luminosos
que una galaxia tipo Seyfert. Entre los AGN con menores luminosidades estan las ga-
laxias con lineas delgadas en rayos X NLXG (siglas de Narrow-Lines X-ray Galazies),
cuyas luminosidades bolométricas son del orden de Ly, = 10*'ergs'. Dependiendo de
las caracteristicas de las lineas de emisién de sus espectros 6ptico y UV (ultravioleta),
los AGN se subdividen en tipo 1 y 2. Los de tipo 1 tienen lineas anchas de emision
permitidas, tales como H, y Hpg, cuyos valores tipicos de velocidades medidos en el
ancho a altura media (FWHM, las siglas de Full Width at Half Maximum en inglés)
son Avpway = 3000 — 10,000 kms—! y lineas de emisién delgadas de trancisiones
prohibidas y permitidas como OIII, Nelll, OII entre otras con anchos del orden de
Avewry < 1000 kms™!; mientras que los del tipo 2 solamente presentan lineas de

emision delgadas.

Una segunda divisién es a partir de su emisién en radio: radio-fuertes y radio-
callados. El 90 % de los quésares son radio-débiles y sélo el 10 % son radio-fuertes. En
la Figura 3.6 se puede ver la distribucién espectral de energia (SED, por las iniciales en
inglés de Spectral Energy Distribution) de los quasares 4C 3447 y Mrk 586, el primero

radio-fuerte y el segundo radio-callado.

Los objetos radio-fuertes del tipo 1 son las radiogalaxias con lineas anchas BLRG
(Broad Line Radio Galazies, por sus iniciales en inglés) con luminosidades menores que
los quasares. Los fuertes en radio del tipo 2 son las radiogalaxias con lineas estrechas
NLRG (Narrow Line Radio Galazies, por sus siglas en inglés) y a su vez se dividen en
2 grupos: FRIy FRII por la clasificacién realizada por Fanaroff & Riley (1974) basada
en la emisién en radio. En teoria los del tipo FRI presentan un “hot spot”? cercano,
mientras que los del tipo FRII no. Esta clasificacién se aplica también en AGN radio-

débiles de tipo 1 son las galaxias Seyfert 1 y los quésares, mientras que los de tipo 2

2Los “hot spot” son eventos en los cuales la luminosidad emitida es mucho mayor que el promedio
en el tiempo, varian en el tiempo y son sucesos casi instantaneos.



1. Introduccién 7

10 em 1 em 1 mm 100 10 I u 1000 A 1 keV 10 keV

- | | | | | | I | |

L ]
?46 i ?*l - . i
L - E;,,,/@a-' .
D44 uv Hard X —
K - Bump Gap component 1
- e @ .
42 5
S B J
\-avﬂ' — -
a9 4in L : 3
— 40 4C 34.47 (radio loud)

- RIS SN || S S

= T T T T I | e T T T T T T T T T T T =

- mm-break 7
~ 46 - -
w F LT - 1
044 [ ™ U/ — N
& - / xuv :
2 - ? Inflection eXxcess .
._1542 [ p—
T i
=11} L N
2408 g5 ¢ Mkn 586 (radio quiet) 1

& B e j

Il 1 1 I 1 | I i i 1 1 1 1 1 ' 1 L 1 1

10 12 14 16 8
log(v) (Hz) [l &

Figura 1.1: Distribucién espectral de energia (SED) de los quésares 4C 3447 —arriba— y Mrk
586 —abajo—, radio—fuerte y radio—callado, respectivamente (Elvis et al., 1994).
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son las Seyfert 2, los quésares del tipo 2 y las galaxias con lineas de emision estrechas

NELG (de Narrow Emission Lines Galazies en inglés).

La clasificacién Seyfert 1y Seyfert 2 es mas compleja en el sentido de que existe una
division mas precisa, surge a partir de que algunas galaxias Seyfert presentan perfiles de
emision de HI que sélo pueden describirse como una superposicion de una componente
ancha (como una Seyfert 1) y una componente delgada (como una Seyfert 2), las galaxias
con esta linea compuesta de dos componentes se clasifican como galaxias tipo Seyfert
1.5. Aquellas galaxias que presentan lineas delgadas intensas y ademas las lineas anchas
H, y Hz muy poco intensas pero visibles se clasifican como galaxias tipo Seyfert 1.8,
mientras que si sélamente presentan la linea ancha H, pero no Hg son galaxias Seyfert
1.9.

Los AGN en general presentan un flujo de energia variable en el tiempo. Los quéasares
tienen una distribucion en redshift z de tal manera que presenta un maximo en z = 2,
es decir, la mayor parte de los quasares tienen un redshift cercano a z=2. Ademas los
AGN, después de los destellos de rayos v (GRB, acrénimo de Gamma Ray Burts) -

con luminosidades del orden de L = 1052753 ergs—!

- son los objetos mas luminosos
detectados en el cielo en todas las longitudes de onda. Sin embargo, la emision de los

AGN dura al rededor de 10® afios, a diferencia de los GRB que brillan durante segundos.

1.2. Modelos de unificacion

Los modelos méas aceptados que explican las caracteristicas observacionales de los
AGN son los modelos de unificacién. En general, estos modelos postulan que los AGN
tienen la misma estructura y sus diferencias observacionales corresponden a distintas
orientaciones con respecto al angulo de visién, a su luminosidad bolométrica (con un
valor del orden de Lgy = 107 — 10%®ergs™) y a la emisién en radio. El ingrediente
fundamental es un agujero negro supermasivo (con masas en el intervalo de 109719 M,
Peterson et al. (2004)) localizado en el nicleo rodeado por el disco de acrecimiento. El
material que es tragado por el agujero negro emite el continuo observado, desde el radio
hasta el UV al liberar energia gravitacional. En teoria, existe una corona alrededor del
disco compuesta de electrones relativistas que dispersa —via efecto Compton inverso—

la emisién del continuo en el éptico y UV. La consecuencia es que la luz se reemite en
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rayos X.

Los modelos de unificacién toman en cuenta al material que envuelve al ntcleo,
al chorro colimado de material a velocidades relativistas que se observa en los AGN
radio-fuertes y a la fuente de emision central en si: el agujero negro y el disco de
acrecimiento. Los modelos surgen a partir de la divisién de los objetos tipo 1 y tipo
2. Como se mencioné en la subseccién anterior los tipo 1 muestran lineas de emisién
anchas y delgadas, mientras que los de tipo 2 no presentan lineas de emisiéon anchas
o tienen obscurecida la regiéon donde se emiten estas lineas BLR (por las siglas en
inglés de Broad Line Region). Segin los primeros modelos de unificacién, propuestos
por Antonucci (1993); Urry & Padovani (1995) todos los AGN son el mismo tipo de
objeto, lo que cambia es el dngulo de visién (ver Figura 1.2, la cual presenta el primer
modelo de unificacién propuesto). La teoria result6 plausible gracias al descubrimiento
de luz polarizada en luz éptica e infrarroja (IR) de objetos de tipo 2. Tal luz polarizada
muestra caracteristicas de luz emitida desde el ntcleo y en su espectro aparecen las
lineas de emision anchas. Sin embargo, es importante senialar que no todos los AGN de
tipo 2 presentan en su luz polarizada lineas anchas de emision.

Los primeros modelos de unificacion proponen que entre otras componentes envol-
ventes del nucleo existe polvo con geometria de un toroide que obscurece la fuente
central (ver Figura 1.3, panel izquierdo). La regién de lineas delgadas (NLR acrénimo
en inglés de Narrow Line Region) se ha resuelto espacialmente debido a que se localiza
lejos de la fuente central. Mientras que la region de lineas anchas BLR, la cual es mucho
mas cercana al nicleo que la regién NLR y el toroide de polvo (Gallimore, Elitzur &
Baum ). La regién NLR se encontrarfa mds alld del toroide de polvo con respecto al
nucleo. Se suma evidencia de la existencia de un jet colimado de electrones relativistas,
originado en el centro del AGN, presente sélo en algunos AGN, los radio-fuertes.

Para un agujero negro con masa 10°M con un radio de Schwarzschild Rg = 10'3
cm, el disco de acrecimiento se extiende a ~ (1 — 30)x10™ cm, el radio interno del
toroide es de ~ 107 cm, la BLR se extiende de a ~ 2 — 20x10% cm y la NLR se

expande desde ~ 10 a ~ 10?° e¢m, en 6rdenes de magnitud.

Segin uno de los modelos de unificacién, si un AGN radio-fuerte se observa de

frente al chorro de electrones, sus propiedades corresponderan a un objeto sin lineas

3Tomado de D. Alloin et al. Physics of Active Galactic Nuclei at all Saclles, Lect. Notes Phys. 693,
Springer, Belin Heidelberg 2006
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Figura 1.2:

Hodio Laud
[ |
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El modelo de unificacién (MU) propuesto por Antonucci (1993) y Urry & Pado-
vani (1995). Sus ingredientes fundamentales son el agujero negro y el disco de
acrecimiento en el nicleo, un toroide de polvo envolvente de la fuente central, las
regiones donde se emiten las lineas anchas y delgadas (desde donde se observan
las galaxias tipo BLRG'y NLRG) y el jet colimado de particulas relativistas que
emerge la fuente central. Los acrénimos de la Figura significan: OVV y BL Lac
son los AGN observados desde la orientacién del jet colimado (segin el MU) y se
caracterizan por ser altamente variables en escalas de tiempo pequenas, de alre-
dedor de dias. Radio Loud QSO Quasares radio-fuertes y Radio Loud QSO
Quasares radio-callados. BLRG:Broad line region galaxies, galaxias con lineas
de emision anchas y NLRG:Narrow line region galaxies, galaxias con lineas de
emisién delgadas. Sey 1: Seyfert 1 y Sey 2 Seyfert 2.
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de emisién conocido como Blazar, su espectro esta dominado por la emisiéon continua
y una gran luminosidad variable en escalas pequenas de tiempo. Al observar al AGN a
través del toroide se detectarian objetos de tipo 2 (Seyfert 2 y NLRG) ya que obscurece
parcialmente la emision del continuo y a la region BLR no es visible, sélo aparecen
las lineas originadas en la regién NLR. Los AGN del tipo 1 se verian desde un angulo
de visién intermedio, donde las regiones BLR y NLR son observables. Este modelo se
encuentra esquematizado en la Figura 1.2 con las componentes descritas en inglés, el

significado de los acrénimos se puede consultar directamente en la figura.

A lo largo del tiempo estos modelos han evolucionado debido al avance de los ob-
servatorios en todas las longitudes de onda del espectro electromagnético. Estudios en
el IR (Infrarrojo) de galaxias con AGN (Elitzur & Shlosman, 2006) han demostrado
que la estructura del toroide de polvo debe ser mas compleja. En la Figura 1.3 Elitzur
(2007) esquematiza la diferencia entre dos modelos de unificacién: en el panel izquier-
do se encuentra el toroide de polvo tal cual fue propuesto en los primeros modelos de
unificacién, un medio continuo de densidad uniforme. El radio Rp es la distancia en la
que la radiaciéon emitida sublima al polvo, por lo que no es posible encontrar polvo en
las regiones mas internas hacia el nicleo, mientras que Ry es el borde externo del toro.
El panel derecho de la Figura 1.3 muestra una estructura distinta inferida a partir de
observaciones recientes de IR cercano, como se puede observar, al toroide lo compone
un medio inhomogéneo. En ambas estructuras la probabilidad de ver directamente las
zonas internas del disco decrece junto con el eje vertical.

Un modelo alternativo fue propuesto por Elvis (2000) y engloba las caracteristicas
encontradas en todas las longitudes de onda, desde los jets detectados en radio, hasta
la reflexién en altas energias de rayos X. La morfologia presentada por Elvis (2000) (ver
Figura 1.4) es una geometria bicénica del material que envuelve al ntcleo.

En particular, el modelo de Elvis (2000) se basa en la regién de lineas de absor-
cién anchas BAL (por las iniciales en inglés de Broad Absorption Lines), la region de
lineas de absorcién delgadas NAL (acrénimo de Narrow Absorption Lines) -asociadas
a los absorbedores de UV y rayos X-, la region de lineas de emisién anchas BELR (en
inglés Broad Emission Lines Region) y una regién de lineas de emisién delgadas ENLR
(iniciales de Emission Narrow Lines Region). La region ENLR se extiende en una es-
tructura bicénica -en escalas de kiloparsecs-, lo cual se detecta en algunas imagenes

directas de galaxias Seyfert. Hacia el interior del AGN se localiza otro embudo con
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to observer ¢ to observer

Figura 1.3: Clasificacién de los AGN de acuerdo a los modelos de unificacién. En la izquierda
se encuentra un toroide de densidad uniforme, el dngulo de visién i = 7/2 — o
diferencia el tipo 1 del tipo 2 del los AGN. La Figura derecha muestra un toroide
grumoso 6 inhomogéneo (Elitzur, 2007).

geometria bicénica, se trata de un viento tibio (con T ~ 10® K y n ~ 10% em™3) y
es un flujo saliente del nicleo, posiblemente acelerado por la fuerza de radiaciéon que
surge verticalmente del disco -con la velocidad correspondiente a las regiones BELR-.
El viento se curva formando un cono con un dngulo de ~ 60° y una divergencia de ~ 6°
a ~ 10°. En la Figura 1.5 se puede ver el diagrama con detalles: su fisica, geometria,

taxonomia y cinemaética.

Como modelo de unificacién, Elvis (2000) propone que los AGN tienen la misma
estructura y dependiendo de la orientacién del observador se pueden detectar los di-
ferentes tipos, de tal forma engloba todos los tipos de AGN: desde quéasares hasta los
AGN de menor luminosidad - LINERs-. Dependiendo de que tan abierta se encuentre
la estrucutura biconica, es decir, del angulo de apertura los AGN se diferencian en
luminosidad: los de alta luminosidad presentan un angulo de apertura < 60°, los de
luminosidad intermedia, como el caso de las galaxias Seyfert, tienen un angulo ~ 60°,
mientras que los de baja luminosidad se observan con una divergencia angular mayor
que > 6°. El ultimo es el caso de la presencia polvo que esconde la mayor parte de la

emision de la fuente central, lo anterior se puede observar en la Figura 1.6.

La discusion acerca del modelo de unificacion contintia. El modelo méas reciente,
propuesto por Bianchi et al. (2012), se basa en el material que absorbe y obscurece a

la fuente central en distintas escalas, lo que historicamente fue la llave de los modelos
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Figura 1.4: Modelo alternativo de AGN, el material que envuelve al agujero negro y disco
de acrecién tiene una geometria bicénica (Elvis, 2000).
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Figura 1.5: Esquema del AGN propuesto por Elvis (2000). Los 4 cuadrantes ilustran: la
geometria del AGN, su taxonomia, (es decir, las componentes espectroscépicas
de un observador en distintos dngulos de visién), sus propiedades fisicas y la
cinematica del AGN .
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Figura 1.6: Modelo unificado de AGN propuesto por Elvis (2000). Cada apertura representa
un distinto tipo de AGN, Quaésar, Seyfert, LINER, etc.
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Figura 1.7: Modelo unificado de AGN propuesto por Bianchi et al. (2012). El modelo incluye:
emision maser proveniente del disco de acrecimiento y de material eyectado, el
gas ionizado eyectado del ntcleo con geometria bicénica y el toroide grumoso.

de unificaciéon. Estos medios absorbedores tienen distintas temperaturas y grados de
ionizacion, incluso pueden coexistir en un medio multifase en equilibrio de presiones.
Ademés toma en cuenta emisién maser 4 detectada en las regiones internas del ntcleo.
La Figura 1.7 muestra el modelo de la galaxia Circinus y como se puede observar el
toroide de polvo tiene una estructura grumosa 6 inhomogéneas al igual que el modelo
de Elitzur (2007).

4Acrénimo de Microwave Amplification by Stimulated Emission of Radiation. La emisién méser es
el equivalente en microondas del efecto laser y ocurre cuando hay una inversién de poblaciones de
los niveles de una transicion y se produce una amplificacién exponencial de la radiacién cuando ésta
interacciona con la materia.
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Cabe destacar que la resolucién espacial de los telescopios actuales no permite re-
solver fisicamente las escalas circunucleares de los AGN, es decir, no es posible observar
directamente el disco de acrecimiento ni las regiones de lineas anchas, ni el material que
apantalla la fuente central, ni siquiera se prevee que en muchos anos sea posible resol-
ver tales regiones. Mas atn, los modelos de unificacién continian en discusion, existen
teorias alternativas que proponen que los diferentes tipos de AGN surgen a partir de la
interaccién galactica y la evolucién de las galaxias que los hospedan.

La siguiente seccion describe detalladamente las caracteristicas espectrales de los
AGN en todas las longitudes de onda.

1.3. Caracteristicas espectrales de los AGN

1.3.1. Emision del continuo.

La emisién del continuo de los AGN, desde el éptico hasta los rayos v se puede

aproximar con leyes de potencias de la siguiente forma:

F, oc p~ (@) (1.1)

Es importante hacer notar que en distintos rangos de frecuencia, el indice espectral
« cambia.

En los AGN radio-fuertes se observa un continuo que se extiende desde el radio
hasta el infrarrojo lejano. Su principal mecanismo de emision es sincrotrén de electrones
relativistas.

En el caso de los AGN radio-callados el flujo crece en el infrarrojo (/R) con un indice
espectral a > 1.5 (ecuacién 1.1), lo que indica la presencia de polvo. La emisién del
continuo en radio es la cola de emisién del infrarrojo. En el IR, la forma del continuo se
caracteriza por un minimo en aproximadamente 1 — 2 um, correspondiente a la tempe-
ratura de sublimacién de polvo reflector (entre 1000 y 2000 K), también se encuentra
una joroba en el IR entre 10 y 30 um debido a la emisién térmica del polvo (con una

temperatura entre 50 y 1000 K); finalmente, se encuentra un indice o > 2 (ecuacién
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1.1) en longitudes de onda mayores.

La emisién continua en el 6ptico y en UV de los AGN esta caracterizada por la
“gran joroba azul” (big blue bump en inglés), es un aumento de la emisién entre 1000
y 4000 A. Tal exceso se puede explicar mediante la emisién térmica del gas del disco
de acrecimiento. Estudios recientes del telescopio espacial Hubble HST (por sus siglas
en inglés: Hubble Space Telescope) revelan que el continuo desde 300 a 5000 A puede
modelarse con 2 leyes de potencia (ecuacién 1.1): a; = —1.8 entre 300 y 1200 Ay
oy = —0.4 entre 1200 y 5000 A. Ademas existe la llamada “pequena joroba azul” (small
blue bump en inglés) entre ~ 2200 y 4000 A, que es un aumento del flujo superpuesto
a la “gran joroba azul” y se debe a las lineas de emisiéon de Fell y el continuo de
recombinacion de Balmer.

La emisién continua en rayos X de los AGN se puede aproximar a primer orden como
una ley de potencias (ecuacién 1.1) desde 1 keV hasta 300 keV. El indice « (ecuacién 1.1)
se encuentra entre 0.8 y 1 para galaxias Seyfert y quasares de alta luminosidad. Los AGN
radio-fuertes tienen un espectro mas plano con valores de a entre 0.5 y 0.7. En teoria, tal
espectro se produce debido a una corona de electrones por encima del disco via efecto
Compton inverso; al ser irradiada esta corona por el continuo producido en el disco
de acrecimiento, los fotones se dispersan con electrones que deben tener velocidades
relativistas, de tal forma los fotones adquieren mayores energias, correspondientes a
rayos X. Hasta ahora no se ha podido detectar directamente la corona de electrones,
asi que no existe la certeza de su existencia. El espectro de la ley de potencias se
produce a partir de procesos no térmicos, en rayos X, ademas del efecto Compton
inverso, lo puede generar la interaccion libre-libre de electrones llamada Bremsstralung
y la emision sincrotron. En este trabajo utilizamos para describir la ley de potencias el
indice de fotones I' que se relaciona con el indice espectral a: I' = a + 1. La diferencia
entre ambos indices radica en que en altas energias se utiliza el indice de fotones. La

ley de potencias con respecto a I' esta dada por:

F,ocv ™t (1.2)

Superpuesta a la ley de potencias en rayos X, se observa una emisién en la region
de rayos X suaves (con energias < 2 keV), se denomina como el exceso suave (SE por
las siglas en inglés de Soft Excess) de rayos X. Se ajusta a la emisién térmica de un

cuerpo negro, con temperaturas caracteristicas de k7" = 0.1 — 0.2 keV (Gierlinski &
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Done, 2004). Primero, se interpreté como emisién térmica del disco de acrecimiento
(Turner & Pounds, 1988), sin embargo la temperatura es muy alta comparada con
la correspondiente a la emisién del disco: Shakura & Sunyaev (1973) predijeron que
la temperatura maxima del material que acreta un agujero negro de masa 10%M es
kT ~ 20 eV (6 0.02 keV). Una posibilidad es que se deba a un aumento en la opacidad
(entre 0.7-3 keV) debido a absorciones de OVIIL, OVIII y Fe (capa L); lo anterior puede
suceder cuando el material que causa la opacidad es épticamente grueso en la linea de
visién y el exceso se produce via reflexion (Done et al., 2007). Existe otra interpretacién
e indica que el SE es producido por lineas de emisiéon de materia ionizada —compuesta
por atomos tipo Helio® de Oxigeno, Nitrégeno y Carbén— que se ensanchan por efectos
relativistas del agujero negro (Branduardi-Raymont et al., 2001). Sin embargo, el origen
fisico del SE no queda claro todavia y es uno de los aspectos abiertos mas importantes
en la fisica de los AGN.

En rayos X también existe una joroba, conocida como joroba de Compton, cuya
emisién se encuentra a partir de ~ 6 — 7 keV incluso a més altas energias (Fabian et
al., 1989). Su origen es la reflexion Compton de la ley de potencias en material de baja
ionizacién 6pticamente grueso en el disco de acrecimiento (Reynolds & Nowak, 2003),
se le conoce también como componente de reflexion.

En algunas galaxias Seyfert 1, el continuo a mayores energias (de 80 a 300 keV) se ha
modelado con una ley de potencias convolucionada con una funciéon “exponencial cor-
tada” (cut-off power law). Se expresa como AE Yexp(—E/FE}), donde A es la constante
de normalizacién, £ la energia y Ey la energia donde se corta la funcién exponencial
(Perola et al., 2002). Existen propuestas alternativas y explican esta emisién como un
proceso de “comptonionizacién” de la radiacion emitida por el disco de acrecion, donde

se refleja posteriormente (Zhang & Wu, 2006).

1.3.2. Lineas de emision.

Lineas en el 6ptico y UV.

El espectro de los quéasares en UV y el 6ptico contiene lineas anchas de emisiéon

(ver Figura 3.6), las mas fuertes son las del Hidrégeno de la serie de Balmer: H,, Hg y

5 Atomos tipo Helio significa que estan ionizados de tal forma que sélamente 2 electrones se encuen-
tran ligados al nicleo del dtomo.
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H.,, también Ly, y lineas de iones abundantes (M gII 2798, CI1I1IX1909, CIV 1549 y
OIII).

Lineas anchas y delgadas.

Como se mencioné anteriormente los AGN presentan 2 tipos de lineas de emision:
un grupo de lineas caracteristicas de un gas de baja densidad ionizado (con densidad
electrénica n, = 10% — 10% em™3 ), sus anchos a altura media (FWHM) corresponden
a velocidades de cientos de kilémetros por segundo (200 < AVewgy < 900 kms™1)
y se conocen como lineas delgadas. El segundo grupo son lineas anchas de emision,
solamente pertenecen a transiciones permitidas, sus anchos son del orden de 10* kms™1;
la ausencia de lineas anchas prohibidas indica que el gas donde se emiten es de alta

densidad (n. = 10° em™ o mayor).

La regién donde se emiten las lineas de emision anchas BLR se localiza a unos
dias luz de la fuente de emisién compacta (ver por ejemplo Peterson et al. (2004)).
Lo anterior se deduce a partir de un mapeo de reverberacion: el continuo varia y si el
flujo de energia aumenta, entonces al existir més fotones ionizantes distintas especies
reaccionan instantaneamente através de sus lineas de emision, si ademas el material es
Opticamente delgado se detectard cierto tiempo después la respuesta del gas del lado
opuesto (siempre y cuando no atraviese directamente la fuente), de ese modo se puede
estimar la distancia que abarca el gas que responde a la fotoionizacién. Este método se
llama light travel time 6 tiempo de reaccién de la luz. La BLR es tan compacta que no
se puede resolver espacialmente, inicamente se puede estimar su tamano mediante este
tipo de estudios de variabilidad en el tiempo. La regién de lineas angostas NRL (siglas
en inglés de Narrow Line Region) se encuentra mucho més lejano ~ 50 — 100 pc, tan

lejos que ha sido posible resolverla espacialmente en observaciones.
Lineas de emision en rayos X

La linea de emisién mas prominente en el espectro de rayos X es la linea delgada
fluorescente de Hierro neutro en 6.38 keV que corresponde a una composicion de las
transiciones frias de Fe-Ka de los saltos cuanticos de los electrones desde todos los
niveles al nivel n = 1, la llamada capa K. El ancho natural de la transicién es del orden
de 1 eV = 0.001 KeV (Pozdniakov et al., 1979), sin embargo, se observan lineas con

mayores anchuras. A continuacién se describen los dos tipos de lineas de Fe-Ka que se
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Figura 1.8: Espectro en éptico/UV de cuasares (SDSS). Vanden Berk et al. (2001) —arriba—
& Telfer et al. (2004) —abajo—. Las lineas punteadas son ajustes en el continuo.
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encuentran en la banda de rayos X.
Linea delgada de Fe-Ka

Estudios sistematicos de AGN muestran que existe esta linea de emisién de Fe-Ka en
practicamente todas las galaxias Seyfert 1 (Nandra et al., 2007). Su ancho equivalente es
del orden de ~ 50 — 100 eV (e.g. Matt et al. (2001), Jiménez-Bailén et al. (2005)). Esta
linea es muy estrecha para originarse en las partes internas del disco de acrecimiento
y deberia provenir de un material lejano al agujero negro. Por ejemplo, Bianchi et
al. (2004) discuten el origen de esta linea, mencionan que naturalmente proviene de
material Compton-opaco neutro alejado del agujero negro, puede localizarse desde el
disco de acrecimiento, la region BLR e incluso hasta el toroide de polvo. Si se localiza
en el disco de acrecimiento, sélo tendria cabida si es en la parte més externa del disco.
Por otro lado, la velocidad que presenta es del orden de las velocidades de las lineas
generadas en la region BLR. Bianchi et al. (2004) al no encontrar variabilidad en el
flujo de energia en varios objetos de su muestra, infieren que la linea delgada de Fe-Ka

se localiza a escalas de parsecs con respecto a la fuente central.
Linea ancha de Fe-K«

Se ha detectado en unos cuantos AGN otra linea asociada al conjunto de trancisiones
de Fe-Ka con propiedades distintas a la delgada. La primera observacién provino de la
galaxia Seyfert 1 MGC-6-30-15 (Figura 1.9), su ancho a altura media corresponde a
velocidades del orden de ~ 100,000 kms~! (Tanaka et al., 1995), esto indica que debe
existir un mecanismo muy energético, incluso relativista, que la ensanche. Ademas la
linea es asimétrica, presenta una ala roja que se extiende a energias menores. El origen
fisico del ensanchamiento es el corrimiento Doppler (debido a la rotacion del disco)
sumado al corrimiento gravitatorio (producido por el agujero negro). También se toma
en cuenta el conocido “beaming” © de relatividad especial y en teorfa produce la asimetria
observada, el lado azul de baja energia se hace menos intenso y el lado rojo crece en
intensidad. Esta linea ancha de Fe-Ka debe originarse muy cerca del agujero negro, sobre
el disco de acrecimiento a solamente algunos radios de Schwarzschild Rg (Laor, 1991).
Es una de las mejores evidencias de los efectos relativistas en el campo gravitacional

fuerte y su existencia es informacién directa de agujeros negros supermasivos (Reynolds

6su traduccién al espaiiol es enfocamiento y se refiere a un efecto de la luz que emite material
moviéndose a velocidades cercanas a la velocidad de la luz
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& Begelman, 1997). Sin embargo, su deteccién sigue a discusion debido a que solamente

se ha localizado en unos cuantos objetos (menos de 5 objetos).

i

THBL g

_i_

data/model

Energy (keV)

Figura 1.9: Perfil de la linea de Fe, de MGC-6-30-15 —galaxia Seyfert 1—, observada por el
observatorio espacial de rayos X XMM-Newton (Vaughan & Fabian, 2004). Se
observa claramente su perfil asimétrico con una extensa ala hacia el rojo.

Lineas de Hierro Ionizado

En rayos X, después de la linea de emision Fe-Kea, las dos lineas mas prominentes
que presentan los AGN son las lineas estrechas generadas por Fe-K ionizado, FeX XV
y FeX XV de tipo Helio (heliogenoide) y tipo Hidrégeno (hidrogenoide)”. El pico de
estas lineas, en un sistema de referencia en reposo, se ubica en 6.7 keV en el caso
FeXXV ylade FeXXV1I se encuentra en 6.96 keV. En galaxias Seyfert 1 sus anchos
equivalentes son del orden de decenas de electrén-volts [eV]. Por ejemplo, para la galaxia
NGC 5506, Matt et al. (2001) reportan un ancho equivalente de 40 y 32 eV para las
lineas FeXXV y FeXXVI respectivamente, mientras que su ancho a altura media
(FWHM) corresponde a ~ 1000 kms~! en ambas trancisiones. En teoria, estas lineas se

pueden originar en un medio fotoionizado circunuclear que refleja el continuo (Bianchi

"De tipo H o hidrogenoide se refiere a que el 4tomo de Hierro se encuentra ionizado y 25 de los 26
electrones del Fe estan libres, solo uno permanece ligado. Idem para de tipo Helio o heliogenoide, en
este caso 24 de los 26 electrones se encuentran libres, s6lo 2 electrones estan ligados.
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& Matt, 2002).
Lineas de emisién en la banda suave de rayos X (0.3-2 keV)

A partir de la nueva generacién de observatorios de rayos X con mejor resolucion y
mejor senal a ruido, en particular de las misiones de Chandra y XMM-Newton, ha sido
posible detectar lineas de emision generadas en los medios ionizados que rodean al AGN.
En la banda de rayos X suaves (0.3-2 keV) se han detectado lineas de emisién debidas a
varias especies ionizadas. Porquet & Dubau (2000) desarrollaron un cddigo del cual se
desprenden las posibles trancisiones y con ello lineas de emisién de especies tipo Helio®
con energias correspondientes a rayos X. Mencionan que existen tres diferentes tipos de
trancisiones: de resonancia (w: 1s? 1Sy - 1s2p ' P;), de intercombinacién (x;y: 1s* 1Sy -
1s2p ®Py;) v lineas de emisién prohibidas (z: 1s* 1Sy - 1s2s 35;), todas trancisiones de
los niveles n = 2 an = 1. Como en el caso de medio interestelar y atmosferas estelares,
estas lineas se utilizan para diagnosticar el estado del plasma que las emite. Por ejemplo,
el radio R = z/(z + y) es sensible a la densidad electrénica del gas, mientras que la
razén G = (z + x + y) /w es sensible a su temperatura electronica.

Las primeras detecciones de lineas de emision en la banda suave de rayos X se hicie-
ron con observaciones de galaxias tipo Seyfert 1 utlizando el instrumento LETGS (Low
Energy Transmission Grating Spectrometer en espanol espectrémetro de bajas energias)
de Chandra. Las primeras lineas en detectarse, después de las de Hierro ionizadas, fue-
ron los tripletes de OV II y OV III embebidas entre lineas de absorcién de medios
ionizados: los absorbedores tibios que posteriormente en la seccién ¢1.3.3 se describen
en detalle.

Una de la primeras detecciones de lineas de emisién y absorcion en espectros de alta
resolucién de rayos X en galaxias Seyfert fue reportada por Kaastra et al. (2000), la
tabla 1.1 contiene las lineas de emisién detectadas a partir de espectros del instrumento
LETGS de Chandra de la galaxia Seyfert NGC 5548 en la banda suave del espectro
de rayos X. Como se puede observar en la Figura 1.10 detectan el triplete de lineas de
emision de OV II.

Las lineas de emision detectadas en galaxias tipo Seyfert 1, cuyas trancisiones son
de tipo Helio, son los tripletes de OVII (21.8A), NeIX (13.55A) y MgX1I (9.29A)

8Tipo Helio u helogeonoide significa que el material, en este caso el Hierro, se encuentra en tal nivel
de estado de ionizacién que de los 26 electrones del atomo de Fe, 24 se encuentran libres y sélamente
dos electrones quedan ligados al ntcleo.



1. Introduccién 25

Tabla 1.1: Lista de lineas de emisién en rayos X reportadas en Kaastra et al. (2000) de la
galaxia NGC 5548. El astersco (*) significa que esas lineas pueden estar mezcladas
con transiciones cercanas.

Longitud de onda en reposo Transicién

Xo (A)

5.217 SiXIV 1s — 3p (Lyp)
6.182 SiXIV 1s — 2p (Lyq)
8.421 MgXII 1s — 2p (Ly,)
9.169 MgXI 1s% — 1s2pt Pi(7)
10.025 NaXI 1s — 2p (Lya)
11.003 NaX 1s% — 1s2p' Py ()
12.134 NeX 1s — 2p (Lyq)*
12.274 FeXVII 2p — 4dx
12.292 FeXXI 2p — 3dx*

12.844 FeXX 2p — 3d blend
12.904 FeXX 2p — 3d

13.447 NeIX 1s% — 1s2p* Pi(7)
13.522 FeXIX 2p — 3d blend
13.826 FeXVII 2p — 3p

14.207 FeXVIII 2p — 3d blend
15.014 FeXVII 2p — 3d

15.176 OVIII 1s — 4p (Ly,)
15.265 FeXVII 2p — 3d

16.006 OVIII 1s — 3p (Lya)
17.396 OVII 1s? — 1s5p' Py
17.768 OVII 1s? — 1s4p' Py
18.627 OVII 1s? — 1s3p* P,
18.969 OVIII 1s — 2p (Lya)
21.602 OVII 152 — 1s2p! Py(r)
24.781 NVII 1s — 2p (Lya)
28.466 CVI 1s — 3p (Lya)
33.736 CVI 1s — 2p (Lya)
38.950 FeXV 3s% — 3s5p
40.268 CV 152 — 1s2p! Py(r)
50.350 FeXVI 3s — 4p

52.911 FeXV 3s? — 3s4p

58.963 FeXIV 3p — 4d
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Figura 1.10: Triplete de OVII en la parte suave del espectro de rayos X (Kaastra et al.,
2000).
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(ver tabla 1.1) y presentan corrimientos al rojo del orden de ~ cientos de kms~!. Des-
pués de estos tripletes se han detectado trancisiones de elementos relativamente abun-
dantes. Desde FeXVII a FeXIX, OVII, OVIII, SiXIV entre otras. En la pagina
http://asc.harvard.edu/atomdb/WebGUIDE/ se pueden encontrar todas las trancisio-

nes que generan lineas de emisién en la parte suave del espectro de rayos X.

1.3.3. Absorciéon en AGN

Los espectros de AGN muestran intensas caracteristicas de absorciéon desde el UV
hasta los rayos X (0.1 — 12 keV; 1 — 40 A). En estudios sistemdticos de galaxias tipo
Seyfert 1 (Crenshaw et al., 1999) de espectros UV, especificamente en la banda que
contiene el intervalo de longitud de onda 1200-3200 A del telescopio espacial Hubble, se
han encontrado en el 60 % de las galaxias Seyfert 1 componentes de absorcién caracteri-
zadas por los dobletes de CIV (A1548.2, 1550.8), NV (A1238.8, 1242.8), OV'I (A1031.9,
1037.6) y siempre estd presente HI Ly, (A1215.7) (Crenshaw et al., 1999; Kriss, 2002).
Las componentes de absorcién se encuentran corridas al azul, lo que significa que el
medio que las produce es un gas ionizado en flujo eyectado a partir de la fuente central,
sus velocidades abarcan el intervalo de cero hasta alrededor de —2100 kms~! (Crens-
haw et al., 1999). Ademsés el ancho a altura media de estas lineas de absorcién se han

L por lo cual se infiere que existen movimientos

medido en el intervalo de 20 a 400 kms~
macroscépicos en el gas absorbedor, como turbulencia o incluso movimientos radiales.
Los absorbedores en UV se denominan como sistemas de lineas de absorciéon delgadas
NALS (acrénimo en inglés de Narrow Absorber Lines Systems).

Con respecto al espectro de las galaxias Seyfert 1 en rayos X también encuentran
absorcién compleja. Se tiene evidencia de que existe una conexion entre los absorbedores
que imprimen en rayos X y los encontrados en UV debido a que en varios casos los

absorbedores de ambas bandas tienen caracteristicas similares.

En la misma proporcién que en el UV, en rayos X suaves se encuentran lineas de
absorcién corridas al azul (al rededor de 100 lineas de absorcién de un amplio rango
de especies ionizadas) en galaxias Seyfert 1; véase por ejemplo la lista de lineas de
absorcién que presenta la galaxia Seyfert 1 NGC 5548 en la tabla 1 de Kaspi et al.
(2000) (tabla 1.2). Las primeras huellas de absorcién ionizada detectadas fueron los
saltos de OVII (739.3 eV = 16.8 A) y OVIII (871.4 eV = 14.2 A) (Mathur et al.,
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Tabla 1.2: Lista de lineas de absorcién en rayos X reportadas en Kaastra et al. (2000) de la
galaxia NGC 5548.

Longitud de onda en reposo Transicién

Ao (A)

9.314 Mg XTI 152 — 1525351 (f)
13.698 NelX 1s2 — 15253S1(f)

21.602 O VII 1s% — 1s2p' P (7)
21.804 OVII 1s? — 1s2p3 Py 5(i)
22.101 OVII 1s? — 1525351 (f)

1997).

Las caracteristicas espectrales de las lineas de absorcién en rayos X indican que
proceden de material parcialmente fotoionizado y dépticamente delgado. Se le conoce
como absorbedores tibios (WA, el acrénimo de Warm Absorber 6 Warm Absorbers)
(Reynolds & Begelman, 1997). Su densidad columnar se encuentra en el intervalo de
Ny = 10?2 — 10%® ¢m™2 (Crenshaw et al., 2003). Recientemente, espectros de alta
resolucion de los telescopios espaciales Chandra y XMM-Newton han confirmado que
esta componente, de manera similar a lo que ocurre en la parte UV, también se detecta
como un flujo eyectado del niicleo (por su corrimiento al azul en el sistema de referencia

en reposo de la galaxia).
Absorbedores tibios en rayos X

La diversidad de elementos ionizados que producen lineas de absorciéon compleja
en rayos X, material conocido como absorbedor tibio (WA), nos permite obtener in-
formacién sobre la distribucién y el estado de la materia en el nicleo del AGN. En
varios estudios basados en variabilidad temporal de galaxias con AGN (ver por ejemplo
Netzer et al. (2002) o Krongold et al. (2005)) se ha inferido que este material parcial-
mente fotoionizado se localiza muy cerca de la fuente central; se discute si se encuentra
desde algunos dias luz (Krongold et al., 2007) hasta algunos cientos de parsecs lejos
de la fuente central (Crenshaw et al., 2003). Ain cuando se han estudiado a detalle
las caracteristicas fisicas de los WA existen preguntas abiertas acerca de su naturaleza
(McKernan et al., 2007): si existe alguna relacion con el agujero negro, al estar tan cerca
de la fuente central, los absorbedores nos podrian indicar las propiedades del agujero

negro como su masa o la tasa de acrecimiento de material eyectado. Por otro lado, no
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sabemos si la eyeccion de los absorbedores se debe a la presion de radiacién producida
por la fuente 6 a algiin otro factor. Tampoco se sabe si existe alguna conexién entre
los absorbedores y la emisién de Fe-K en energias mayores. Una de las preguntas mas
importantes en la actualidad es si existe inferencia del WA en la evolucion de la galaxia
que hospeda al AGN, en el caso de que este material llegue lejos de la fuente central.
Aun maés lejos, si este material evolucionado tiene alguna conexién con el Feedback

Cosmoldgico® (Di Matteo et al., 2005; Hopkins et al., 2006).

La localizacién de los WA se encuentra en debate y existen varias teorfas al respecto.
Como se mencion6 anteriormente, se ha encontrado evidencia de que se encontrarian
desde el “toroide de polvo”hasta el nicleo de la galaxia, podrian localizarse también
embebidos o muy cerca de la zona BLR donde se originan las lineas de emisién anchas,
inclusive se localizarian cerca del disco de acrecimiento, que es la parte del medio mas
cercano al agujero negro. Al ser zonas muy cercanas a la fuente de emisién no es posible
resolver espacialmente a los WA, por lo tanto se han desarrolado métodos de reverbe-
racion con variabilidad en tiempo con el fin de limitar espacialmente la localizacion de

estas absorbedores ionizados.

Modelos de fotoionizaciéon en medios parcialmente ionizados han sido la herramien-
ta para conocer las condiciones fisicas del WA. Utilizando modelos de fotoionizacion
CLOUDY 19 se ha inferido que en diversas galaxias tipo Seyfert 1 existen absorbedores
tibios con diferentes estados de ionizacion, de hecho, se tiene evidencia de que coexisten
fases absorbedoras con distintos grados de ionizacién (ver por ejemplo Longinotti et al.
(2010) y Andrade-Veldzquez et al. (2010)).

Los modelos de fotionizacién, en general, funcionan de la siguiente manera: se anali-
zan las lineas de absorcién y se identifica de acuerdo a una lista de elementos ionizados
qué elemento y en qué grado de ionizacion se produjo la absorcion. El grado de ioniza-

cioén se caracteriza con el parametro de ionizacion Ux:

Qx

Ux = —F——;
X 47 R?n.c

(1.3)

Donde @ es la luminosidad de fotones ionizantes [0.1-10 keV], R la distancia desde

9 Feedback Cosmoldgico: retroalimentacién y se refiere a la combinacién entre material evolucionado
y material relativamente joven, lo que retrasaria la formacion estelar en las galaxias.

0Ferland, G.J., 1996, Hazy, a Brief Introduction to Cloudy, University of Kentucky Department of
Physics and Astronomy Internal Report.
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el centro del AGN hasta la posicién de los absorbedores, n, la densidad de electrones
y ¢ la velocidad de la luz. Los modelos de fotionizacion son capaces de determinar el
parametro Uy al igual que la densidad columnar equivalente de Hidrégeno Ny.

En términos generales, el parametro de ionizacién U es la razén de niimero de fotones
ionizantes emitidos por la fuente y el niimero de particulas o la densidad numérica de
particulas. La velocidad de la luz aparece en la ecuacién debido a que es necesario tener
una medida con unidades de kms~! para que U sea adimensional.

Del parametro U es posible estimar: la tasa de fotones ionizantes (Qx, a partir de
la distribucion espectral de energia SED. De hecho, al modelo de fotoionizacién se le
impone la SED como energia de entrada (input energy), la cual es generada por la
fuente central que es absorbida por los medios ionizados en el modelo tedrico. Los
parametros R y n, de la ecuacion 1.3 no pueden ser determinados independientemente,
s6lo puede estimarse el factor R?n.. Al no existir un método directo para estimar ya
sea la densidad electrénica n,. o la distancia del absorbedor a la fuente central R, los

estudios de variabilidad en el tiempo han permitido resolver tal ambigiiedad.

Sien un AGN existe un cambio en el continuo ionizante y una respuesta a un tiempo
determinado del grado de ionizacién de los absorbedores, es posible delimitar la densidad
electrénica n, y con ello resolver la ambigiiedad del factor R?n,.. De la misma manera
que en un mapeo de reberberacién se estima la ubicacién de la regiéon BLR (Peterson
et al., 2004), por ejemplo, suponiendo un gas parcialmente fotoionizado Nicastro et al.

(1999) proponen una forma de estimar 6 delimitar la densidad electrénica del gas.

Si el flujo ionizante de la fuente central y el pardmetro de ionizaciéon de una de las
nubes ionizadas aumentan en la misma proporcién entonces se sabe que existe equilibrio
de fotionizacién, al igual que cuando baja el flujo de energia ionizante y el pardametro
de ionizacién del absorbedor decrece con la misma razén (p. ej. Nicastro et al. (1999)).
El tiempo de respuesta en el que los elementos del gas se ionizan (cuando aumenta el
flujo de energia) o se recombinan (en el caso de que el flujo decrezca) es inversamente
proporcional a la densidad electrénica, utilizando variables como el coeficiente de re-
combinacién (a,..) de las especies que componen el gas. Es decir, t., o< n_', donde ¢,
es el tiempo de respuesta en equilibrio de ionizacién. La relacién matematica entre t.,

V Ne €S:
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€eq arec(xlvTe)eqne [a'r‘ec($271,Te)/arec($27Te)}eq+(nxi+l/nxi)}
(1.4)

1

donde 2! es la trancisién del nivel ionizado i hacia el estado 2!, .. es la tasa o
Y ec

coeficiente de recombinacién y 7T, es la temperatura electronica.

Con una serie de observaciones a lo largo del tiempo, donde el continuo ionizante
cambia y los absorbedores ionizados reaccionan al parecer en equilibrio de fotoioniza-
cién, Krongold et al. (2005) reportan que en NGC 3783 los absorbedores se ubican a
una distancia del orden de < 6 pc del agujero negro, con variaciones en la fuente de
~ 1 mes. El espectro fue modelado con un medio multifase de dos componentes ab-
sorbedoras, las cuales son consistentes con una velocidad del flujo saliente de = —750
kms~!. Ademds infieren que la temperatura del gas ionizado, dividido en dos fases con
diferentes estados de ionizacién, estd dada por & 9.5 x 10° K para la componente més

caliente y = 2.4 x 10* K para la otra.

En la galaxia NGC 4051 (Krongold et al., 2007) también se ajusté un modelo de
2 fases absorbedoras ionizadas que se localizan a distancias de 0.5 - 1.0 dias luz (en el
caso del absorbedor més ionizado) y < 3.5 dias luz de la fuente (para el absorbedor de
bajo estado de ionizacién), ambas son escalas del disco de acrecimiento. Se localizan en
una zona mas interna que el toroide de polvo y la region BLR, de acuerdo al modelo de
unificaciéon descrito anteriormente. Se concluye entonces, que el viento debe surgir en
las regiones internas del AGN, probablemente desde el disco de acrecimiento. Debido al
ancho encontrado del flujo eyectado (AR << R), la geometria mas sencilla es un flujo

bicénico a lo largo de nuestra linea de visién tal como lo propone Elvis (2000).

1.3.4. Curva de estabilidad térmica de las fases absorbedoras

Equilibrio de presién. Medios multifase.

Se tiene evidencia de que los absorbedores tibios coexisten en fases con diferente
grado de ionizacion en equilibrio de presiones, es decir, distintos absorbedores ionizados
comparten un medio multifase (Crenshaw et al., 2003); lo anterior se ha inferido a partir

de varios estudios de AGN. Para conocer el estado fisico del medio ionizado se utiliza la
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curva de estabilidad térmica conocida como curva S, ésta es la gréfica del log(T") contra
log(U/T) (donde T es la temperatura y U el parametro de ionizacién) del absorbedor

ionizado.

La curva de esrabilidad térmica (curva S) se define como el espacio fase de temperatura-
presiéon. Debido a que la presién en un gas es proporcional al pardmetro U/T, en la
curva S se pueden ubicar distintos medios ionizados que comparten una misma presién

0 dicho de otra forma se pueden detectar medios absorbedores en equilibrio de presion.

En general, un gas en equilibrio térmico, la tasa de calentamiento, G(n,T), se ba-
lancea con la tasa de colisiones, A(n,T), ambas por unidad de volumen. De tal forma
se tiene la tasa de calor neto estd dado por H == G(n,T) — A(n,T) y en equilibrio se
cumple que H = 0. Si el gas se encuentra perturbado entonces se tiene que H # 0 y
en este caso se enfria o calienta dependiendo del valor de H. La Figura 1.11 muestra la
curva S y los estados del gas. La letra P indica un punto sometido a las perturbaciones
indicadas con las letras G, L e [ y cuya direccién la indican las flechas. G es una per-
turbacién estable, L al tener una pendiente menor que la curva, es una perturbacion
inestable e I senala una perturbacion isobarica térmica inestable. Si existen dos medios
en la perturbacién I entonces se tiene que los medios se encuentran en equilibrio de

presion.

En diferentes trabajos se ha utilizado esta curva para conocer el estado fisico de
los absorbedores ionizados detectados en diferentes galaxias tipo Seyfert. Por ejemplo
Krongold et al. (2003) presentan la curva de estabilidad térmica de la galaxia NGC
3783. Se grafican en color azul los puntos donde coinciden los pardametros log(T) y
log(Z)! de las dos fases ionizadas (llamadas HIP y LIP de alto bajo grado de ionizacién
respectivamente). Como se puede observar en la Figura 1.12 ambas fases se encuentran
cerca del equilibrio de presiones al casi coincidir en la Inea vertical donde se encuentran

los procesos isobaricos.

1= = ¢/4rckT donde € = L/nr? es el pardmetro de ionizacién con la luminosidad L definida en el

intervalo de 1 a 10 ryd, dividido entre la temperatura T del medio, lo cual es proporcional a la presién
del gas. El parametro n es la densidad numérica de particulas y r es la distancia del medio ionizado a
la fuente central.
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Figura 1.11: Curva de estabilidad térmica (curva S)

1.3.5. Absorbedores frios

Ademas de los absorbedores tibios existe material neutro que provoca absorcién y
se piensa que podria localizarse en zonas mas alejadas del nicleo que los absorbedores
tibios, mas alld incluso del disco de acrecimiento y la region BLR. Las densidades
columnares encontradas de absorbedores frios en galaxias tipo Seyfert varian en el

2

intervalo de Ny ~ 10272 ¢m~2 incluso se ha propuesto modelos donde la densidad

columnar es del orden de Ny ~ 10** em ™2 (Maiolino et al., 1998).

Existen dos regimenes en el caso de material neutro que se localiza entre la fuen-
te de emisién y el observador: Compton-delgado (Compton-thin) y Compton-épaco
(Compton-thick) u épticamente delgado y dpticamente grueso. La diferencia entre am-
bos regimenes es que al existir bajas densidades columnares, en el caso Compton-delgado
(Ng ~ 1072 ¢m™2) la radiacién que proviene de la fuente es transmitida y su espec-
tro tendrd huellas de absorcién, mientras que el material Compton-6paco (Ny > 10?3
em™?2) ocultard la emisién de la fuente central y ademds serd un reflector, tal material se

le conoce como una componente fria de reflexion (6 en inglés cold reflection component)
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Log (T) (K)

Figura 1.12: Curva de estabilidad térmica (curva S) presentada en el trabajo de Krongold
et al. (2003) de la galaxia NGC 3783.
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(Risaliti et al., 2000).

El primer medio neutro que produce absorciones fotoeléctricas en los espectros de
los AGN es nuestra galaxia, con densidades columnares de orden de Ny ~ 102072 ¢m =2,
después se encuentra el medio intergaldctico que produce el bosque de Ly« (Crenshaw et
al., 1999) y finalmente la absorcién neutra de la galaxia que hospeda al AGN, ésta puede
cubrir parcialmente la emisién de la fuente central, incluso si es un medio inhomogéneo
puede provocar cambios significativos en el flujo de energfa observado (Risaliti et al.,

2000).

En la Figura 1.13 se muestran todas las componentes espectrales en rayos X aqui des-
critas: el exceso suave en color azul, las componentes de absorcion ionizada se grafican
en color fiucsa, en rojo se encuentra la principal linea de emision de Fe-Ka y la joroba
de Compton fue graficada en color verde. El espectro tipico de un AGN se encuentra

graficado en negro. La Figura fue tomada del trabajo de Risaliti & Elvis (2004).
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Figura 1.13: Espectro total de un AGN tipo I (linea gruesa negra) y sus principales compo-
nentes de 0.1 a 300 keV (Risaliti & Elvis, 2004). El ezceso suave esta graficado
en azul, como se puede observar su maximo se da en ~ 1 keV, mientras que
el espectro impreso por los absorbedores tibios lo dibujan en color fiucsia. La
linea de emisién de Hierro es de color rojo y finalmente, la joroba de Compton
(Compton hump) esté graficada en color verde.
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Hasta aqui hemos presentado una nocién general del paradigma actual de los nticleos
activos de galaxias (AGN). Este trabajo se basa principalmente en el estudio de la
galaxia Seyfert 1.5 NGC 3516, la cual es una de las més estudiadas y discutidas en el
campo de rayos X y AGN debido a la complejidad de su espectro.

Nuestro trabajo conjuga los datos de rayos X y de todas las observaciones realizadas
en octubre de 2006 de los telescopios XMM-Newton y Chandra, estas observaciones fue-
ron simultaneas de tal manera que se cuenta una coleccion de nueve observaciones inter-
caladas entre XMM-Newton y Chandra. La serie de observaciones nos permitié realizar
un analisis de variabilidad, obteniéndo resultados importantes en cuanto a la estructura
y condiciones fisicas del ntucleo de esta galaxia. Este proyecto es un estudio profundo y

detallado de como cambia el espectro, en forma y flujo, durante los dias de observacion.

En el siguiente capitulo (§2) se describen las propiedases generales de NGC 3516
asi como cada una de sus componentes espectrales en rayos X reportadas en la literatura,

ademas se explica a detalle la fisica de cada una de estas componentes.



Capitulo 2

Reduccién de Espectros de Rayos X
de NGC 3516

2.1. Componentes Espectrales de NGC 3516

La galaxia NGC 3516 es catalogada galaxia Seyfert 1.5 por Véron-Cetty & Véron
(2006) y tiene un corrimiento al rojo de z = 0.008836 (Keel, 1996). Es una galaxia del
grupo de Seyferts relativamente cercanas (z < 0.1). Desde el 6ptico, UV y rayos X,
NGC 3516 ha presentado una variabilidad importante.

Para empezar, la masa del agujero negro supermasivo de NGC 3516 ha sido estimada
por Peterson et al. (2004) a partir de sefiales de reverberacién entre la emisién del
continuo y la linea de emisién de OIII A5007: Mgy = 42.7 4 14.6 x 10°M,.

Ademas, en el optico se ha reportado variabilidad en el continuo y en las lineas
de emisién H,(A\6563) y Hz(A4861), la figura 2.1 muestra la curva de luz durante una
temporada relativamente larga de observacién (alrededor de 4 meses). A partir de un
mapeo de reberveracién, Wanders et al. (1993) encuentran que la regién de lineas anchas

BLR debe localizarse a una distancia de 14 + 2 dias luz.

En la banda UV se han detectado las lineas de emisién de CIV(A1549) y Ly, (A1216)
las cuales presentan una variacién significativa como respuesta a un cambio en la emision
del continuo y tarda alrededor de 5 dias (Koratkar et al., 1996). Estas lineas también
son parte de la region de lineas anchas BLR lo que implica que se localiza alrededor

de ~ 5 dias luz de la fuente central. Combinando los resultados del 6ptico y UV con

38
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Figura 2.1: Curvas de luz en el 6ptico de NGC 3516 (Wanders et al., 1993). La gréfica
superior es la curva de luz de la emisién del continuo, la grafica intermedia es la
curva de luz de la intensidad de la linea de emisiénH,(A\6563), mientras que la
gréafica inferior contiene la curva de luz de la emision de Hg(A4861).
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respecto a la region BLR, se infiere que la regién se encuentra ubicada entre ~ 5 dias luz
(inferido en la banda UV) y 14 £ 2 dfas luz (inferido en el 6ptico), lo cual es consistente
con el modelo de estratificacion en geometria radial del grado de ionizacién de la region
BLR propuesto por Dietrich et al. (1993). Estudios cineméticos demuestran que la
region BLR estd dominada por movimientos radiales y una combinacién de diferentes
componentes de velocidad. El mejor escenario propuesto es el de una geometria de un
viento saliente biconico (Goad et al., 1999).

En el espectro UV de NGC 3516 también se ha encontrado absorcién debida a
elementos ionizados en flujo saliente o eyectado, se le conoce como absorciéon compleja
y se debe a elementos ionizados que producen lineas de absorcién corridas al azul como
es el caso de Ly,, CIV, NV, SilV, CII y MglI, las velocidades de flujo eyectado estan

en el intervalo de cientos a miles de kms™!

(ver por ejemplo Kraemer et al. (2002)).
Como se mencioné anteriormente estos sistemas de lineas de absorcion se llaman NALs
(acrénimo de Narrow absorption lines en inglés). Utilizando modelos de fotoionizacién,
al ajustar el espectro de NGC 3516 en UV, encuentran que esta serie de lineas se
producen en medios ionizados con densidades columnares del orden de 101972 ¢m =2
(Goad et al., 1999). Estos medios son conocidos como absorbedores tibios (Reynolds &
Begelman, 1997) y se encuentran también en la parte suave de rayos X.

Se ha investigado acerca de correlaciones entre la variabilidad de NGC 3516 en
optico, UV y rayos X, sin embargo hasta el momento no se ha encontrado alguna
conexion entre ellas. Con respecto ala absorcién ionizada impresa en el espectro de UV
y rayos X de NGC 3516 parece si estar correlacionada como Mathur et al. (1997) lo

han propuesto.

2.1.1. NGC 3516 en rayos X

En rayos X NGG 3516 ha sido observada desde 1979 (con el observatorio espacial
Finstein (Maccacaro et al., 1987)) hasta 2009 con todas las misiones astronémicas de
rayos X, la ultima observacién fue realizada con el telescopio espacial Suzaku en 2009
(Turner et al., 2011). NGC 3516 es un objeto muy interesante en rayos X, no sélo por
la la complejidad que presenta su espectro sino también por la variabilidad en tiempo

tanto en su flujo como en su espectro.

En su espectro se han encontrado huellas de absorbedores ionizados con diferentes
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grados de ionizacién. También se han detectado lineas de emision tanto en la banda
suave como la linea de la trancision Fe-Ka. NGC 3516 presenta también el llamado
€Tceso suave.

Por otro lado, el patréon de variabilidad de NGC 3516 se ha encontrado en escalas
de tiempo de dias hasta anos. En escalas de tiempo de dias (de 1 a 9 dias) se han
observado cambios significativos en el flujo de energia, estas variaciones son de hasta la
mitad del valor inicial de F},,,, mas adelante se describe con detalle este comportamiento.
Para explicar la variabilidad de NGC 3516 hasta el momento se han presentado varias
teorias, desde una fuente central con variacién intrinseca hasta material que intersecta
la fuente central en la linea de vision y cambia de posicién en el tiempo. Actualmente
existe un debate en cuanto a su verdadero origen.

Gracias a la existencia de una serie tan completa de observaciones ha sido posible
hacer estudios muy detallados de esta galaxia. Esta seccién contiene los resultados mas

importantes y relevantes para el analisis que se ha realizado en esta tesis de doctorado.

Espectro de NGC 3516 de rayos X suaves

El espectro de rayos X suaves (desde 0.1 a 2 keV) estd dominado por dos compo-
nentes fundamentales: una ley de potencias conectada con la parte dura del espectro
de rayos X (2 — 100 keV) y el ezceso suave que sélo contribuye a la parte suave del
espectro. La ley de potencias se explica posteriormente, en la descripcion del espectro
de rayos X duros (2 — 100 keV).

Exceso suave

Cémo se mencioné en la primera parte de este trabajo, la explicacion cientifica del
exceso suave es un problema ain abierto. Se sabe que no es posible que sea emision
térmica del disco de acrecimiento debido a la alta temperatura que implicaria, también
a que siempre arroja la misma temperatura en todos los AGN donde se detecta, inde-
pendientemente de su masa, lo cual no es posible debido a que la temperatura del disco
depende de la masa del agujero negro tal y como se indica en el trabajo de Shakura &
Sunyaev (1973). Es un hecho que diferentes AGN -desde quésares hasta galaxias Seyfert-
presentan temperaturas similares si se modela el ezceso suave con emisién térmica.

En el caso de NGC 3516, el exceso suave ha sido caracterizado con una ley de po-
tencias cuyo indice espectral es ajustado con I' = 2 (Markowitz et al., 2008). Otros

trabajos, por ejemplo Mehdipour et al. (2010), lo ajustan con un cuerpo negro modifi-
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cado por dispesion coherente Compton, cuya temperatura corresponde a kT = 128 eV.
Al quedar abierta la explicacién tedrica del exceso suave, en este trabajo se ajusta con
un cuerpo negro. Es importante notar que en cualquier modelo el ajuste sera fenome-

nolégico mientras no se resuleva el origen de este exceso de emision.
Absorcién Tibia en rayos X

En NGC 3516 se ha detectado absorcién debido a especies ionizadas en la parte del
espectro UV y rayos X suaves. Con observaciones del telescopio de rayos X ROSAT de
NGC 3516, Mathur et al. (1997) encuentran seniales de absorcién de la capa K debi-
do a las transiciones de OVII y OVIII en 0.74 y 0.87 keV, las cuales son consistentes
con algunas senales de absorcion ionizada detectadas en UV. A partir de modelos de
fotoionizacién hechos con CLOUDY (Ferland, 1991), se infiere que la absorcién es pro-
ducida por un medio con parametro de ionizacién en el intervalo de U ~ 7.9 — 12.6
1y densidad columar equivalente de Hidrégeno de Ny ~ 7 x 10*! em™2. Al combi-
nar los resultados encontrados en rayos X y UV se infiere también que la velocidad de

!y la dispesién de velocidades interna

flujo saliente del medio es v, ~ —500 kms~
es Vs S 2000 kms™!, ademds constrifien la densidad numérica de particulas en el
intervalo de 103cm™ < n < 107em™3. Mathur et al. (1997) estiman la distancia entre
la fuente central y el medio ionizado < 5 x 10¥em y un tiene grosor de ~ 3.5 x 10%¢m,
suponiendo una densidad numérica de 2 x 10%cm 3.

Maés adelante Netzer et al. (2002) reportan absorcién ionizada de NGC 3516, en
el intervalo de 0.6 — 0.9 keV/, analizando observaciones de los telescopios espaciales
ASCA y Chandra tomadas en 1994 y 2000 respectivamente. La principales componentes
absorbedoras detectadas se deben a las trancisiones de OV, OVI y OVII. En particular
Netzer et al. (2002) encuentran variaciones tanto en el flujo de energia del continuo
asi como cambios en las componentes absorbedoras ionizadas (entre los espectros de
1994 y 2000), lo cual interpretan como una respuesta del gas a la variacién intrinseca
en la luminosidad de la fuente central. El andlisis permite obtener un limite superior de
60 kseg en el tiempo de recombinacién del gas ionizado, lo cual implica una densidad
numérica n, = 2.4 x 10° cm™3, de tal manera Netzer et al. (2002) infieren la ubicacién
de la fase absorbedora: Ry 4 < 6 x 1017h em, donde Ry 4 es la distancia entre la fuente

central y el absorbedor ionizado y h la constante de Hubble normalizada.

Len este caso se define U = Q/(4mcR?ny), donde Q es la tasa de fotones ionizantes en el intervalo
de 13.6 eV a 100 keV y ny es la densidad de atomos de Hidrégeno



2. Reduccién de Espectros de Rayos X de NGC 3516 43

Después, utilizando espectros de alta y baja resolucién de los observatorios Chandra,
XMM-Newton y BeppoSAX, Turner et al. (2005) reportan también absorcién ionizada
en la parte suave del espectro y segin su anélisis, existen tres diferentes zonas ionizadas:
una, la de menor grado de ionizacion, con densidad columnar equivalente de Ny ~
6 x 10* em™2 y se asocia con un absorbedor ionizado previamente encontrado en UV
(Kraemer et al., 2002), su velocidad de flujo saliente es v,y = —200 kms~!. La segunda
fase de alta ionizacién con densidad columnar correspondiente a Ny ~ 1022 em™2 y
velocidad de flujo eyectado v,,; = —1100 kms~!; suponiendo que Ar/r = 0.1 (donde
r es la distancia del absorbedor a la fuente y Ar el grosor del absorbedor), estiman
que este absorbedor tiene una densidad ny = 2.5x10°% em ™ y se ubica a una distancia
r = 6.3 x 10 ¢m de la fuente emisora, suponiendo una velocidad de eyeccién constante
y un tiempo de evolucién del gas. Ademas, detectan una fase ionizada “pesada” (literal
la nombran “heavy” y se refieren a una fase muy densa) con Ny ~ 10% em™2 que
cubre un 50 % la emisién de la fuente central, Turner et al. (2005) fijan su velocidad
de flujo eyectado como vy = —1100 kms—!. En un articulo posterior Turner et al.
(2008) mencionan la existencia de una cuarta fase absorbedora que produce absorcién
solamente en la parte fuerte del espectro entre ~ 6.7—7 kel (posteriormente se detalla),
explican que la variacion en el flujo se debe tinicamente a un cambio en el factor de
covertura?, donde C es el factor de covertura y puede influir en la determinacién de
la densidad columnar. del absorbedor “pesado”. En este estudio, Turner et al. (2008)
utilizan datos de baja resoluciéon de XMM-Newton y de media y alta resolucion de
Chandra obtenidos en octubre de 2006. La Figura 3.16 muestra la curva de luz obtenida

por Turner et al. (2008) donde se observan los diferentes estados de flujo y con ello la

variabilidad de la fuente en apenas nueve dias de observacion.

Por otra parte, Markowitz et al. (2008) utilizando espectros de baja resolucién ob-
tenidos del observatorio espacial Suzaku, encuentran solamente dos fases absorbedoras,
una fase de baja ionizaciéon que corresponde a la misma fase encontrada en UV por
Kraemer et al. (2002), con densidad columnar de Ny = (1.92 & 0.02) x 1022 em™2 y
una fase de mayor ionizacién con una densidad columnar Ny = (1.03 4 0.12) x 10?3
em ™2 como el absorbedor “pesado” reportado por Turner et al. (2005) que presenta un

35% de covertura, al igual que ellos la velocidad de flujo saliente de esta componente

2La expresién para la absorcién observada, incluyendo los efectos de factor de covertura en la linea
de visién y la profundidad éptica (7) estd dada por: I(v) = (1 — C(v)) + C(v)e ™)
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Figura 2.2: Curva de luz en rayos X de NGC 3516 (Turner et al., 2008).

€S Uyt = —1100 kms~—1. Markowitz et al. (2008) proponen que la variabilidad de NGC
3516 se debe a una nube fria que eclipsa la fuente central en nuestra linea de vision.
Posteriormente, Mehdipour et al. (2010) hacen un andlisis de los espectros de alta
y baja resolucion de 2006 de XMM-Newton. Ellos reportan que en el rango de 0.3 a
10 keV, ademés de existir un continuo observado que varia (por lo cual cambia el flujo
observado), hay tres fases absorbedoras ionizadas generando lineas de absorcién en la
parte suave del espectro. Mencionan que los parametros de estas fases estan cambiando
en el tiempo. La primer fase es de baja ionizacién, con densidad columnar que varia
entre observaciones en el intervalo de Ny = (0.33 — 0.43 +0.02) x 10*! ¢m ™2, mientras
que su velocidad de flujo saliente cambia de —100 £40 a —200 440 kms~!. La segunda
fase es de ionizacion intermedia cuya densidad columnar varia a lo largo de todas las
observaciones entre Ng = (1.7 —3.240.05) x 10?* em ™2, su velocidad de flujo eyectado
cambia de —1500 £ 100 a —1600 4 200 kms~! y la velocidad de turbulencia varia de
4004100 a 600100 kms~! . Para verificar el modelo propuesto por Turner et al. (2008),
se impone en esta fase un factor de covertura cuyo valor en el mejor modelo estadistico

es del 60% y no presenta una variacién significativa a lo largo de las observaciones.
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La tercer fase es la de mayor nivel de ionizacion, su densidad columnar cambia de
Ny = (1.2+£0.2) x 10®2 a Ny = (1.7+0.2) x 10**> em™2 y su velocidad de flujo
saliente varfa de —800 4 300 a —1000 4 100 kms~! entre observaciones, mientras que
en la fase de mayor ionizacién, la velocidad de turbulencia varfa de 300 a 500 kms~*.
Es importante hacer notar que estas tres fases tienen una densidad columnar en el
intervalo de Ny ~ (0.33 —3.2) x 10?2 em ™2, asi que el absorbedor “pesado” encontrado

por Turner et al. (2005) y Markowitz et al. (2008) no es detectado en este estudio.

Lineas de emisién en rayos X suaves detectadas en NGC 3516

Ademas de la absorcién compleja, en la parte suave del espectro de NGC 3516 se
han encontrado lineas de emisién de varios elementos ionizados. Turner et al. (2005)
detectan dos lineas de emision con el instrumento HEGT (siglas de High energy grating
transmission, en espanol rendija de altas energias) de Chandra, una de MgXII y otra
de SiXIV en 1.466 keV (8.5 A) y 1.999 keV (6.2 A) respectivamente, con los espectros
de alta resolucién de RGS (siglas de Reflection grating spectrometer, espectrometro de
rendija de reflexién) de XMM-Newton reportan otras dos lineas de emisién, una en 0.83
keV (14.9 A) que es una combinacién no resuelta de las trancisiones de Fe de la capa L
y OVIII de resonancia, la segunda estd ubicada en 1.23 keV (10.1 A) y es la transicién

de NeIX RRC (trancisién de recombinacién radiativa).

Mientras que Mehdipour et al. (2010) sélo detectan una linea de emisién, la transi-
cién prohibida de OVII en A 22.1. En cambio, con los espectros de Suzaku, Markowitz
et al. (2008) detectan 13 lineas de emisién, Gnicamente en la parte suave, en su tabla
1 (tabla 2.1 de este trabajo) y figura 3 (figura 2.3 en este trabajo) se encuentran todas
las trancisiones detectadas, las lineas de Oxigeno son las que mas abundan, también
hay de Ne, Mg y ademéds una que corresponde a la trancisién de la capa L de Fierro,

entre otras.

La figura 2.4 contiene los ajustes anteriormente senalados en la parte suave del
espectro de rayos X, en la izquierda estan graficados el ajuste junto con el espectro de
mediana resolucién de MEG (acrénimo de Medium energy grating, detector de HEGT)
de Chandra aplicado por Turner et al. (2008); mientras que en el lado derecho se muestra
el espectro de RGS de XMM-Newton superpuesto el modelo ajustado por Mehdipour
et al. (2010).
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Tabla 2.1: Lista de lineas de emisién en rayos X reportadas por Markowitz et al. (2008) de
la galaxia NGC 3516. Las mediciones donde no se reportan errores en la energia
en reposo de la linea implica que es un parametro fijo.

Energia de la linea [keV] Transicién
0.366 CVI
0.427 NVI

0.495 + 0.005 NVII/CVI RRC (trancisiones mezcladas)
0.563 = 0.004 OVII
0.66570 003 OVIII
0.739 OVII RRC
0.830+0.017 Fe L XVII
0.871 OVIII RRC
0.917 +0.007 NeIX
1.020 NeX
1.196 NeIX RRC

En resumen, las compornentes espectrales reportadas en la literatura de la parte
suave del espectro de NGC 3516 son: 1. una ley de potencias conectada con la parte
dura de rayos X del espectro (2 a 200 keV), 2. el conocido exceso suave, 3. lineas
de absorcion de diferentes especies ionizadas producidas por nubes de gas ionizado

(absorbedores tibios) y 4. lineas de emisién de elementos ionizados.

Parte Dura del espectro de rayos X de NGC 3516
Ley de potencias

La principal componente en la parte fuerte del espectro de rayos X (2 —200 keV) es
una ley de potencias, ésta imprime el continuo de emision en todo el espectro de rayos
X. Como ya se menciond, en teoria, la ley de potencias en rayos X se genera via efecto
Compton inverso: la luz visible y UV emitida por el disco de acrecimiento que rodea
al agujero negro se dispersa con una nube de electrones que envuelve al nicleo, estos
electrones se mueven con velocidades relativistas y al dispersarse con los fotones, ceden
su energia a la luz del 6ptico y UV convirtiéndola en radiacién de rayos X.

La ley de potencias de NGC 3516 ha sido ajustada en varios trabajos previos,

utilizando datos del observatorio BeppoSAX Turner et al. (2005) reportan una ley de
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Figura 2.3: Lineas de emisién detectadas en el espectro de Suzaku NGC 3516 (Markowitz
et al., 2008).

potencias con indice espectral I' ~ 2 en el régimen de 10 — 200 keV. Por otra parte,
Markowitz et al. (2008) presentan un modelo donde la ley de potencias tiene una I' = 2
(fijan este valor) en el intervalo de 0.3 a 76 keV. Mehdipour et al. (2010) en el intervalo
de 0.3 a 10 keV encuentran un indice espectral I que varia a lo largo de las observaciones
de octubre de 2006 de XMM-Newton, I' se mide en el intervalo de 1.70—1.85 (ver figura );
es importante senialar que el intervalo reportado en este analisis es mucho mas pequeno
que el caso de los dos trabajos anteriores (Turner et al., 2005; Markowitz et al., 2008),
sin embargo, también detectan un cambio entre observaciones de la normalizacion de
esta funcién, con lo cual infieren que el continuo observado cambia a lo largo de toda

la observacién.
Linea de emision de Fe neutro Ka

La principal linea de emisién en el espectro fuerte de rayos X de los AGN es la linea
de fluoresencia de Fe neutro Ko, la energia en reposo de esta transicion es 6.4 keV.
Anteriormente se mencioné en el capitulo §1 la existencia de dos posibles lineas de Fe

K, la componente delgada y la ancha. A continuacion se describe la deteccién de ambas
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Figura 2.4: Ajustes en la parte suave del espectro presentados por Turner et al. (2008)
y Mehdipour et al. (2010). (a) En rojo esta graficado el especto de MEG de
Chandra, mientras que el ajuste de Turner et al. (2008) en verde. (b) En azul
estd graficado el especto de RGS de XMM-Newton, y superpuesto se encuentra
el ajuste de Mehdipour et al. (2010) en negro.
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Figura 2.5: Linea de emisién Fe Ka en diferentes observaciones de XMM-Newton (Iwasawa
et al., 2004).

componentes en el espectro de rayos X de NGC 3516.
Linea de emision de Fe Ka delgada detectada en NGC 3516

Con datos de XMM-Newton de NGC 3516, Iwasawa et al. (2004) detectan esta linea
con un ancho a altura media (FWHM) de ~ 5000 kms™!, encuentran que en diferentes
observaciones separadas por meses (obtenidas con el telescopio espacial XMM-Newton)
el pico de emision varia de 5.7 a 6.5 keV, como se puede observar en la figura 2.5.
Iwasawa et al. (2004) proponen que esta variacién se debe a una emisién de Fe K que
surge en un hot spot (zona caliente) del disco de acrecimiento que corrota al agujero
negro a una distancia de 7 — 16 r, (donde r, = GMpy/c*) y es modulada por efecto
Doppler y gravitacional. ITwasawa et al. (2004) explican que la variabilidad detectada
en la linea se debe a efectos gravitacionales, sin embargo, esta deteccién se considera
como una linea delgada por el valor de su FWHM.

La siguiente deteccién de Fe Ka de NGC 3516 la reportan Yaqoob & Padmanabhan
(2004) quienes utilizan datos de HEGT del observatorio Chandra. En dos distintas
observaciones, la posicién y el ancho a altura media que miden es, en la observacion
1 de 6.39810557 keV y 12901 1550kms~" y en la observacién 2 de 6.40170010 keV y

36301720 0kms L.
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Posteriormente, Turner et al. (2005) hacen un andlisis detallado de esta linea con
espectros de Chandra y del detector EPIC-pn (acrénimo de European photon imaging
camera, cdmara europea de imégenes de fotones) de XMM-Newton. Las dos diferentes
observaciones de Chandra, una de abril y la otra de noviembre de 2001 aparecen en
la figura 2.6. Turner et al. (2005) confirman la medicién realizada por Yaqoob & Pad-
manabhan (2004) y analizan los datos con mejor senal a ruido de EPIC-pn de XMM-
Newton. La linea detectada en EPIC-pn tiene un FWHM de 1400 kms™' (no reportan
errores) y asumiendo una masa del agujero negro de NGC 3516 de Mpy ~ 2.3 x 107
M (Walter & Courvoisier, 1990), infieren que la emisién deberia ocurrir a ~ 100 dias
luz del agujero negro, lo cual es consistente con la variabilidad en la escala de tiempo

de meses encontrada por Yaqoob & Padmanabhan (2004).
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Figura 2.6: Linea de emisién Fe Ka detectada por Chandra en dos diferentes observaciones,
arriba abril de 2001 y abajo noviembre de 2001 (Turner et al., 2005).

En un articulo posterior (Turner et al., 2008) se reporta la existencia de esta linea
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Figura 2.7: Espectros de diferentes observaciones de XMM-Newton, Chandra y Suzaku. En
la figura se encuentra la linea de emisiéon de Fe Ka cuyo centroide se detecta en
6.4 keV.(Turner et al., 2005).

en datos de XMM-Newton y Chandra de octubre de 2006, se detectan las lineas de
absorcion en 6.989 keV y 6.697 keV -mediciones reportadas sin errores- y proponen
que se origina en un medio con alto grado de ionizaciéon, un absorbedor tibio con una
velocidad de flujo eyectado de v, = —1575 & 254 kms™!, serdn explicadas con detalle
en la siguiente seccién. Mehdipour et al. (2010) analizan la linea de emisién Fe Ka,
encuentran que en las cuatro observaciones de 2006 de XMM-Newton practicamente no
cambia, incluso aunque el continuo observado esté variando. En la figura 2.7, tomada
de Turner et al. (2005), se muestran los espectros de varias observaciones de rayos X
en la banda de 0.5 a 10 keV de varios telescopios (XMM-Newton, Chandra y Suzaku)

donde la linea de emision Fe Ko se detecta.
Linea de emision de Fe Ko ancha detectada en NGC 3516

La primer deteccién de esta linea en NGC 3516 fue reportada por Kriss et al. (1996)

quienes analizaron espectros del telecopio espacial ASCA. Asumiendo un modelo con
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Figura 2.8: Linea de emisién Fe K« reportada por Kriss et al. (1996).

dos fases absorbedoras tibias, Kriss et al. (1996) encuentran una linea de emisién de
Fe Ka que es una convolucién entre una linea delgada (con centroide en 6.29 + 0.04
keV) y una linea ancha se emite en 5.88 + 0.37 keV y tiene un ancho equivalente
[EW] a 1.58 £ 0.84 keV, ambas compatibles con la trancisién de Fe-Ka (figura 2.8).
Posteriormente, Nandra et al. (1997) analizan el perfil de esta linea en dos diferentes
observaciones de ASCA, separadas por aproximadamente un ano y detectan un cambio
en el pico de emisién de la linea de 6.1 a 6.7 keV (y no reportan errores en esta medicion),
mientras que los anchos equivalentes varian de 330440 a 320150 eV, en cada observacion

respectivamente.

Con una observacion de aproximadamente 4.5 dias de ASCA tomada en 1998, Nan-
dra et al. (1999) encuentran que ademds de existir una variacién en el continuo, existe
la linea de Fe Ka ancha cuyo centroide varia de forma correalcionada con el continuo.
El ala azul no muestra un cambio correlacionado con el continuo, sin embargo si existe
un cambio y es mayor que la variaciéon del continuo. Lo anterior, segin Nandra et al.
(1999), es evidencia de la existencia de variabilidad en la parte més ancha de la linea,
independiente del cambio en el continuo. Sugieren también que la componente varia-
ble puede ser huella de material acretando hacia el agujero negro. Nandra et al. (1999)
ajustan la linea con un modelo de linea de emision en un agujero negro de Schwarzschild
(Fabian et al., 1989), reportan una emisién en 6.4 £ 0.07 keV con un ancho equivalente
de 620 + 40 eV y una inclinacion del disco de 35° que fijan en el modelo. Ademas,

bajo la suposicién de que el agujero negro esta rotando (agujero negro de Kerr, Laor
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Figura 2.9: Linea de emisién Fe Ka ancha reportada por Nandra et al. (1999).

(1991)), el cual refleja los efectos relativistas mas cercanos al agujero negro, reportan la
posicién de la linea en 6.547500 keV y un ancho equivalente de 530 + 80 eV. La figura
2.9 presenta la linea de emision de Fe Ka ancha de NGC 3516 con datos de ASCA y el

ajuste hecho con el modelo de agujero negro de Kerr (Nandra et al., 1999).

Posteriormente, Markowitz et al. (2008) detectan con observaciones de Suzaku de
2005 las componentes relativista y delgada de la linea de Fe Ka. Proponen una convolu-
cién de ambas lineas y el pico de perfil lo reportan en 6.48 1542 keV, suponiendo un mo-
delo con dos absorbedores ionizados. La componente delgada tiene un F'W HM < 4900
kms~! e infieren que se emite a una distancia menor que 5 dias luz del agujero negro.
Por otro lado, la linea relativista la ajustan con un modelo de linea de emisién en un
agujero negro de Schwarzschild y su ancho equivalente es de 28775 eV, en este caso
fijan la inclinaciéon del disco es de 25°. La figura 2.10 muestra el espectro obtenido
con Suzaku aunado a las observaciones de FPIC-PN de XMM-Newton reportadas por

Turner et al. (2005), en las cuales la linea de Fe Ka sobresale.
Lineas de absorcion de las trancisiones FeXXV y FeXXVI en NGC 3516

Existen otras componentes reportadas en el régimen de 6.5 a 7 keV. Analizando
los espectros de EPIC-PN de XMM-Newton y HETG de Chandra de 2006, Turner
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Figura 2.10: Espectros de NGC 3516 de Suzaku y XMM-Newton (Markowitz et al., 2008).

et al. (2008) detectan dos lineas delgadas de absorcién profundas. Son identificadas
como especies de Fe K tipo Hidrégeno y tipo Helio (Hidrogenoide y Heliogenoide), si se
modelan con gaussianas, se ubican en 6.697 keV y 6.989 keV y su ancho equivalente es
de 4571° eV y 10073 eV respectivamente para cada linea de absorcién. Como se muestra
en la figura 2.11, existe una componente delgada de emisiéon muy cerca de 7 keV, en
6.94 + 0.02 keV, al lado de menor energia del espectro, es decir, al lado azul de la linea
de absorcion tipo Helio del régimen Fe-K. Al tomar en cuenta ambas componentes
delgadas (la de emisién y absorcién He-like) se detecta un perfil tipo “P-Cygni” el
cual es caracteristico de material en flujo saliente. Turner et al. (2008) infieren que al
existir una emisién corrida al rojo y una absorcién corrida al azul, simultaneamente la
geometria del material no es una simple esfera expandiéndose sino un flujo saliente con
geometria cénica. Ademas, reportan que la linea de absorcién tipo Hidrégeno presenta
una velocidad de flujo saliente de ~ 1000 kms~!. En resumen, la tabla 1, tomada de
Turner et al. (2008) (en este trabajo tabla 2.2), presenta las lineas delgadas de emisién
y absorcién detectadas por Turner et al. (2008) en el régimen Fe-K.

La componente de absorcion del régimen Fe-K representa absorcion debida a mate-
rial altamente ionizado por lo que Turner et al. (2008) modelan una cuarta fase absorbe-
dora, que es la fase de mayor ionizacién. Este absorbedor tibio presenta una densidad
columnar del orden de Ny = 2.3 x 102 em~2 y una velocidad de flujo eyectado de

~ —1000 kms~1.

La siguiente seccién describe los distintos escenarios propuestos para explicar la



2. Reduccién de Espectros de Rayos X de NGC 3516 55

0.01

5x10-2

Flux (keVcm-2 s-1)
2=10

10
1

5 10+

B B.5 7 7.5
Cbserved Energy (keV)

Figura 2.11: Lineas delgadas de emisién y absorcién del régimen Fe k (complejo de Fe)
reportadas por Turner et al. (2008).

Tabla 2.2: Lineas espectrales detectadas en datos de HETG de Chandra, sélo en el régimen
de Fe-K Turner et al. (2008).

Energy o n Ew 1D v Ax?
(10~ photon
(keV) (eV) em~2s7h)  (eV) [km s71]

6.404 +0.019  40.07 % 5.551197 94 Fet —200+ 690 31
6.70£0.06 62.0735  -3.74718)  —60 Fexx - 14
6.940 £0.02  16.0"%, 3.6170-% 89 Fexxvi 1297+827 6
6.990 £0.04  54.077) 6137359 —112 Fe xxvi —860+ 1654 22

7.050 (f)  40.0 f 14 TFe IKf 1
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variabilidad encontrada en los espectros de rayos X de NGC 3516.

2.1.2. Escenarios Fisicos propuestos para NGC 3516

Hasta ahora, existen dos escenarios fisicos para explicar la variabilidad extrema que
presenta NGC 3516 en rayos X. A continuacién se describen.

El primer escenario lo proponen distintos autores (Costantini et al., 2000; Markowitz
et al., 2008), es un modelo en el cual las variaciones de flujo se deben a la presencia
de “manchas” (blobs) o filamentos localizados a una distancia de unos cuantos afnos luz
de la fuente central. Los filamentos atraviesan la linea de visiéon durante el tiempo de
observacion, esto significa un obscureciemiento de la fuente central ocasionado por un
absorbedor frio. Ademds, Turner et al. (2008) para explicar las variaciones del flujo de
energia proponen un modelo donde el que tnico parametro que varia es el factor de
cobertura de una de las fases ionizadas, lo cual también implica un obscurecimiento, en
este caso debido a material ionizado. En particular, para argumentar el obscureciemien-
to de la fuente, Turner et al. (2011) afirman que al no detectar sefiales de reverberacién
en NGC 3516 en rayos X no existe una variacion intriseca de la radiacién emitida por
el ntcleo activo.

El segundo escenario consiste en una variacion intrinseca de la fuente de emision.
Netzer et al. (2002) infieren que los cambios en el flujo de energia observado de NGC
3516 son consistentes con material ionizado reaccionando a los cambios de la emisién del
continuo. Por otra parte, en el anélisis reportado por Mehdipour et al. (2010) encuentran
también una variacién en la normalizacién de la ley de potencias y el exceso suave, de
tal forma el continuo de emision observado estd cambiando, aunque en este caso no
detectan respuesta alguna del material ionizado con respecto al cambio de la emision
del continuo. En resumen, este segundo escenario propone la variacion intrinseca de la
fuente de emisién para explicar los cambios extremos en el flujo de energia en la banda
de rayos X, a diferencia del primer modelo en el cual existe material obscureciendo la

fuente de emisidn.

Como ya se menciond, uno de los objetivos primordiales en esta tesis doctoral es
hacer un analisis detallado de los espectros de las nueve observaciones intercaladas de

XMM-Newton y Chandra realizadas en octubre de 2006, las cuales son publicas. En
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primer lugar obtuvimos los espectros de las nueve observaciones a partir de datos “cru-
dos”, después ajustamos un modelo en el cual se incluyen cada una de las componentes
espectrales de NGC 3516 en rayos X en el intervalo de 0.3 a 10 keV y finalmente, reali-
zamos un analisis de variabilidad con el fin de proponer el escenario fisico que explique
la razén del cambio del flujo de energia entre observaciones. Para hacer un anélisis mas
detallado aun, incluimos los espectros de mayor y menor flujo de energia, los cuales

llamamos los estados de alto y bajo flujo.

2.2. Descripcién de la muestra de Espectros de NGC
3516

En este estudio utilizamos las observaciones de la galaxia Seyfert 1.5 obtenidas
en octubre de 2006 por los observatorios XMM-Newton y Chandra. En la Tabla 2.3
se encuentran las observaciones en orden cronoldgico, las observaciones fueron cuasi-
simultdneas y estan intercaladas. Cada observacion estd marcada con una letra que
denota a qué observatorio pertencen (x : XMM-Newton y ¢ : Chandra) y un ntimero
que denota el orden cronoldgico de la observacion. La primeras dos observaciones fueron
tomadas por XMM-Newton -1x,2x-, las siguientes dos pertenecen a Chandra -3c,4c-,
la quinta observacién fue realizada en XMM-Newton -5x-, las dos observaciones poste-
riores son de Chandra -6¢,7c-, la octava de XMM-Newton -8x- y finalmente, la ultima

fue obtenida con Chandra -9c-.

2.2.1. Observaciones de XMM-Newton de NGC 3516

Los datos correspondientes a cada observacion fueron obtenidos del archivo cientifico
del XMM-Newton XSA (acrénimo de XMM-Newton scientific archive o archivo cientifi-
co de XMM-Newton), que alberga los datos de todas las observaciones publicas del
satélite?.

Existen observaciones publicas previas a las utilizadas en este trabajo, de abril y

noviembre de 2001, las cuales no fueron analizadas debido a que nuestro estudio princi-

3Las observaciones se pueden encontrar en la pagina: http://xmm.esac.esa.int/xsa/
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Tabla 2.3: Observaciones de NGC 3516 de octrubre de 2006. En el caso de XMM-Newton,
los detectores son PN y RGS, mientras que en el caso de Chandra los detectores
son MEG y HEG.

Observation  ObsID Obs Date ~ Exposure time [sec] CR [counts/sec]
PN/MEG RGS/HEG PN/MEG RGS/HEG
1 XMM [1x] 0401210401 2006-10-06 36142 51558 30.800 0.900
2 XMM [2x] 0401210501 2006-10-08 48031 68752 28.596 0.841
3 CXO [3c] 8452 2006-10-09 19832 19832 0.617 0.323
4 CXO [4c] 7282 2006-10-10 41410 41410 0.415 0.228
5 XMM [5x] 0401210601 2006-10-10 47534 68203 15.613 0.493
6 CXO [6¢c] 8451 2006-10-11 47360 47360 0.742 0.377
7 CXO [7c] 8450 2006-10-12 38505 38505 0.793 0.392
8 XMM [8x] 0401211001 2006-10-12 47608 67813 27.450 0.957
9 CXO [9c] 7281 2006-10-14 42443 42443 0.405 0.234

palmente es de variabilidad en escalas cortas de tiempo de dos observatorios diferentes.
En octubre de 2006, hay ocho observaciones reportadas que van desde 0401210401 has-
ta 0401211101, sin embargo, no todas son cientificamente ttiles. Sélo existen cuatro
observaciones donde los obturadores de todas las camaras estan abiertos y ademas su
tiempo de exposicion es suficiente para que se pueda extraer un espectro, es decir, son
cientificamente 1tiles por lo cual fueron analizadas en esta tesis.

Se tomaron los datos “crudos”, es decir sin procesar, de las cuatro observaciones
utiles de XMM-Newton. En este estudio solo utilizamos las observaciones del detector
EPIC-pny los datos de los detectores RGS1y RGS2 para los andlisis de moderada y alta
resolucién respectivamente. Estos detectores fueron elegidos debido a que ambos (RGS
y EPIC-pn) son una combinacién de alta resolucién en el espectro de rayos X suaves
(RGS) y el intervalo que incluye los rayos X duros que cubre EPIC-pn de moderada

resolucion y con una excelente senal a ruido.

2.2.2. Observaciones de Chandra de NGC 3516

Como ya se menciono anteriormente, existen observaciones contemporaneas tomadas
por el observatorio Chandra. En el CDA (de Chandra Data Archive o archivo de datos
de Chandra en espaniol) existen nueve observaciones publicas de NGC 3516, la primera
fue tomada en 2000, luego hay tres observaciones de 2001 y finalmente se encuentran

las cinco observaciones de octubre de 2006. Las observaciones fueron hechas con el
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instrumento ACIS-S y utilizaron el espectrografo HETG, de tal forma, se tienen las
observaciones de 2006 de alta y media resolucion de HEG'y MEG respectivamente. Para
hacer una comparacion con los datos de XMM-Newton, la rendija de RGS de XMM-
Newton y la rendija MEG del observatorio Chandra tienen una resolucién espectral del
mismo orden de magnitud.

Aligual que el caso de los datos de XMM-Newton, se bajaron los datos duros* (datos
sin procesar). Existe la opcion de obtener el espectro ya procesado con el procedimiento
estandar, sin embargo, bajo nuestra consideracion, es necesario hacer la reduccion del
espectro con el fin de tener la certeza de que no existié algiin error en la reduccion de

datos.

2.3. Reduccion de datos de XMM-Newton

Se tienen los datos de moderada y alta resoluciéon de XMM-Newton (de EPIC-pn
y RGS). Los datos “crudos” fueron procesados con el software SAS (siglas de Science
analysis system 6 sistema de anélisis cientifico en espanol) versién 8.0.1 de la Agencia
Espacial Europea (ESA: european space agency) especializado en datos del telescopio
XMM-Newton 5.

Los datos “crudos” de cada detector se reducen de diferente forma. La siguientes

subsecciones describen cémo se obtuvo el espectro de cada detector de XMM-Newton.

2.3.1. EPIC-pn: detector de baja resolucién

El procedimiento estandar para obterner el espectro a partir de los datos “crudos”
de una fuente puntual del detector EPIC-pn, el caso de NGC 3516, se encuentra en
la pagina del observatorio XMM-Newton®. Segin este procedimiento, el primer paso

es filtrar los eventos de muy altas energias (en inglés flaring) que no pertenecen a la

4Tos datos publicos del observatorio Chandra se obtienen en el link:
http://cda.cfa.harvard.edu/chaser/

5SAS es un software que se obtiene en la pagina del observatorio XMM-Newton, las instrucciones
detalladas de cémo se instala se encuentran en el link:

http://xmm.esac.esa.int /sas/current /downloadandinstall.shtml

6el procedimiento estdndar uede consultarse en el link:

http://xmm.esac.esa.int /sas/current /documentation /threads /PN _xmmselect

_spectrum_thread.shtml
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fuente de emision, pueden ser rayos coésmicos o radiacion X de otros objetos que llegan
a los detectores. Para seleccionar estos eventos se extrae la curva de luz que es la grafica
de la tasa de cuentas por segundo (count rate) contra el tiempo de observacién, en el
caso de EPIC-pn, se selecciona la curva de luz de 10 a 12 keV. A partir de la curva de
luz se elige un valor umbral (en inglés threshold) de la tasa de cuentas y se seleccionan
unicamente los eventos de baja energia, es decir, se filtran los eventos de muy altas
energias 6 mayores que el valor umbral de la tasa de cuentas elegido. El valor umbral
del procedimiento estandar estd delimitado en el intervalo de energia de 10 a 12 keV.
Hemos descrito que en este trabajo se analiza la regién de rayos X suaves (0.3 a 2 keV)

y por lo tanto utilizamos un método alternativo propuesto por Piconcelli et al. (2004).

Lumb et al. (2002) habian reportado la existencia de eventos de muy altas energias
en el fondo de la observacién (flaring), que constan de fotones con energia en la banda
de rayos X suaves, tales eventos son inttiles en el analisis cientifico. La idea del método
de Piconcelli et al. (2004) se basa en filtrar los intervalos de tiempo con un valor
umbral a partir del cual la senal a ruido empeore significativamente, o dicho de otra
manera, se consideran todos los invervalos de tiempo tales que la senal a ruido no

cambia significativamente.

Con este objetivo, se extraen las curvas de luz de la fuente y del fondo (background).
La region del background se selecciona de una superficie lo suficientemente extensa tal
que sea una buena aproximacién del fondo del cielo real y en la cual la senal a ruido
sea maxima. En el programa de visualizacion ds9 se grafica la fuente puntual, como
en la figura 2.12, se selecciona el area de la fuente y del fondo (background). La fuente
es una superficie circular con centro en la fuente y donde el valor de la senal a ruido
se maximiza. En todas las obsevaciones se eligié un radio alrededor de 40 segundos de
arco. Por otra parte, el fondo (en inglés background) se selecciona de una parte donde no
existen fuentes contaminantes, en el mismo chip donde aparece la fuente, el radio elegido
para el fondo también es de 40 segundos de arco, igual, en todas las observaciones de
XMM-Newton.

Una vez que se tienen seleccionadas las regiones de la fuente y del background se
calcula la funcién de distribucién de senal a ruido acumulativa (SN Ry ), que es la senal
a ruido como funcién de la tasa de cuentas en la region seleccionada como background.
La funcién SN R, se incrementa con la tasa de cuentas del fondo hasta alcanzar un

pico o un punto donde existe un valor maximo, después del cual se aplana o incluso
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Figura 2.12: Ventana ds9 donde se encuentra la imagen de NGC 3516 de la observacién 8x.
Como se puede ver se selecciona la imagen de la fuente en una regién circular de
donde se extrae el espectro de moderada resolucion EPIC-pn de XMM-Newton.



62 2.3. Reduccion de datos de XMM-Newton

decae. El valor de la senal a ruido maximo es el valor umbral a partir del cual se rechazan
los periédos flaring de altas energias. El método propuesto por Piconcelli et al. (2004)
optimiza la duracién y con ello la calidad de la observacion justo en la banda de rayos
X suaves. Un ejemplo es el caso de la observacion 8x de XMM-Newton, el valor de la
tasa de cuentas se obtiene de C'R = 3.36 que corresponde a una senal a ruido maxima

de Maxsygr = 1074, como se puede ver claramente en la figura 2.13.

Por otro lado, el amontonamiento (pile-up en inglés) de fotones en ciertos pixeles
del detector puede afectar la funcién de dispersion puntual PSF, es importante corregir
este efecto debido a que NGC 3516 es una fuente puntual. En el nicleo de la PSF se
pueden acumular varios fotones que llegan simultdneamente, sin embargo si llegan a un
punto en especifico que no sea el centro, el unto puede enmascararse como el centro de
la fuente. Ademas, la respuesta espectral puede verse afectada también por el pile-up
debido a que se pueden confundir, por ejemplo, fotones de altas energias que en realidad

son dos o mas fotones de rayos X suaves.

Con el fin de diagnosticar si el efecto del pile-up (o acumulamiento de fotones)
es significativo en las observaciones de XMM-Newton analizadas en esta tesis, SAS
tiene una tarea llamada epaplot. Epaplot grafica la distribucion espectral de energia
como funcién de cada canal para un evento simple, uno doble, uno tripe y hasta uno
cuddruple (panel superior de la figura 2.14). Los eventos dobles, triples y cuddruples se
detectan a partir de un valor umbral de energia. En el panel inferior de la figura 2.14 se
grafican las fracciones de los eventos con respecto al total de eventos, en esta gréfica se
puede observar en color rojo graficada la distribucién espectral esperada para eventos
simples, superpuesto se encuentra un histograma el cual es la distribucién espectral real
de la observacién 1x del detector EPIC-pn de XMM-Newton. Se puede ver claramente
que ambas distribuciones espectrales, la esperada para eventos simples, donde no existe
pile-up, y la obtenida de la observacién 1x son practicamente iguales, es decir, no existe
un cambio significativo entre ambas. Muy similares fueron los casos de las observaciones
2x, 5x v 8x del detector EPIC-pn, por lo cual no fue necesario aplicar alguna correccion

al respecto.

Una vez que filtramos los eventos flaring y encontramos que no existe pile-up, fi-

nalmente, generamos el espectro de la fuente, del fondo y las matrices rmf y arf’ de

"como ya se menciond estas matrices funcionan para convertir el espectro de canales a longitud de

onda o energia y corregir los efectos del instrumento.



2. Reduccion de Espectros de Rayos X de NGC 3516

63

Count Rate in Annuolus n3516_10
3_5_—”:::-:::|--|||--|||--|||--||| TTT T TTT LI L N B B B B
S.EI:—

n 2.8 -
E [
| =
c L
<= 2o
E r
-:u L
B L
15+
T L
3
2 [
(] -
LoE ¥
oshk
00 ety L e L i .“..‘J._I.L..Ih.. RN b
¥ Tyt 2wt I=1gt 410 =1t Ex1gt
Titne [sec]
Sigral—to—MNoize
L e e e e e T B e e s e e e e e L s .
1050 —
& toonf
o L
E i Mox_5 M 10741348 |
o Background Count Rata: 3. 23600000 E
L
= Saurce Radiuz: SO0.D000C 1
‘E 30 Imner Annulus radivs: 1, Q00000 __
Quter Annulus radius: GO0, 00000 _
Caunts Source; 1225142 ¢ -
Counts Background: 38409 99E 7
900 —
Tue Qct 7 20020:31 COT 2002 -
T ST S T R U T S S ST S S S S T S R S T RS
o 0.5 1.0 1.5 2.0 %5 3.0

Count Eate in Annulus

Figura 2.13: La figura superior muestra la curva de luz (tasa de cuentas vs tiempo de obser-
vacién) de la regién background, mientras que en la figura de abajo se grafica la
funcién SN Ry, que se incremena hasta el valor médximo de la senal a ruido,
ambas figuras de la observacién 8x de XMM-Newton.
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s/adu

d/adu

ADU Channel [5 eV]

Figura 2.14: Graficas de la distribucién espectral de energia, el panel superior es la distri-
bucién espectral para eventos simples (s, en rojo), dobles (d, en azul), triples
(t, en verde) y cuadriples (q, en azil marino). En el panel inferior se observa
la fraccién de eventos en cada caso. Ambas graficas se obtuvieron con la ta-
rea epaplot de SAS en el caso de la observacién 1x del detector EPIC-pn de
XMM-Newton
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Figura 2.15: Espectros de las cuatro observaciones de XXM-Newton. Observacién 1x en
rojo, 2x en amarillo, 5x en verde y 8x en azul.

los datos de EPIC-pn. La figura 2.15 muestra los cuatro espectros obtenidos, en rojo

estd la observacién 1x, en amarillo la 2x, en verde la 5x y en azul la observacién 8x.

2.3.2. RGS: espectrometro de reflexion de alta resolucion

El espectro de alta resolucién de XMM-Newton de RGS se obtuvo con el procedi-
miento estdndar®.

Para este proceso se utiliza la tarea rgsproc del software SAS. Rgsproc hace un
procedimiento de cinco pasos: el primer paso es detectar los fotones de la fuente y

el fondo, después se hace una correccion del angulo de inclinacion de la fuente con

8Fl procedimiento se puede consultar en
http://xmm.esac.esa.int /sas/current /documentation/threads/rgs_thread.shtml
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Figura 2.16: Espectros de las cuatro observaciones de RGS1 de XXM-Newton

respecto al detector. El tercer paso es filtrar los eventos, dependiendo del tiempo de
exposicion, en este paso especificamente se puede elegir un intervalo de tiempo en el
cual obtener el espectro, se tomé todo el tiempo de exposicion de cada una de las
observaciones. El cuarto paso consiste en generar el espectro, de primer y segundo
orden. El ultimo consiste en obtener la matriz de respuesta rmf junto con el espectro
calibrado en flujo, tanto la matriz como el espectro calibrado en flujo se generan en
primer y segundo orden. Para el espectro de RGS no es necesario generar la matriz arf.
En este analisis sélo utilizamos espectros y matrices rmf de primer orden. Las figuras
2.16 y 2.17 muestran los espectros obtenidos de RGSI y RGS2 de las observaciones 1x,
2x, 5x y 8x.
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Figura 2.17: Espectros de las cuatro observaciones de RGS2 de XXM-Newton
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2.4. Reduccion de datos de Chandra

Las observaciones de NGC 3516 de 2006 del observatorio Chandra fueron tomadas
del 9 al 14 de octubre y como ya se menciond, estan intercaladas con las observaciones de
XMM-Newton. Primero obtuvimos los datos “crudos” del archivo de datos de Chandra
CDA. En la pagina del observatorio espacial Chandra se encuentra una herramienta
llamada CHASER® que enlista las observaciones disponibles de la galaxia NGC 3516.

Todas las observaciones fueron tomadas con el instrumento ACIS-Sy larejilla HEGT
(las cuales han sido descritas en apéndice A). Nosotros obtuvimos los datos “crudos” y
seguimos el procedimiento indicado en la pagina de Chandral®. El software utilizado se
llama CTAO en su versiéon mas actual 4.4 (Fruscione et al., 2006).

La rejilla HEGT contiene dos rendijas, la de alta resolucién (HEG) y la de media
resolucién (MEG). En la siguiente seccién se describe el procedimiento para obtener el

espectro.

2.4.1. ACIS-HEGT: rendija de altas energias

El primer paso (nivel 1) es utilizar la tarea chandra_repro del software CIAQO. Esta
tarea es una serie de instrucciones (script) que realiza varios pasos, el primero es crear
un archivo de pixeles que no pertenecen a la fuente de emisién. Después genera un
archivo tipo .PHA con la lista de eventos que es filtrada de los pixeles inttiles.

Una vez que se tiene la lista de eventos limpia (del tipo .PHA), se realiza el nivel
2 de la reduccion. Consiste en filtrar la lista de eventos en intervalos de tiempo GTT
(del inglés Good time intervals 6 en espanol intervalos buenos de tiempo) en los cuales
la deteccion se realizé sin problemas, ademés se filtran los rayos coésmicos que llegan
al detector y se hacen las correcciones de coordenadas y angulares, dependiendo de la
ubicacién de la fuente y el detector'!.

El siguiente paso es extraer el espectro con la tarea tgextract de CIAQO. En este punto
ya se tiene el espectro en un archivo tipo .PHA2. Continta la extraccion de la matriz

rmf, la cual se obtiene con la tarea mkgrmfde CIAQO. El tltimo proceso es obtener con

9 CHASER: http://cda.harvard.edu/chaser/
DOhttp://cxc.harvard.edu/ciao/
HTales procesos estan descritos en el siguiente link:
http://cxc.harvard.edu/ciao/dictionary /sdp.html.
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Figura 2.18: Espectros de las cinco observaciones de HEG (High Energy Grating) de Chan-
dra

la tarea fullgarf de CIAO la matriz arf.

Se utiliza el mismo procedimiento para extraer ambos espectros, el de la rendija de
alta resolucion HEG y la de media resolucion MEG. La figura 2.18 muestra los espectros
de las cinco observaciones de alta resoluciéon HEG, mientras que en la figura 2.19 se

encuentran lo espectros obtenidos de mediana resolucion de MEG.

Finalmente, con el objetivo de analizar los espectros con estadistica Gaussiana se
necesitan agrupar los datos, es decir, combinar las cuentas en los canales, de tal forma
que existan suficientes cuentas por canal. Para esto se utiliza la tarea dmgroup del

software CIAQ. Todos los espectros fueron agrupados. Nuestro criterio para el espectro
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2.4. Reduccion de datos de Chandra
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de EPIC-pn es agrupar un minimo 20 cuentas por canal, el valor recomendado para
espectros de EPIC-pn es 25 cuentas minimo por canal debido a que FPIC-pn al tener
un 4rea colectora de 30” es un instrumento muy sensible, lo anterior nos da la certeza
de que el espectro tiene la suficiente senal a ruido sin perder informaciéon importante.
En el caso de los espectros de alta resolucion de RGS'y HEGT el criterio es diferente,
se agrupan 4 cuentas por canal. Los detectores de alta resolucién no tienen una superficie
colectora como EPIC-pn por lo que no se tienen tantos fotones y se deben agrupar sélo

4 con el fin de perder informacién relevante.

Una vez obtenidos los espectros, el siguiente paso es encontrar un modelo astrofisico
estadisticamente aceptable que describa cada una de las componentes espectrales de
NGC 3516 en el intervalo de energia de 0.3 a 10 keV. El siguiente capitulo (§3) es una
descripcion de cémo llegamos al mejor modelo estadistico que ajusta todos los espectros

aqui reportados.



Capitulo 3

Analisis de los Espectros de Rayos
X de NGC 3516

En este capitulo se describen en detalle los modelos astrofisicos propuestos para
ajustar cada uno de los espectros en rayos X de la coleccion de nueve de la galaxia tipo
Seyfert 1.5 NGC 3516 obtenidos en octubre de 2006. Cémo ya se habia mencionado, la
galaxia NGC 3516 presenta un espectro con varias componentes en rayos X.

La primer absorcién que se debe tomar en cuenta es la producida por la Via Lactea,
para eso se utilizan las coordenadas de NGC 3516. Al conocer la direccién en la que se
encuentra la galaxia es posible inferir la densidad columnar equivalente de Hidrogeno
de nuestra galaxia en la linea de vision de NGC 3516. Se consulté en la base de datos de
la NASA NED! (acrénimo de NASA Extragalactic Database en inglés) las coordenadas
galacticas de NGC 3516: 133.236° de longitud y 42.403° de latitud.

De acuerdo a los trabajos anteriores, estos espectros en rayos X estan dominados
por una ley de potencias que cubre tanto la banda suave de rayos X (0.3-2.0 keV) como
la banda de altas energias (2.0 a 10 keV), caracteristico de galaxias con AGN. Ademés
se ha reportado la existencia del conocido exceso suave en la banda de rayos X de bajas
energias (parte suave). Lo anterior es con respecto a la emisién del continuo.

Las lineas de emisiéon que se han reportado en NGC 3516 son: la linea de Fe-Ka en
6.38 keV y algunas lineas de especies ionizadas en la parte suave del espectro de rayos
X (seccién 2.1.1), por ejemplo las trancisiones OVII y OVIII (ver figura 2.3).

Ademas se ha reportado la existencia de absorbedores tibios que causan un patrén

Ise puede consultar en la siguiente liga: http://ned.ipac.caltech.edu/

72
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significativo de lineas de absorcién. Con los datos de mejor resolucion se han detectado
hasta cuatro fases ionizadas que atraviesan la emisién del continuo en nuestra linea de
visién (por ejemplo Turner et al. (2008)). En esta tesis se utiliza por primera vez, para
la galaxia NGC 3516, el cédigo llamado PHASFE basado en CLOUDY para modelar la

fases absorbedoras ionizadas.

A continuacién se presenta una lista de los modelos astrofisicos utilizados para

ajustar los espectros en rayos X de NGC 3516 junto con su significado fisico.

3.1. Modelos astrofisicos de rayos X

Se utilizaron los siguientes modelos astrofisicos para ajustar el espectro de NGC
3516:

1. Absorcién fria debida a la Via Lactea [wabs].

A(E) = exp(—nH * sigma(E)); (3.1)

donde nH es la densidad columnar equivalente de Hidrégeno en unidades de 10%2
dtomos/cm?. La densidad columnar equivalente se define como la densidad columnar
de todas la especies equivalente en dtomos de Hidrégeno, suponiendo abundancias sola-
res. sigma(F) es la seccién eficaz fotoeléctrica que depende de la energia E, sigma(FE)
es inversamente proporcional a la probalilidad de que exista una interaccién entre el
fotén y el dtomo. sigma(F) se define como la seccién eficaz total de todas la especies
e interacciones suponiendo también abundancias solares en el material a lo largo de la

linea de vision.

Cémo se menciond anteriormente, en éste modelo se impone la absorcién intrinseca

de la Via Lactea justo en la linea de vision de NGC 3516.

2. Ley de potencias corrida a z (corrimiento al rojo) de la galaxia [power law].

A(E) = Ky(E * (1 + Redshift)/(1keV))(-Fholnds), (3.2)

donde K es la constante de normalizacién en [fotones/keV/ecm?/s] en 1 keV, Redshift

el corrimiento al rojo z y Pholndzx el indice espectral de la ley de potencias, el pardmetro
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Pholndz se definié desde el capitulo §1 como I'.

3. Emisién de cuerpo negro corrido al z de la galaxia [bbody].

A(E) = 8.0525 x Ky, + E*dE/((kT)*(exp(E/kT) — 1)); (3.3)

donde Ky, es la constante de normalizacién en [Lsg/(D19)?] (Lsg es la luminosidad de
la fuente en unidades de 10%Y ergs/seg y Dy es la distancia a la fuente en unidades de

10 kpc) y kT es la temperatura en keV del cuerpo negro.

4. Lineas de emisién y absorcién [gauss| y [xszgauss|. Las lineas de emisién y
absorcién se generan a partir de procesos atomicos de materiales que interactian con

la radiacién emitida por una fuente de emision.

Las lineas de emisién surgen cuando un atomo en un estado excitado de energia
regresa un estado de energia menor, esto sucede si un electrén salta de un nivel de
energia a uno de menor energia. Las frecuencias de los fotones generados en estas
emisiones corresponden a la diferencia de energia entre los niveles cuanticos de los
electrones. Por otra parte, las lineas de absorcién se producen cuando radiacién continua
atraviesa un gas y las longitudes de onda carateristicas del gas se absorben generando

las lineas de absorcién.

En el caso de las absorciones se destruye o absorbe un fotéon que libera su energia
a la materia. Lo anterior provoca un cambio en la configuracién electrénica de la ma-
teria (puede ser ionizacién y/6 excitacién) o ya sea movimiento, como por ejemplo
desplazamiento, rotacién y/é vibracién. La emisién esponténea es el proceso inverso a
la absorcion, en este caso se crea un fotén a partir de la energia de la materia lo cual
puede producir recombinacion, desexcitacién radiativa, entre otros procesos. Al exis-
tir absorciones es probable que la materia emita otros fotones en el mismo estado de
energia de las absorciones, lo cual se conoce como luz coherente, sin embargo detectar
esta luz coherente es muy poco probable debido a la dispersion que cambia la direccion

del fotén emitido.

Las lineas de emisién y absorcion no son perfectamente delgadas, existen mecanismos
que las ensanchan y le dan forma al perfil de la linea. Un mecanismo importante que
puede dar forma al perfil de la linea es el efecto Doppler, el cual se refleja en un

ensanchamiento debido a los movimientos aleatorios de las particulas del gas, si las



3. Analisis de los Espectros de Rayos X de NGC 3516 75

velocidades de las particulas siguen una distribucién Mazwelliana®, entonces la forma
funcional del perfil es una funciéon Gaussiana, el cual es el caso de las lineas de emisién y
absorcién producidas en rayos X. Otro mecanismo importante en rayos X es el llamado
ensanchamiento natural, se debe al principio de incertidumbre de Heisenberg, en el cual
es imposible medir con absorluta certeza la energia de la transicién®. El perfil Gaussiano
y el ensanchamiento natural convolucionados original el llamado perfil de Voigt que se
utiliza para modelar las lineas de absorcién en la banda suave de rayos X.

El perfil que utilizamos para ajustar el espectro, en el caso de las lineas de emisiéon
es un perfil Gaussiano y existen dos posibilidades: si la linea se ajusta en un espectro

cuyo flujo de energia depende la longitud de onda se utiliza [gauss]:

AN = A exp[— F(A— \o)/F)Y, (3.4)

donde A es la amplitud de la linea en [fotones/cm?/s], A la longitud de onda donde se
detecta la linea, A, la longitud de onda en reposo, donde se emite la linea, f = 4log2
y F es el ancho a altura media (FWHM) asociado a sigma de la siguiente manera
F = /8log2 * sigma.

Mientras que si en el espectro el flujo depende de la energia y ademéds la linea

estd corrida al rojo z, se usa [xszgauss|:

A(E) = K(1/V27r02) % exp[—0.5 % (E * (1 + 2) — LineE)/o)*)]; (3.5)

donde E es la energia en keV, LineE es la posicion de la linea en keV, o el ancho
de la linea en keV, K la normalizacién en la linea en unidades de fotones/cm?/sy z el

corrimiento al rojo.

En adelante nos referiremos al acrénimo con el que fue nombrado cada modelo:
[wabs| para la absorcién fria debida a la Via Léctea, [power law] representa la ley de
potencias, [bbody] es el cuerpo negro con tempreatura k7" y [gauss| y [xszgauss] las

lineas de emisién y/o absorcién.

Software Sherpa

2Y se refiere a que no todas las particulas del gas presentan la misma velocidad, sin embargo el
promedio de las velocidades se puede caracterizar con una distribuciéon de Maxwell-Boltzmann

3Principio de incertidumbre de Heisenberg: AEAt ~ ki, donde E es la energia de la transicién y t
el tiempo de vida media de la transicién.
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El software que utilizamos para analizar los espectros de ambos telescopios (XMM-
Newton y Chandra) fue Sherpa que es parte del software CIAO y esta hecho especial-
mente para analizar espectros del observatorio espacial Chandra. La principal razén
para usar Sherpa es que ofrece una amplia gama de opciones estadisticas para modelar

y ajustar los modelos astrofisicos aqui propuestos?.

Entre los métodos posibles se encuentran: Leverberg-Marquardt, montecarloy powell.
De acuerdo a nuestro criterio el método powell es el mas conveniente, debido a que es

poderoso y utiliza un tiempo razonable en la reduccion.

El método powell se basa en un algoritmo que busca un minimo local de la fun-
cién que modela el espectro. Esta funcién se valia y revaliia con respecto a los datos
creando una hipersuperficie N-dimensional de vectores. El método minimiza la funcion
por medio de una busqueda bidireccional en cada vector y cada nueva posicion resulta
una combinacion lineal de los vectores iniciales y se convierte en un nuevo vector. El
algoritmo itera un niimero de veces arbitrarea hasta que se realiza un ajuste significa-
tivamente bueno. En particular, es 1til para calcular minimos en una funcién continua

pero compleja y no necesita tomar derivadas o diferenciales.

Una vez que se tiene un ajuste aceptable, se calculan los errores del modelo. Para
calcular estos errores se utilizo la tarea projection de Sherpa que estima los intervalos de
confianza para los parametros libres. Especificamente projection estima los intervalos
de confianza limites para cada uno de los parametros del modelo aplicado a los datos.
Projection utiliza los métodos Levenberg-Marquardt [L-M] o simplez para estimar los
intervalos de confianza, en este caso trabajamos con el método Levenberg-Marquardt. El
método L-M encuentra el minimo local calculando los minimos cuadrados no lineales de
las variables del modelo utilizando el algoritmo de Levenberg-Marquardt®. Este métdo

es estadisticamente confiable, su desventaja es que es mas lento que el método simplex.

4En la siguiente liga se pueden leer los diferentes métodos que Sherpa ofrece:

http://cxc.harvard.edu/ciao3.4/ahelp /method.html

5J.J. More, “The Levenberg Marquardt algorithm: implementation and theory”, in Lecture Notes in
Mathematics 630: Numerical Analysis, G.A. Watson (Ed.), Springer-Verlag: Berlin, 1978, pp.105-116.
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3.2. Espectros de XMM-Newton

Se menciond anteriormente que tenemos cuatro observaciones del observatorio XMM-
Newton y cada una cuenta con un espectro de moderada (EPIC-pn) y alta resolucién
(RGS1y RGS2). Realizamos un andlisis individual por observacion, con el fin de encon-
trar la evolucién temporal de cada uno de los parametros de las componentes espectrales
en rayos X de NGC 3516. Este andlisis se hizo de manera simultdnea con los espectros
de los detectores EPIC-pn) y RGS. Ademés los detectores cubren distintas bandas de
rayos X: EPIC-pn contiene la banda de energia de 0.3 a 10 keV, mientras que RGS
solamente cubre la banda suave de rayos X.

Las siguientes dos secciones describen las componentes identificadas en cada una de
las bandas y la tercer seccién se presenta el modelo que contiene todas las componetes
desde 0.3 a 10 keV.

3.2.1. Analisis de altas energias 2.5-10 keV

Nuestra estrategia fue modelar primero la parte de altas energias con una ley de
potencias y las lineas de emisién y absorcién debidas a las trancisiones Fe-Ka (emisién
tipo hidrogenoide®), FeXXV ¢ Hierro 24 veces ionizado (heliogenoide) y FeXXVI 6 que
Hierro 25 veces ionizado (hidrogenoide), FeXXV y FeXXVI son lineas de absorcién.

Para estar completamente seguros de que la emision del exceso suave no afecte la
parte de altas energias y se ajuste la mejor ley de potencias estadisticamente posible,
cortamos el espectro y consideramos la parte de altas energias de 2.5 a 10 keV, una
secciéon de la banda de rayos X duros, y la parte suave de rayos X se considera de 0.3

a 2.5 keV, en este trabajo en particular.

Absorcién Neutra

La primer componente utilizada es la absorcién neutra debida a la Via Lictea |[xs-
wabs| en la direccién de NGC 3516. Para conocer la densidad columnar equivalente en

la direcciéon de NGC 3516, el observatorio de rayos X Chandra tiene una herramienta

6Como se explicé anteriormente las trancisiones Fe-Ka son el conjunto de las emisiones debidas a
electrones que llegan a la capa K del Fe, lo que implica que el Fe se encuentra completamente ionizado
y su capa maés interna (K) estd vacfa, por lo tanto son transiciones tipo hidrogenoide.
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llamada Colden” (Galactic neutral Hydrogen density calculator: calculadora de la den-
sidad equivalente de Hidrégeno). Colden calcula la densidad equivalente de Hidrégeno
basédndose en dos mapeos de la Via Lactea de HI (Hidrégeno neutro): Bell (Dickey &
Lockman, 1990) y NRAO (Stark et al., 1992). Las coordenadas de NGC 3516 fueron
incluidas en Colden y el valor calculado resulté Ny = 3.23 x 10*cm ™2 en la direccién
de NGC 3516.

Esta absorcién neutra [xswabs]| se toma en cuenta en todos los modelos presentados

de aqui en adelante.

Ley de potencias

Cémo se explicd en el capitulo §1, la principal componente espectral de la emision
del continuo es la ley de potencias en galaxias con AGN. El espectro de rayos X de NGC
3516 se modelé con una ley de potencias [xszpowerlw]| modificada por el corrimiento
al rojo de la galaxia (z = 0.008836). En la banda de 2.5 a 10 keV encontramos un ajuste
estadisticamente aceptable en las obsevaciones 1x y 8x, sin embargo en las otras dos
observaciones 2x y 5x el ajuste es peor estadisticamente hablando.

La convencién en los modelos estadsticos es que x%5p ~ 1 es un ajuste aceptable,
X%gp se define como x4, = x?/dof, x* estd dada por x* = > (Tobs — T1eo)?/0* donde
Tops Tepresenta el valor observado (en este caso las cuentas por unidad de tiempo), Ze,
el valor estimado por el modelo (o el valor tedrico) y la varianza o2 que es una medida
de dispersién definida como la el cuadrado de la desviacion de cada variable respecto
a su media. dof es el numero de grados de libertad del modelo. Si xgrpp < 1 significa
que el modelo no toma en cuenta todos los errores producidos por el detector y de la
medicion en general, 6 incluso, el modelo puede estar sobreparametrizado. En el caso
de xrep > 1 se considera un ajsute pobre estadisticamente hablando.

La Tabla 3.1 contiene los parametros definidos por el ajuste en cada observacién
y la figura 3.1 muestra el espectro (color negro) y sobrepuesto esta el modelo (color
verde).

En la banda dura de rayos X domina la ley de potencias, cuya normalizacién e
indice espectral I' varfan entre observaciones. De un valor inicial del indice espectral

I' =1.637£0.009 en la observacién 1x, se llega a un valor minimo en la observacion 5x

"Se puede consultar en la siguiente liga http://cxc.harvard.edu/toolkit /colden.jsp
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Tabla 3.1: Parametros encontrados en el modelo con ley de potencias en el intervalo de 2.5
a 10 keV de las observaciones de XMM-Newton (EPIC-pn).

Obs Ley de potencias Estadistica
I Ky XrED/dof

1x 1.637 £ 0.009 1.212 £+ 0.015 0.94/1373
2x 1.575 £ 0.007 0.968 £ 0.012 1.41/1420
5x 1.453 £ 0.008 0.653 £ 0.008 1.52/1366
8x 1.539 £ 0.009 0.948 + 0.012 0.99/1492

pardmetro de normalizacién de [powerlw] en unidades de 1072 fotones/keV/em?/s en 1
keV.

de I' = 1.575 £ 0.007. Una situacion similar ocurre con el parametro de normalizacién
K, de un valor inicial de K, = 1.212 £ 0.015% llega al valor minimo en 5x con
K, = 0.65340.008°%. Al ser la primer componente de NGC 3516 en rayos X de nuestro
modelo es dificil hacer alguna conclusion, pero en principio llama la atencion la variacion
tan significativa en los pardmetros de la [xszpowerlw|, sobre todo los extremos de la
observacion inicial 1x a la tercera 5x. Es importante hacer notar también que al final
los pardmetros de la [xszpowerlw] tienden a regresar al valor inicial como se puede
revisar en la tabla 3.1.

Como se puede observar en la figura 3.1, en los residuos de la ley de potencias (es
decir, la diferencia entre el modelo y el espectro) se puede ver claramente la linea de
emisién de Fe neutro Ka, reportada previamente por Turner et al. (2008) y Mehdipour
et al. (2010).

Linea de emision de Fe neutro Ka

La componente que ajusta esta linea es una gaussiana corrida al rojo [xszgauss|.
En este caso dejamos fijo el corrimiento al rojo (z = 0.008836) de NGC 3516. Los
parametros de [zszgauss| son la posicién de la linea en unidades de keV, el ancho de la
Inea o en keV y su normalizacién en fotones/cm?/s en la linea de emisién. La figura 3.2
contiene los espectros de la cAmara FPIC-pn en la parte de altas energias del espectro
y superpuesto a cada espectro esta el modelo con ley de potencias y la linea de Fe-Ka

(en color verde).

Sen unidades de 10~2 fotones/keV/cm™2/s en 1 keV
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Ley de potencias XMM—Newton EPIC—pn [2.5,10 keV]
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Figura 3.1: Ley de potencias en la parte de altas energias de los espectros de EPIC-pn de
XMM-Newton.
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En la tabla 3.2 se encuentran los parametros finales del mejor ajuste junto con los
resultados estadisticos. En cada componente anadida, a partir de la linea de emision de
Fe-Ko, se hace una prueba tipo F-test entre modelos que depende de la varianza o? y
los grados de libertad, el fin es no sobreparametrizar el modelo aplicado al espectro. El
criterio que utilizamos en este estudio es del 99 % de confianza de que el modelo con
una componente extra es mejor que el modelo anterior.

En este modelo la ley de potencias tiene un comportamiento idéntico a cuando la
linea de emisién no estaba presente. La linea de emisién de Fe neutro Ka en cambio
presenta un comportamiento diferente (ver tabla 3.2): la posicién de la linea no varia
significativamente entre todas las observaciones de XMM-Newton, el mayor cambio se
da en la observacién 8x por una diferencia < 20,4 el cual no es significativo. Lo mismo
sucede con el ancho de la linea dado por o, la maxima diferencia esta dada por un valor
< 20.4 entre la observacién 8x y el resto por lo cual tampoco es significativa. En la
normalizacion de la linea se observa un comportamiento distinto: la primer y tultima
observacién (1x y 8x) presentan el mismo valor (K = 5.89+0.847 reportando el méximo
error) mientras que las observaciones 2x y 3x de igual forma presentan casi el mismo
valor (K ~ 7.37).

En los residuos del modelo con ley de potencias + la linea de emision de Fe-Ka se
pueden detectar un par de absorciones. Turner et al. (2008) ya las habia reportado como
las trancisiones de FeXXV y Fe XXVI. El siguiente modelo contiene ambas trancisiones

de absorcién.

Lineas de absorcién de FeXXV y Fe XXVI

Como ya habian mencionado Turner et al. (2005, 2008), en el espectro de NGC
3516 existen dos absorciones prominentes de FeXXV y Fe XXVI en aproximadamente
~ 6.7 y ~ 7 keV, ambas trancisiones se pueden observar en la figura 3.3. Incluso
en los residuos del modelo de la ley de potencias + la linea de emision de Fe-Ka,
aqui propuesto, también se detectaron. Para caracterizar ambas componentes utilizamos
la funcién [xszgauss| con una normalizacién negativa. La posiciéon de cada linea de

absorcién en unidades de [keV], su ancho ¢ en [keV] y la normalizacién en unidades de

80est se refiere al error méximo encontrado en cada medicién.
) s . . .
"en unidades de 10™° fotones/cm?/s en el centroide dela linea de emisién
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Ley de potencias + FeKaXMM—Newton EPIC-pn [2.5,10 keV]
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Figura 3.2: Ley de potencias + Linea de FeKa aplicada a la parte de altas energias de los
espectros de EPIC-pn
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Tabla 3.2: Modelo de ley de potencias + FeKa aplicado a los espectros EPIC-pn de las

cuatro observaciones de XMM-Newton [2.5,10 keV].

Obs Ley de potencias FeK-a Estadistica
r pl]lVorm Pos [keV] X%%ED/dOf
SigmalkeV] [2.5,10 keV]

bb?\form
1x 1.64+ < 0.02 1.22 +0.02 6.38 4= 0.02 0.82/1370
0.13795-0% 99.26 %

5.8910:0
2x 1.594+ < 0.02 0.99 £ 0.02 6.39+ < 0.02 1.12/1417
0.12+ < 0.02 99.99 %

7.37H0 48
5x 1.454+ < 0.02 0.65+ < 0.02 6.38+ < 0.02 1.21/1363
0.13 +0.02 99.99 %

7.2970705
8x 1.544+ < 0.02 0.95+ < 0.02 6.413+ < 0.022 0.85/1489
0.09+ < 0.02 99.81 %

5897047

! en unidades de 1072 fotones/keV/em?/s en 1 keV.

2 en 1075 fotones/cm?/s en el centroide dela linea de emision.

1075 fotones/cm?/s en el centroide de la linea quedaron libre para varial al momento

del ajuste.

De la misma forma que cuando aumentamos la linea de emisiéon de Fe neutro Ko, al
anadir cada componente de absorcion se realizo una prueba F-test anidada donde sdlo
se toma en cuenta la diferencia de grados de libertad y la diferencia entre la varianza
entre el modelo sin y con cada linea de absorcion. Resulté que hay mas del 99.99 % de
confiabilidad para afirmar que estas lineas de absorcién son significativas estadistica-
mente hablando. La figura 3.3 muestra el ajuste con las dos lineas de absorcién de las
trancisiones FeXXV y Fe XXVI sumadas a la ley de potencias y la emisiéon de Fe-Ka.
La tabla 3.3 presenta los pardmetros estimados de las lineas de absorcion FeXXV y

FeXXVI del mejor resultado estadistico del ajuste.

Como se puede revisar en la tabla 3.3 la maxima variaciéon del centroide de la
absorcién de FeXXV se encuentra entre las observaciones 2x a 8x de 6.703 £+ 0.019
keV a 6.78 + 0.02 keV respectivamente, lo que implica una diferencia de casi 30.g-.

La resolucion espectral de la camara EPIC-pn varia de 100 a 150 eV en el intervalo
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Tabla 3.3: Ajuste en la banda de rayos X duros de 2.5 a 10 keV

Obs Ley de potencias FeK-a FeXXV FeXXVI Estadistica
r Norm! Pos[keV] Pos[keV] Pos[keV] Xhpp/dof
SigmalkeV] SigmalkeV] SigmalkeV] [2.5,10 keV]
Norm? Norm? Norm?
1x 1.64+ < 0.02 1.22 +0.02 6.3810 5% 6.73 + 0.03 7.04 4 0.02 0.79/1364
0.1375-95 0.04+0.04  0.05+ 0.04
5.8910-04 —1.42753 158 +0.03
2x I.59E < 0.02 0.99£ < 0.02 6.39£ < 0.02 6.703£0.019  7.05=£0.02 1.08/1411
0.124 < 0.02 0.03+£0.04  0.05+0.04
7.37154%  —1.15+0.23 —1.38+0.23
5x 145+ < 0.02 0.65% < 0.02 6.38L < 0.02 6.75+£0.02  7.08+0.02 1.17/1357
0.13 £ 0.02 0.02£0.04  0.03+0.03
7.207542 —1.06+£0.21 —1.16+0.22
8x 1.54+ < 0.02  0.95+ < 0.02 6.41+ < 0.02 6.78£0.02  7.109700T 0.79/1483
0.09£ < 0.02 0.04£0.03  0.05+0.03
5897098 1844031 —1.86+0.32

I en unidades de 1072 fotones/keV/cm?/s en 1 keV.

2 en 1075 fotones/cm?/s en el centroide dela linea de emisién.

de 5 a 10 keV?, de tal forma que el cambio en el centroide de la linea de absorcién
(AE =77 €V) es menor que la resolucién espectral del instrumento. El ancho o de la
absorcién FeXXV no presenta cambios significativos, de hecho el error en la medicién
es del mismo orden de magnitud que la misma, mientras que su normalizacién tampoco
presenta variaciones significativas. Por otra parte, la absorcién de FeXXVI presenta el
mayor cambio entre las observaciones 1x y 8x (de 7.04 & 0.02 keV a 7.10975:03% keV)
con una diferencia de 20.4 por lo tanto no resulta un cambio significativo, ademés de
que la diferencia (AE = 69 eV) es menor que la resolucién espectral de EPIC-pn. El
ancho de la linea de absorcion FeXXVI o dentro de los errores caracteristicos no cambia
y finalmente la normalizacién varfa (en su maximo y minimo valor) de —1.16 + 0.227
a —1.86 £ 0.327 entre las observaciones 5x a 8x respectivamente que representa una

diferencia de 20,4, por lo cual no es un cambio significativo.

9Se puede verificar en la siguiente liga ftp : // ftp.xray.mpe.mpg.de/zmm/doc/xmm,hb; — 1.pdf
"en unidades de 1075 fotones/cm?/s en el centroide de la linea de emisién.
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Ley de potencias + FeKa+ FeXXV + FeXXVI XMM-Newton EPIC-pn [2.5,10 keV]
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Figura 3.3: Ley de potencias + Linea de FeKa aplicada a la parte de altas energias de los

espectros de EPIC-pn
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3.2.2. Analisis en la parte suave del espectro de rayos X de

0.3 a 2.5 keV

La parte de bajas energias 6 banda suave del espectro de rayos X se considera desde
0.1 a 2 keV, en este trabajo utilizamos el intervalo de 0.3 a 2.5 keV: el limite inferior
se eligio por ser el limite de menor energia que cubre la camara EPIC-pn y el limite
superior se impuso debido a que el llamado exceso suave puede abarcar un intervalo de
energia mayor a 2 keV, simplemente es para tener la certeza de que este exceso suave
quede completamente contenido en el intervalo de bajas energias. Esta banda suave, en
el caso de algunos AGN, contiene un ntimero de componentes espectrales significativo.
NGC 3516, ademas de presentar la emisién del continuo como una continuacién de ley de
potencias de la parte dura de rayos X tiene una forma prominente de un exceso ubicado
entre aproximadamente 1 y 2 keV, el llamado exceso suave, cuyo origen astrofisico es
un problema atin sin solucién'’. Al modelar el exceso suave con un cuerpo negro en
la mayoria de los casos resulta un ajuste estadisticamente aceptable, se puede ajustar
también con una ley de potencias e incluso emisiéon Bremsstrahlung!!' (Piconcelli et al.,
2004, 2005). En esta tesis ajustamos el exceso suave como un cuerpo negro solamente
para representar el continuo de una manera fenomenolégica y en ningin momento
suponemos algo sobre su origen astrofisico.

Ademas de la emision del continuo, la parte suave de NGC 3516 presenta una serie de
lineas de absorcién (alrededor de 40) que surgen a partir de medios ionizados que cruzan
la linea de visién. A diferencia de los absorbedores neutros, este medio es caliente (~
10° K) y los elementos que las producen se encuentran con un alto grado de ionizacion.
Estas lineas de absorcion se encuentran corridas al azul, lo que implica que el medio
que las produce se encuentra en un flujo saliente. Como se mencioné en el capitulo §1,
estos medios absorbedores ionizados se les conoce como absorbedores tibios (Reynolds
& Begelman, 1997).

Finalmente, otra de las componentes que se pueden observar en el espectro de rayos

X suaves de NGC 3516 es una serie (alrededor de 10) de lineas de emisién de elementos

0Por sus caracteristicas se sabe que no puede ser emisién térmica escencialemnete por dos razones:
una que representa una temperatura mucho mayor que la posible emitida desde un disco de acrecimiento
y dos, tanto cuasdres como galaxias Seyfert tendrian temperaturas similares lo cual se sabe que no
puede ser cierto (capitulo §1).

HTa emisién Bremsstrahlung surge a partir de interaccién de electrones libres en medios ionizados,
es decir electrones que no estan ligados a un atomo, se le conoce también como emision libre-libre.
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también ionizados, por lo general estas lineas de emision no estan corridas al azul, sin
embargo en algunos casos se encuentran mas bien corridas al rojo, de tal forma que este

corrimiento puede coincidir con el corrimiento de la galaxia misma.

Exceso Suave

Al extrapolar la ley de potencias de la parte de altas energias a la parte suave del
espectro, se puede percibir que el ajuste no es aceptable estadisticamente, atin cuando
el indice I' y la normalizacion de la ley de potencias queden libres. En la Figura 3.4 se
ve claramente lo que se desvia el ajuste de los datos, tanto en los resultados estadisticos
(el mejor fue de xrep/dof = 73/1935) como en los residuos, por lo que es necesario
anadir al menos una componente mas a la emision del continuo.

En este punto comenzamos a hacer el andlisis de baja y alta resolucion espectral
simultaneamente, es importante hacer el ajuste simultaneo debido a que la ley de po-
tencias estd es comun en las bandas suave y fuerte del espectro de rayos X.

El modelo de la ley de potencias utilizado en EPIC-pn [0.3,10 keV] fue ajustado en
el espectro de RGS [8,38 A:0.33,1.55 keV]. A partir de aqui el modelo es el mismo en
los dos detectores EPIC-pny RGS. La ley de potencias se ajusta con el indice espectral
I" libre en la parte de altas energias, que es donde mas peso estadistico tiene, mientras
que en RGST se liga con la banda de altas energias (de EPIC-pn). Las normalizaciones
de la ley de potencias en cada detector quedan libres, esto es porque las mediciones son
independientes en cada instrumento y por lo tanto se espera que las normalizaciones
no sean exactamente iguales.

La siguiente componente anadida fue el exceso suave. Utilizamos una funcién que
representa un cuerpo negro [xszbbody| cuyos pardmetros son la temperatura en keV
(kT: donde k es la constante de Boltzmann en [keV/K]), su normalizacién y el corri-
miento al rojo z de NGC 3516. El z de NGC 3516 fij6 a z=0.008836, mientras que
la temperatura y la normalizacién varian. Como se puede observar en la tabla 3.4 se
obtuvo en el ajuste que la temperatura del cuerpo negro es préacticamente constante
(kT ~ 0.1), no presenta cambios significativos entre observaciones, razén por la cual
ligaremos este parametro en todas las observaciones. Con respecto a la normalizacién
de [xszbbody] en unidades de 10™* L3g/ D%, (donde Lsg es la luminosidad de la fuente
en unidades de 10* ergs/sec y Djg es la distancia a la fuente en unidades de 10kpc)

es importante notar que existe una variacién significativa en las dos tltimas observa-
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Figura 3.4:

Ley de potencias + complejo de Fe [0.3,10 keV]
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Tabla 3.4: Ajuste desde 0.3 a 10 keV [Ley de potencias + complejo de Fe + cuerpo negro]

Obs Ley de potencias cuerpo negro [bb] Estadistica
r kT [keV] XRED/dOf
Norm! Norm? [0.3,10 keV]
1x 1.309+ < 0.022 0.084+ < 0.02 4.49/4534
0.78+ < 0.02 5.92 £ 0.05
2x 1.304+ < 0.022 0.09+ < 0.02 5.23/4581
0.66+ < 0.02 5.85 4+ 0.04
5x 1.05+ < 0.02 0.09+ < 0.02 4.23/4527
0.36+ < 0.02 2.99 4+ 0.03
8x 1.209+ < 0.022 0.09+ < 0.02 5.18/4655
0.614+ < 0.022 6.38 + 0.04

len unidades de 1072 fotones/keV/em?/s en 1 keV.

3 en unidades de 104 ng/D%07 donde Lsg es la luminosidad de la fuente en unidades de 103° ergs/sec

y Dig es la distancia a la fuente en unidades de 10kpc.

ciones: como se puede leer en la tabla 3.4, el cambio entre las observaciones 1x y 2x
no es significativo ya que existe una diferencia menor que 204, en la observacién 5x
el valor decae en un factor de 2, es decir decae hasta casi la mitad del valor inicial'?,
mientras que el valor de la normalizacién aumenta en la iltima observacién (8x) en un
factor de 2'3. Las variaciones tienen un comportamiento similar a las variaciones en la

normalizacion de la ley de potencias.

Como se puede observar en la figura 3.5, que presenta el ajuste con Ley de potencias
+ complejo de Fe + cuerpo negro, el modelo es pésimo ya que no coincide con los espec-
tros en las diferentes observaciones y se puede revisar en la tabla 3.4 que es un modelo
pobre estadisticamente hablando. Justo en los residuos se pueden observar claramente
senales de absorcién ionizada, como ya habia sido reportado por Mathur et al. (1997),
Netzer et al. (2002); Turner et al. (2005); Markowitz et al. (2008); Mehdipour et al.
(2010), entre otros. NGC 3516 presenta claras senales de absorbedores tibios.

12Una diferencia equivalente a casi 570 st
I3En este caso la diferencia equivalente es de 680
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Ley de potencias + complejo de Fe + cuerpo negro [0.3,10 keV]
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Figura 3.5: Ley de potencias + complejo de Fe + cuerpo negro aplicados al espectro de 0.3
a 10 keV de EPIC-pn. Se puede observar en los residuos el patron caracteristico
de absorcién ionizada en la banda suave del espectro.
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3.2.3. Absorbedores tibios en la parte suave de rayos X

Debido a la inconsistencia de los modelos encontrados en la literatura para NGC
3516 con respecto a la absorcién tibia!* decidimos aumentar los absorbedores ionizados
fase por fase, es decir un absorbedor ionizado a la vez, de tal forma que tengamos la
absoluta certeza de que existen y estan produciendo las lineas de absorcién en la parte
suave del espectro de rayos X de NGC 3516.

Para ajustar el medio ionizado que atraviesa la emisién de la fuente central de NGC
3516, utilizamos el c6digo PHASE (Krongold et al., 2003). PHASE se basa en el cédigo
de fotoionizacién CLOUDY desarrollado por Ferland (1991), el cual fue disenado para
simular lineas de emisién y absorciéon de medios de alta densidad. CLOUDY predice
la temperatura, el grado de ionizaciéon y la estructura quimica de la nube a partir de
la serie de lineas de emision y absorciéon que produce. El cédigo CLOUDY resuelve
simultaneamente las ecuaciones de equilibrio de ionizaciéon y de recombinaciéon en un
medio ionizado.

El cédigo PHASE (Krongold et al., 2003) se basa también en la base de datos
de emsién de plasmas astrofisicos APED (acrénimo de Astrophysical plasma emission
database) version 1.3.0 (Smith et al., 2001), el cual contiene miles de trancisiones de
los elementos mas abundantes en estados de alta ionizacién, las cuales se detectan en
ultravioleta y rayos X. De hecho, PHASE se desarrollé especialmente para modelar
caracteristicas de absorcién ionizada en estas bandas de energia. El cédigo PHASE
simula la absorcién ionizada a partir de una busqueda de las lineas de absorcién del
espectro de la galaxia basandose en la lista de APED.

Las lineas de absorcién utilizando el codigo PHASE se modelan con el llamado perfil
de Voigt, el cual es una convolucién entre un perfil Gaussiano®® y un perfil Lorentziano'®.

El cédigo itera los parametros libres hasta llegar a un ajuste estadisticamente acep-
table. Los parametros que varian son:

1. El parametro de ionizaciéon U definido como: U = - donde Q es la tasa

Q
ATR2np

de fotones ionizantes que provienen de la fuente central, R la distancia entre la fuente

14En los estudios més recientes reportan 2 (Markowitz et al., 2008), 3 (Mehdipour et al., 2010) y 4
fases absorbedoras(Turner et al., 2008).

15Perfil de Gauss: representa una linea ensanchada debido al corrimiento al rojo o al azul de particulas
moviéndose en el gas, es decir describe los movimientos macroscépicos del sistema

6Perfil de Lorentz: representa el ensanchamiento natural de la linea debido al principio de incerti-
dumbre de Heisenberg
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central y el medio absorbedor, ny la densidad numérica del medio y ¢ la velocidad de
la luz. La interpretacion fisica del parametro U es la razén entre el flujo de fotones y
el flujo de particulas en el medio, por lo tanto es un pardmetro que puede variar en el
tiempo.

2. la densidad columnar de Hidrégeno equivalente Ny del absorbedor tibio, que re-
presenta la densidad columnar debida a varias especies resumida en atomos de Hidrégeno.

3. el corrimiento al azul de las lineas de absorcién que produce el o los medios
ionizados. A partir de este corrimiento se calcula la velocidad de flujo saliente del
medio ionizado v, y finalmente:

4. la velocidad de turbulencia vy, del medio que representa el ancho o determinado
en las lineas de absorcion. La vy, es la velocidad interna macroscopica de cada uno de
los absorbedores ionizados, ésta representa la velocidad promedio de las particulas del
gas. El c6dgio PHASE calcula, utilizando el ancho o las lineas de absorcion, la velocidad
de turbulencia a partir del FW HM (el ancho a altura media) calculado del ancho o de

las lineas de absorcién!”.

Para modelar los absorbedores ionizados con PHASE es necasario introducir la dis-
tribucién espectral de energia (SED) de NGC 3516 que representa la emisién intrinseca
de la fuente central. La SED se define como el flujo de energia [Fj, ] intrinseco de la fuen-
te en funcion de la longitud de onda y, através de la conversion adecuada, se transforma
en el flujo de energfa como funcién de la frecuencia y/6 energia.

El modelo astrofisico, aqui analizado, propone una fuente de emision que atraviesa
uno 6 algunos medios ya sean neutros o ionizados y produce el flujo de energia observado
en rayos X. El flujo de energia observado es la luz que ya atraveso la galaxia NGC 3516,
el medio intergaldctico, la Via Léactea y finalmente ha llegado al sistema Solar, la luz
viaj6 una distancia de alrededor de 38 4 2.7 Mpc (reportado en NED'® suponiendo un
valor de la constante de Hubble Hy = 73km/sec/Mpe, la distancia en la que se localiza
NGC 3516. El espectro observado en rayos X (# de cuentas por segundo vs energia
[keV] o en longitud de onda en [A]) contiene entonces las caracterfsticas de la fuente de
emisién (matemdaticamente la representa la ley de pontecias y el exceso suave corregidos
por efectos de obscurecimiento) y de los medios que atraviesa impresas, es decir, decenas

de transiciones en lineas de absorcién y emisién. Si nuestro objetivo es determinar las

ITA partir de la relacién FWHM = 2.350
I8NED: http://ned.ipac.caltech.edu/
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condiciones fisicas de los medios cercanos a la fuente central, es necesario imponer una
SED como condicion inicial en diferentes frecuencias. En particular a partir del umbral
de ionizacion del atomo de Hidrégeno en 13.6 eV, porque desde esta frecuencia hacia
mas altas energias se dan las condiciones para la existencia de medios ionizados.

La SED es por lo tanto uno de los ingredientes fundamentales del modelo, representa
la radiacién intrinseca de la fuente, tomando en cuenta los medios absorbedores cercanos
y/6 el obscurecimiento por algunas nubes ya sean neutras ¢ ionizadas. La emisién de
la fuente (representada por la SED) estd directamente relacionada con el parametro de
ionizacion U de la nube, debido a que resulta ser la fuente la que aporta el flujo de
fotones al medio ionizado, por lo tanto es el ionizador de las nubes. Se espera que al
cambiar el flujo de energia en el tiempo el estado de ionizacion de la nube reaccione por
balance de energia.

En la base de datos extargaldctica de la NASA (NED) se puede encontrar la SED
estimada de NGC 3516 en diferentes longitudes de onda, desde radio hasta rayos X. De
esta base, NED, tomamos los datos desde radio hasta UV para constituir la SED de
NGC 3516. La SED en rayos X desde 0.3 a 10 keV fue obtenida haciendo un proceso
iterativo con el cédigo PHASE, partiendo de la distribucién espectral de la galaxia
Seyfert NGC 5548 de caracteristicas similates a NGC 3516 (reportada por Andrade-
Veldzquez et al. (2010)), se realizé un ajuste preliminar en el espectro promedio de 1x,
2x y 8x!? hasta obtener el mejor modelo estadisticamente hablando. Se indrodujo un
modelo con tres fases absorbedoras ionizadas y la absorcién neutra que produce la Via
Léctea. Por construccion, el continuo modelado representa la emision intrinseca de la
fuente y por lo tanto es la SED en rayos X en el intervalo de 0.3 a 10 keV.

La Figura 3.6 presenta la distribucién espectral de energia de NGC 3516.

Fases absorbedoras modeladas en NGC 3516

A continuacién se detallan los modelos que incluyen una 6 mas fases ionizadas.
Modelo A: como punto inicial introducimos una primer fase absorbedora en cada
observacion de XMM-Newton. Los pardmetros libres son el parametro de ionizacion U,

la densidad columnar de Hidrégeno equivalente Ny, el corrimiento al azul (vey) v la

YNo se tomé en cuenta la observacién 3x debido a que es visualmente diferente del resto de las
observaciones, tanto en nimero de cuentas en promedio como en la forma de algunas componentes del
modelo
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Figura 3.6: Distribucién espectral de energia (SED) de NGC 3516 reconstruida con datos
de NED NED y de los espectros de rayos X utilizados en esta tesis.
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velocidad de turbulencia (vy.p).

Una vez que aumentamos la fase encontramos un mejor ajuste para los datos. Se
realiz6 la prueba F-test en todas las observaciones, obtuvimos un valor ;99.99 % de
confiabilidad. Los resultados del ajuste se pueden leer en las tablas 3.5 y 3.6.

Como muestra de la calidad del ajuste, la grafica superior de la figura 3.7 contiene
el espectro de la observacién 2x y superpuesto el modelo A, como se puede observar
todavia existen restos de absorcién ionizada en los residuos del modelo con respecto a
los datos.

Al encontrar que existen restos de absorcion ionizada en el modelo A, consideramos
aumentar una segunda fase absorbedora.

Modelo B: un segundo absorbedor ionizado se anadié al modelo A con pardmetros
U, Ny, Vout Y Vs distintos a la fase anterior. Nuevamente se hizo la prueba F-test
resultando que esta segunda fase absorbedora es absolutamente necesaria con un va-
lor $99.99% de confiabilidad. Las tablas 3.5 y 3.6 contienen los valores finales de los
parametros de cada fase absorbedora y el resto de componenetes del modelo. Como se
puede leer, existe una primer fase que ya no tiene un valor tan bajo del pardmetro de
ionizacién U sino mas bien intermedio (logU ~ 0.2) y la segunda fase presenta una
mayor ionizacion (logU ~ 1.8).

La tercer grafica (de arriba hacia abajo) de la Figura 3.7 muestra el ajuste en verde
superpuesto al espectro de la observacién 2x. Como se ve claramente existen ain restos
de absorcién ionizada.

Modelo C: Al existir todavia senales de absorcion tibia en los residuos del Modelo
B, probamos aumentando una tercera fase absorbedora.

Encontramos tres fases que se dividen en diferentes estados de ionizacién, una fase
de baja ionizacion que llamaremos Fase LI, otra de un estado intermedio de ioniza-
cién, la cual nombramos Fase MI y una tercera de alta ionizacion llamada Fase HI.
Nuevamente hicimos la prueba F-test para confirmar la presencia de esta tercer fase y
efectivamente, resulté una confiabilidad mayor del 99 % de que la tercera fase existe y
estd produciendo lineas de absorcién de elementos ionizados.

Encontramos también que la diferencia entre observaciones de las velocidades v,,; vy
vy de cada absorbedor resulta menor que la resoluciéon de RGS cuyo valor varia entre
700 y 1700 kms~!. Por esta razén decidimos ligar estas velocidades de tal forma que

cada fase tenga un sélo valor en todas las observaciones.
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Figura 3.7: La grafica superior presenta el espectro de la observaciéon 2x, superpuesto se
encuentra el Modelo A en verde, la grafica inmediatamente inferior contiene
los residuos del Modelo A. Idem, la tercer grafica (de arriba a abajo) contine
el espectro de la observaciéon 2x y superpuesto el Modelo B, la grafica inferior
muestra los residuos entre el Modelo B y el espectro
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Las tablas 3.5 y 3.6 contienen los valores finales del Modelo C, como se puede leer,
la fase HI tiene un parametro de ionizacion cuyo valor no varia significativamente
entre observaciones, mientras que el promedio de su densidad columnar logNg = 22.3.
Con respecto a la fase MI, encontramos un parametro de ionizacion en el intervalo de
logU = 0.27 = 0.02 y logU = 0.38 £ 0.02 el cual representa un cambio significativo
entre las observaciones 2x, cambia con una diferencia equivalente a 50.4; entre las
observaciones 2x y 5x la variacion no es significativa, sin embargo el cambio de logU
entre las observaciones 5x y 8x equivale a una diferencia de 50.4. Por otra parte, la
densidad columnar Ny de la fase MI varia en el intervalo de logNy = 21.512+0.032 a
logNy = 21.62 £ 0.2) en escala logaritmica. Finalmente en la fase LI también tiene un
parametro U con variaciones en el tiempo, al igual que Ny, logU oscila entre logU =
—0.78 + 0.05 a logU = —1.22 £+ 0.02, mientras que la densidad columnar Ny varia
de logNy = 20.98 + 0.08 a logNy = 21.25 £ 0.09. Mas adelante, en el capitulo §4
se detallan tales variaciones en el tiempo y su implicacién en el escenario astrofisico
aqui presentado. La figura 3.8 muestra el ajuste del Modelo C aplicado al espectro de
EPIC-pn en las cuatro observaciones del telescopio espacial XMM-Newton.

Modelo D: finalmente se aument6 una cuarta fase absorbedora, la cual en el mejor
ajuste estadistico arrojo una fase de alta ionizacion y también un valor alto en la
densidad columnar Ny. En el caso de este Modelo D encontramos que la prueba F-test
no nos da la confianza suficiente para afirmar que el mejor es el Modelo D. La prueba
F-test entre el Modelo C y D arroja resultados de ~ 60 % en las cuatro observaciones.
Esto significa que estamos sobreparametrizando el espectro con el modelo D. Debido a
tal situacién podemos afirmar que estadisticamente el Modelo C es el mejor y no hacen
falta mas de tres fases absorbedoras tibias para modelar el espectro en la parte de bajas
energias de NGC 3516.

Lineas de emision el la parte suave del espectro

Ademas de las lineas de absorcién producidas por los absorbedores tibios, al hacer
una inspeccién mas detallada del espectro de alta resolucion descubrimos que existen
varias lineas de emisién en la parte suave de rayos X. Aunque encontramos lineas de
emision que por su ubicacién son trancisiones conocidas, decidimos sélo aumentar las
lineas que la prueba F-test confirme, igual, con un valor ;99 % de confiabilidad. En este

caso realizamos una prueba F-test anidada, como ya se habia explicado en la seccion
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Figura 3.8: Espectros de EPIC-pn de NGC 3516 superpuesto esta el Modelo C y debajo de
cada espectro se muestran los residuos del ajuste.
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§3.2.1 esta prueba sé6lo toma en cuenta la diferencia de grados de libertad y la diferencia
Ax? entre el modelo sin y con cada linea de absorcién. Para modelar las lineas de emisién
utilizamos el modelo [gauss| de Sherpa, en este caso la ubicacién y el ancho a altura
media se miden en Ansgtroms [A].

El ancho esperado de las lineas de emisién es menor que la resoluciéon del los espectros
RGS en energia, por lo cual decidimos fijar el ancho de las lineas en 300 kms~!. En
el ajuste se encontraron nueve lineas estadisticamente significativas, la mayoria son
trancisiones de OVII, ademas se tienen dos lineas de Fe, una de FeXIX y otra de
FeXXI y otras dos de Ne, NeVI y NelX. En la tabla 3.7 se presentan los valores de los
parametros de lineas de emisién del espectro de RGS.

En conclusién para la parte de bajas energias, el modelo C' junto con las nueve
lineas de emision es el mejor estadisticamente hablando. Las figuras 3.9, 3.10, 3.11
y 3.12 muestran los espectros de RGS de las cuatro observaciones de XMM-Newton,

superpuesto se encuentra el modelo ajustado.

3.2.4. Absorbedor Tibio en la parte de altas energias

En la seccién del analisis de altas energias se ajustaron las lineas de absorcion de
FeXXV y FeXXVI con perfiles Gaussianos. Debido a que son lineas de absorcion de
alta ionizacion se decidié utilizar una fase absorbedora tibia con el fin de conocer los
parametros fisicos del medio que las genera.

En este ajuste, utilizamos sélo la parte de altas energias en el intervalo de 3 a 10
keV. La funciéon que modelamos fue una ley de potencias absorbida por una absorbedor
tibio de alto grado de ionizacién. Se dejaron libres los parametros U y Np, mientras
que las velocidades v, v Vi fueron ligadas en todas las observaciones. Hicimos una
prueba F-test para confirmar la presencia de esta fase absorbedora, en todas las obser-
vaciones obtuvimos un valor > 99.99 % de confianza para afirmar que la inclusién de
esta componente es estadisticamente significativa. La tabla 3.8 contiene los resultados
de el ajuste con el absorbedor alta ionizaciion que llamamos fase VH y la figura 3.13
muestra el ajuste (verde) superpuesto al espectro de altas energias. Como se puede leer
en la tabla 3.8, este absorbedor tiene el estado de ionizacion mas alto de todas las fases
de absorcion tibia, ademas presenta una alta densidad columnar. La ley de potencias

presenta exactamente los mismos pardmetros ajustados en la parte dura del espectro
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Model C Obs.2x RGS [8,38 4]
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estd el Modelo C (rojo) junto con las nueve lineas de emisién (azul).
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Model C Obs.Bx RGS [8,38 4]
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Figura 3.12: Espectro de RGS [8,38 A] de la observacion 8x de XMM-Newton, superpuesto
estd el Modelo C (rojo) junto con las nueve lineas de emisién (azul).
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Figura 3.13: Espectro de EPIC-pn [3,10 keV] de cada observacién de XMM-Newton, super-
puesto estd el modelo con la ley de potencias y el absorbedor Fase VH en
verde.

de rayos X (ver seccién §3.2.1)
Una vez que tenemos el Modelo C + las nueve lineas de emisién + el cuarto absor-
bedor de alta ionizacion, al que llamaremos Modelo C*, se decidié probar la validez del

modelo aplicandolo a los espectros de alta y media resoluciéon de Chandra.

3.3. Espectros de Chandra

Los espectros de alta resolucion de NGC 3516, obtenidos por Chandra, fueron toma-
dos por el espectrometro HETGS (de High energy transmission grating spectrometer:

espectrémetro de rendija de altas energias), el cual contiene dos diferentes rendijas, am-
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bas de alta resolucion comparadascon la camara EPIC-pn de XMM-Newton: la rendija
MEG (de Medium energy grating, rendija de medianas energias) y HEG (de High energy
grating) cuya resolucion espectral corresponde a una linea con FWHM de ~ 0.02 A para
MEG y ~ 0.01 para HEG (Canizares et al., 2000). El intervalo en el anédlisis en el caso
de HEG es de 1.5 a 15 A [0.83-8.27 keV] y en MEG el intervalo estudiado contiene las
longitudes de onda de 2 a 25 A [0.5-6.2 keV].

Aplicamos el Modelo C* en los cinco espectros de Chandra. Las componentes espec-
trales del Modelo C* son: la emision del continuo, modelada con una ley de potencias
y un cuerpo negro, ambos corridos al punto de referencia de NGC 3516 (z=0.008836
Keel (1996)). Tal emision es absorbida por 4 fases ionizadas y una neutra, ésta ulti-
ma producida por la Via Lactea. Los parametros libres del continuo fueron el indice
espectral y la normalizacién de la ley de potencias, el parametro kT [keV] (ligado en
todas la observaciones) y la normalizacién del cuerpo negro. Con respecto a las lineas
de emisién detectadas: la linea FeKa tiene un centroide en E = 6.39 & 0.04 keV y un
ancho de o = 0.1270 0% keV, tomando en cuenta las mediciones y sus errores en todas las
observaciones y su normalizacion. En el caso de las nueve lineas de emisién detectadas
en la banda suave se fijé el ancho de la linea a uno correspondiente a 300kms~!, mien-
tras que el centroide y la normalizacion fueron parametros libres en el ajuste. De los
absorbedores ionizados, los parametros libres fueron el pardmetro de ionizaciéon U y la
densidad columnar equivalente Ny . Las velocidades vy, v Vi de cada fase absorbedora

se ligaron entre observaciones pero quedaron libres para variar.

El analisis se hizo simultaneamente en los espectros de HEG 'y MEG, al igual que en
el caso de XMM-Newton, aplicamos exactamente el mismo modelo en ambos detectores.
Encontramos que el Modelo C* aplicado a los espectros de Chandra arroja un excelente

resultado estadistico (con una xggp ~ 1) como se puede ver en la tabla 4.2.

Es importante hacer notar que la cuarta fase absorbedora ajustada en la parte de
altas energias del espectro de HEG presenta valores de logU y logNy consistentes con
los resultados obtenidos en las observaciones de XMM-Newton, como se puede leer en la
tabla 3.8. Sin embargo, la fase ionizada VH no es necesaria estadisticamente hablando
en los espectros de Chandra, lo anterior se sabe a partir de una prueba F-test realizada

entre los modelos sin y con la cuarta fase absorbedora, la prueba arroja resultados del
orden del 60 %.

La fases ionizadas obtenidas a partir de los espectros de Chandra son consistentes
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con los ajustes en las observaciones de XMM-Newton (como se puede leer en la tabla
4.2): tres fases absorbedoras en la parte suave, de baja, media y alta ionizacién (fase LI,
fase MI y fase HI), una fase de alta ionizacién en la parte de altas energias (fase VH).
Encontramos también que el pardmetro de ionizacién varia significativamente en la fase
de media ionizacién MI, su mayor variacion representa una diferencia equivalente a
304 entre las observaciones 6¢ y 9c mientras que en el caso del las otras tres fases, el
parametro U no cambia significativamente. Aunado a esto, descubrimos que la densidad
columnar esta cambiando, sin embargo esta variacién no resulta significativa.

En el capitulo §4 hacemos un andlisis detallado de la evoluciéon en el tiempo de
todos los parametros, desde las normalizaciones de la emisiéon del continuo hasta los
absorbedores tibios. Las figuras 3.14 y 3.15 muestran el espectro de HEG y MEG res-

pectivamente junto con el ajuste (en rojo) del Modelo C*.

3.4. Espectros de alto y bajo estados de flujo de
XMM-Newton

Con el objetivo de hacer un analisis de cémo evolucionan los pardmetros de nuestro
modelo en el tiempo, decidimos estudiar también los espectros de alto y bajo flujo de
energia reportados por Turner et al. (2008). La figura 3.16 es la curva de luz en rayos X
de NGC 3516, muestra los diferentes estados de flujo de energia de las observaciones de
2006 de XMM-Newton y Chandra, existen dos valores extremos en el flujo de energia,
uno de alto nivel y otro de bajo nivel de flujo de energia. En la grafica 3.16 la parte de
la curva de luz en rojo (XMM High State) es el alto estado, mientras que en color
verde se graficé el bajo estado de flujo de energia (XMM Low State).

Para realizar el andlisis de las fases de alto y bajo flujo de energia utilizamos tinica-
mente los espectros de RGS de alta resoluciéon de XMM-Newton. El objetivo es obtener
los espectros de cada estado extremo: uno de alto y uno de bajo flujo de energia para
aplicar directamente el Modelo C?° y asi conocer los cambios extremos en sus pardme-
tros. En este caso la extraccion del espectro es practicamente igual a la extraccion
de los espectros de las observaciones individuales, la diferencia importante es que se

construyé tomando los intervalos de tiempo en cada estado de flujo de energia.

20Y nétese que no es el Modelo C* debido a que el espectro RGS sélamente cubre la parte suave de
la banda de rayos X.



3. Analisis de los Espectros de Rayos X de NGC 3516 107
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Figura 3.14: Espectro de HEG [1.5,15 A] de cada observacién de Chandra, superpuesto
estd el Modelo C en rojo.
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Figura 3.15: Espectro de MEG [2,25 A] de cada observacion de Chandra, superpuesto est4 el
Modelo C en rojo.
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Figura 3.16: Curva de luz en rayos X de NGC 3516 (Turner et al., 2008).

Una vez que tenemos los espectros de alto y bajo estado de flujo (de aqui en adelante
llamaremos HS al de alto flujo y LS al de bajo flujo), se ajusté el Modelo C*!' de la
banda de rayos X suave [8,30A:0.33,1.55 keV]. Encontramos un ajuste estadisticamente
aceptable y nuevamente las tres fases absorbedoras tibias de alto, medio y bajo grados
de ionizacién (fases HI, MI y LI). Primero se hizo un ajuste con U, Ny libres y las
velocidades de flujo saliente y turbulencia se fijaron al valor encontrado en el analisis
de las observaciones individuales. El parametro Ny no cambié significativamente entre
los espectros HS y LS razén por la cual la densidad Ny fue ligada entre estados de
energia y quedé libre para variar.

La tabla 4.5 contiene los resultados de este andlisis, es muy notorio que cambia
significativamente el parametro U de las fases MI y LI; en especial el pardmetro U de
la fase MI cambia con una diferencia equivalente a 50,4, también existe una variacion
importante en el grado de ionizacién de la fase LI (con una diferencia equivalente a

30est), como se puede ver en la tabla 4.5.

2INo se aplicé un modelo componente por componente como en las observaciones individuales, se
alplicé directamente el Modelo C.
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3.5. Caracteristicas espectrales de los absorbedores
tibios

Los absorbedores tibios producen caracteristicas importantes no sélo en la banda
suave de rayos X del espectro sino también en altas energias, principalmente en el
intervalo de 6 a 7 keV. Cada fase absorbedora imprime una serie de lineas de absorcion.
El c6digo PHASE ajusta esta serie de lineas de tal manera que tengan un grado de
ionizacion y una densidad columnar en comun, por otra parte, la velocidad de turbulecia
la determina el ancho promedio de cada serie de lineas, el cual refleja los movimientos
macroscopicos aleatorios de las particulas del medio y finalmente, el corrimiento al azul
de estas lineas determina la velocidad de flujo eyectado de cada fase ionizada.

La siguiente subseccion describe las componentes que genera cada fase ionizada, en

el caso de los espectros de NGC 3516 utilizados en este estudio.

Fase HI

La fase HI presenta una temperatura electrénica de 4.487 x10% K y su velocidad
de flujo saliente es de vy, ~ -1850 kms~!. Debido a su alto grado de ionizacidn, la fase
HI genera las lineas de absorcion de los atomos mas ionizados. Para empezar, produce
una serie de trancisiones de la capa L del Fe, desde FeXVIII a FeXXIV en el intervalo
de 10 a 16 A. En el intervalo de 5 a 7 A se encuentran las lineas de SiXIII y SiXIV. En
9.29 A, 9.36 A y 9.48 A se encuentran las trancisiones de NeX, y la més intensa se da
en 10.24 A. Esta fase también genera la trancisién de OVIII en 18.97 A. La Figura 3.17,
contiene la fase HI modelada en el espectro de RGS1 de la observacion 1x, como se
puede observar la mayor parte de las lineas de absorcion se encuentran en las menores

longitudes de onda .

Fase M1

La fase de ionizacién intermedia MI tiene una temperatura de 9.795 x 10* K y su
velocidad de flujo eyectado es de v,y ~ —600kms~!. Esta fase imprime las componentes
espectrales mas prominenetes del espectro de bajas energias: Las lineas de absorcion
debidas a OVII en 16.96 A, 17.01 A, 17.09 A, 17.2 A, 174 A, 17.77 A, 1862 A y 21.6
A, las trancisiones de OVIII en 14.41 A, 14.45 A, 14.63 A, 14.82 A y 18.97 A. La Fase
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Figura 3.17: Fase absorbedora HI superpuesta (color azul) en el espectro de la observacién
1x de RGS [8,38 A].
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MI también genera las lineas de absorcion debidas al arreglo no resuelto de trancisiones
de Fe en la capa M (Fe UTA M-shell) en el intervalo de 15 A a 17 A. Lo anterior se
puede observar claramente en la Figura 3.18, donde se grafica la fase MI, en color rojo,
modelada en el espectro de la observacién 1x de RGSI en color negro, en especial se

observa que esta fase modela el arreglo de Fe-UTA en el intervalo de 15 a 18 A.

Fase LI

La fase de menor estado de ionizacién LI, con temperatura de 2.951 x 10* K y
velocidad de flujo saliente es vy ~ —2430 kms~!. La Fase LI contribuye a las lineas
de absorcién debidas a OVII desde 16.92 A a 18.62 A, también contribuye parcialmente
a la parte de menor energia del arreglo de Fe-UTA de la capa M entre 16.5 A a 18 A.
Ademés imprime absorcién debida a las trancisiones de NeV a NeVII entre 12 A a 14
A. La figura 3.19 muestra esta fase de absorcién, en color verde, superpuesta al espectro

de la observaciéon 1x de RGS1 en negro.

Fase VH

Finalmente, la fase de mayor estado de ionizacién VH produce el llamado complejo
de Fe en la parte de altas energias, las tranciciones de Fe XXV y FeXXVI. Su tempe-
ratura electrénica es de ~ 6.966 x10° K y presenta una velocidad de flujo eyectado de
Vour =~ —2650kms~ 1. La Figura 3.13 muestra las caracteristicas de absorcién impresas
por la fase VH en color verde se grafica la ley de potencias absorbida por la fase de
mas alta ionizacion.

Una vez concluido el analisis de los nueve espectros individuales y los espectros de
alto y bajo flujo el siguiente paso es hacer un estudio de variabilidad. En el capitulo §4
se hace un estudio detallado de como cambia el flujo de energia y los parametros del

Modelo C* a lo largo de las nueve observaciones y en los espectros HS y LS.
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Figura 3.18: Fase absorbedora MI superpuesta (color rojo) en el espectro de la obs. 1x de
RGS1 [8,38 A]
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Figura 3.19: Fase absorbedora LI superpuesta en el espectro de la obs. 1x [8,38 A].



Tabla 3.5: Modelos A, B y C aplicados a espectros de XMM-Newton

Modelo Ley de potencias Cuerpo negro Absorbedores Tibios Estadistica
r Normb, kT [keV] normé, Fase HI Fase MI Fase LI xgrgpp/dof
Obs 1x
A 1.69+ <0.02  1.36£<0.02  0.097+<0.022  9.18+0.06 Vi 1.44/4530
B 1.784 < 0.02  1.58+0.04 0.096+ < 0.022  5.2970-54 v v 0.95/4526
c 1.812+ < 0.022 1.67+0.06 0.093+ < 0.022  6.47+ < 0.02 v v v 0.86/4504
Obs 2x
A 1.66+ < 0.02  1.114+ < 0.022 0.1002+ < 0.0222 5.827) % v 1.73/4577
B 17144 < 0.022  1.23+ <0.02  0.099+ < 0.022  5.78 +0.04 v v 1.16/4573
C 1.74 +0.05 1.31 +0.09 0.094 < 0.02 6.5+ 0.4 v v v 1.04/4557
Obs 5x
A 147+ <0.02  0.68+<0.02  0.1002+ < 0.0222 5.827) % v 1.23/4523
B 1.544+ < 0.02  0.79+ < 0.02  0.10054 < 0.0222 3.067002 v v 0.98/4519
c 1.605+ < 0.022  0.89+ < 0.02  0.09134 < 0.0222  4.39 4+ 0.04 v v v 0.88/4503
Obs 8x
A 1.63£ <0.02  1.13£<0.02  0.102£<0.022  8.09+ 0.05 v 1.74/4649
B 1.7044 < 0.022  1.284+ < 0.02  0.099+ < 0.022  6.23795> v v 1.12/4645
C 1.75 +0.05 1.440.2 0.094 < 0.02 7.9+0.4 v v v 0.97/4629

@l en 1072 photons/keV/cm?/s en 1 keV

b3 en unidades de 10™* Lsg/D?,, donde Ls3g es la luminosidad de la fuente en unidades de 10%° ergs/sec y D1 es la distancia a la fuente en
10 g

unidades de 10kpc
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Tabla 3.6: Pardmetros de los absorbedores tibios encontrados en NGC 3516

Modelo Fase LI Fase MI Fase HI
logU logN g logU logN g logU logN g
vel, velpurp vel, velpurp vel, velpurp
Obs 1x
A 0.2977 05 21.82 +£0.02
—888 4+ 300 286 + 132
B 0.16+ < 0.02 21.65+ < 0.02 1657005 22.07+ < 0.02
—9951 32 220+ 2 —2302759 320135
C —0.937005  21.144 < 0.02 0.38+ < 0.02 21.56+ < 0.02 1.69+ < 0.02  22.25+ < 0.02
—2425 £+ 11 881 1® —532+¢ 239 + ... 1845+ ... 112£2
Obs 2x
A 0.27+0.02 21.82+ < 0.02
-1018*3* 207 & 14
B 0.18£<0.02 21.68+0.02 1.95+ < 0.02  22.29+0.08
—1082"3! 1954 2 —394+2 771,
C —0.78 £0.05  20.98 + 0.08 027+0.02  21.52+0.09 1.68+£0.09 22.197 + 0.164
=> 1x =>1x => 1x => 1x =>1x => 1x
Obs 5x
A 0.215+0.024  21.94+0.02
—1388723 168 + 32
B 0.124 < 0.02 21.75+0.02 1.68+ <0.02 22.22+0.03
~1066"5 199 + 3 —8851% 143 42
C —1.22+ < 0.02 21.25+ < 0.02 0.29+ < 0.02 21.62+ < 0.02 177£0.02  22.33+0.14
=> 1x => 1x => 1x => 1x =>1x => 1x
Obs 8x
A 0.33+0.02  21.93+ < 0.02
~1154735 202 + 10
B 0.1840.03  21.69+ < 0.02 L77+£ <0.02 22.07+0.02
—61971S 234.9 + 2 —22937 29 4172
C —0.78+£0.02  21.25+0.09 0.38+0.02 21.512+0.032 1.96£0.22  2248+0.22
=> 1x => 1x => 1x => 1x => 1x => 1x
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Tabla 3.7: Lineas de emision el la parte de bajas energias en RGS de XMM-Newton

Longitud de onda [A]
Flujo de energfa?

Trancisién

NeIX(13.699)* 13.81%50s  13.84£0.07  13.80879:9L7  13.80779:022
0.4061 ;7575 0.344+0.19 0.92 +0.22 1.39%7,

OVII(17.396)* 175137000 17.51270052  17.49+ < 0.02  17.52+0.02
2.677 500 1.5279-1¢ 0457595 0.46 +0.42

OVTI(17.768)* 17.8940.02 17.89+ < 0.02 17.89+ < 0.02 17.88+0.02
5.057 ¢ 6.1873:13 3032%?34 1.705% 1 466

FeXIX(17.864)" 18.08 & 0.22 18.07%) &5 18.1097 5035 18.17
0.32737:5¢ 0.0570 22 0.10979-053 0

OV II(21.602)* 21.6340.03 21.59+ < 0.02 21.647 21.6027901
2.037428 0.897070 0.59 +0.23 0.05705

OV II(21.807)* 21.9470-0% 21.90670. %3,  21.90373%%  21.857557
0.36 £ 0.12 0.12 +0.09 0.12+2%2° 0.431978

OV II(22.101)* 22.327905  22.30710-0%% 22.297289 22.28 +0.02
0174 %8 0.38 %5558 0.42%, 024775

FeX X1(28.528)* 28.827002  28.81+0.02 28.827033  28.814750°%
0.84% 560 118195 0.827 1961072

NeV1(28.921)* 20.18+0.02  29.18 +0.02 29.18F5%.  20.197°%
0.362 + 0.107 0.441%% 0.264+0.03  0.22+0.09

* Nombre de la trancisién y longitud de onda en reposo (A)

4 en unidades de 10~° fotones/cm?/s en la linea de emisién

Tabla 3.8: Fase VH aplicada en el espectro de altas energias [3,10 keV] de EPIC-pn XMM-
Newton y MEG Chandra.

Obs FaseHV.ogU FaseHV.iogNyg FaseHV.velyy: Estadistica
[kms™] XreD/dof

1x 3.87T00%  23.224+ < 0.02 —2650 0.65/1067
2x 3.8870 08 23.22 +0.02 =;1x 0.81/1116
3c 3.99 + ... 23.267057 =;1x 0.76,/103
4c 3.907%5 304 23.22 4 0.06 =;1x 1.25/103
5% 3.8840.42  23.23+ < 0.02 =;1x 0.78/1062
6¢c 4.14% 5706 23.2710-2 =;1x 1.33/103
7c 3.509% 57910 23.1870°%7 =;1x 1.01/103
8x 3.75+1.08 2322+ < 0.02 =;1x 0.7/1188
9c 3.49%027 23.280:37 =;1x 0.82/103
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Tabla 3.9: Modelo C aplicado en todas las observaciones de XMM-Newton y Chandra

Observaciéon Ley de potencias Cuerpo negro Fase HI Fase MI Fase LI Estadistica
T kT[keV) logU logU logU  xrep/dof
Norm! Norm? logN g logN gy logN g
Vout [kms™1] Vout [kms™!] Vout [kms™1]
1x 1.82% < 0.02 0.09£ <0.02  1.76£ <002 0.42£<0.02 —1.07£0.04 0.87/4504
1.69+ < 0.02 6.4710-99 22.33+ < 0.02  21.564 < 0.02 21.13 4 0.05
1847413 —605 + 27 2426+ 5
2x 177+ < 0.02 1.77£ < 0.02 0.36+ < 0.02 —0.73f <0.02  1.01/4558
1.33+ < 0.02 6.67 + 0.05 22271007 21.464 < 0.02 21.17 4 0.03
3c 1.50970-053 2.1470-08 0287015  —0.81570307  0.62/980
1.05+ < 0.02 4.14+0.06 22371008 21.4087004) 21.53100%
4c 1397003 2.05 £ 0.08 0167017 ~0.5970180.68/980
0.66+ < 0.02 2.84 4 0.04 22.224+0.09  21.40373:5% 21.55 + 0.06
5x 1.62+ < 0.02 1.8275:0 027+0.03  —1.13+0.02  0.87/4504
0.905709%% 4.2540.06 22494 0.12  21.594 < 0.02 21.2970°03
6¢c 1.58 £ 0.02 2.2440.03 0.65+0.03  —054+0.17  1.08/980
1.38 +0.03 5.65 + 0.04 22.4410-51 21.6715-58 21.451008
7c 1.69 + 0.02 2.0670 0% 0.5370 08 —0.657013  0.95/980
1.58+0-09 6.13 +0.05 22.40370017  21.607T0057  21.403700%
8x 1.75+ < 0.02 2.03+ < 0.02 0.45+0.02  —0.807 097 0.95/4630
1.414 < 0.02 5.33 4 0.02 22.52+0.02 21.47+ < 0.02 21314+ < 0.02
9c 1.2770% 2.4575°0 0.17+0.15 —-0.83703:  0.74/980
0.6270 03 2.94 4 0.05 22447058 21.5740.06 21.547005

@l en 1072 photons/keV/ecm? /s en 1 keV
en unidades de 10™% Lzg/D%,, donde Lsg es la luminosidad de la fuente en unidades de 103% ergs/sec y Dig es la distancia a la fuente en

c3
unidades de 10kpc
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Tabla 3.10: Modelo C aplicado en los espectros de alto y bajo estados de energia HS y HS.

Observacion Fase MI Fase HI Fase LI Estadistica
logU logU logU XreD/dof
logNg logNg logNg

HIGH XMM 0457093 1.767095  —0.4470-0% 0.74/1481
21471005 22387007 21.337043
LOW XMM 0.27+£0.04 1.86700; —0.68700s 0.74/1484




Capitulo 4

Analisis de Variabilidad

4.1. Evolucién temporal del flujo de NGC 3516 en
rayos X

En el intervalo de energias de rayos X, se debe emplear un modelo astrofisico acep-
table desde el punto de vista estadistico para estimar el flujo observado en rayos X de
la fuente. Tal modelo es el que construimos y definimos como el continuo de emision
del Modelo C, compuesto con una ley de potencias y un cuerpo negro; éste representa
la emision de la fuente sin tomar en cuenta ni la absorcién ionizada ni la neutra.

El siguiente paso es estimar el flujo de energia intrinseco de la fuente, el fin es
analizar su variacién a lo largo del tiempo, es decir, su evolucién a lo largo de las nueve
observaciones aqui estudiadas. Para ello, el software Sherpa nos ofrece la opcion de
calcular directamente el flujo de energia en rayos X de NGC 3516, basdndose en los
modelos de la ley de potencias y el exceso suave en cada uno de los espectros.

La tabla 4.1 contiene el flujo de energfa integrado en el intervalo de 8 a 25 A [0.33,1.54
keV], la parte suave del espectro, y de la banda fuerte el flujo de energia integrado en el
intervalo de 2.5 a 10 keV [1,5 A]. Los errores en el flujo de energfa se calcularon a partir
de los errores medidos en la emisién del continuo, en particular de las normalizaciones
del ezxceso suave y la ley de potencias.

Una vez estimado el flujo de energia observado, lo siguiente es realizar un andalisis de
coOmo va evolucionando en el trancurso de los 9 dias de la temporada total de observa-

ciéon. Como se puede notar a simple vista en la tabla 4.1, existen cambios significativos

120
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Tabla 4.1: Flujo de energia [F},] de NGC 3516 dividido en la banda de rayos X suaves y

duros

Obs Banda suave Banda fuerte
8,38 A:0.33,1.55 keV] [2.5,10 keV]

1x 1.87+0.05 2.59 4 0.03
2x 1.69 +0.03 2.34 +0.02
3c 1.09 + 0.04 2.04 + 0.03
4c 0.707 4 0.019 1.58 4 0.03
5x 0.88 +0.03 1.97 +0.02
6¢ 1.54 +0.03 2.22 +0.05
7c 1.72+0.03 2.1310-08
8x 1.84 4+ 0.04 2.46 +0.03
9c 0.502 +0.019 0.3550:05

® Flujo de energfa observado en unidades de 10711 ergs/cm?/s

en el transcurso de las 9 observaciones, de hecho ya ha sido un tema de investigaciéon
reportado en otros articulos (por ejemplo Turner et al. (2008); Mehdipour et al. (2010)).

En el caso de las mediciones reportadas en este trabajo para el flujo de energia todos
los cambios entre observaciones rebasan el limite de significacion 3o.s. Es por esto que
se realiza un analisis comparativo basado en la razén de cambio r. Si no existe cambio
r =1, r > 1 implica un incremento de r veces en el parametro Fj,, mientras que r < 1
significa un decrecimiento de r veces en el valor de F},,.

Es importante senalar que la escala de tiempo entre observaciones es del orden de
dias.

Para empezar, el cambio de F},, entre las observaciones 1x y 2x estd dado por
un factor de r = 0.9 lo que significa que el flujo decrece. Entre las observaciones 2x
y 3¢ también Fj, decrece un factor de r = 0.6; el siguiente cambio dado entre las
observaciones 3¢ y 4c es un decrecimiento de Fj,, por un factor de r = 0.7. Hasta la
observacion 4c el flujo de energia es el menor, entre las observaciones 1x y 4c el valor
F}y,, decrece en un factor de r = 0.4, lo cual implica una variacion mayor que la mitad
del valor inicial. En la siguiente observaciéon 5x el flujo aumenta un factor de r = 1.2
con respecto a la observacién 4c, este crecimiento continia y el valor del flujo aumenta
en un factor de r = 1.8 en la observacién 6c. Mas adelante el valor F},,, de la observacion
7c aumenta en un factor de » = 1.1, contintda aumentando hasta la observacién 8x un

factor igual a r = 1.1. Finalmente, en la tltima observacién (9c) el flujo de energia
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decae abruptamente hasta su valor minimo, decrece un factor de » = 0.3. Lo anterior
se puede ver a detalle en la tabla 4.1.

El flujo de energia emitido por la fuente ioniza el gas alrededor del AGN, en especial
nos interesa el material mas cercano al nicleo activo: en particular el absorbedor tibio
y su respuesta a los cambios en el continuo.

Por lo tanto el objetivo de este trabajo es investigar si existe alguna correlacion
entre el cambio del flujo de energia emitido por la fuente y los parametros del modelo,
de tal forma plantear un escenario astrofisico que explique la variacién que presenta

NGC 3516 y con ello su estructura interna.

4.2. Evolucién temporal de la forma del continuo

de emision observado

Como ya se explicé, el continuo de emisién es representado por una ley de potencias
y un cuerpo negro. Con respecto a las normalizaciones de cada funcién se encuentran

cambios significativos directamente relacionados con el flujo de energia observado.

4.2.1. Ley de potencias: Indice I' y su normalizacién

La tabla 4.2 presenta el cambio en la ley de potencias a lo largo de las nueve
observaciones.

Se encuentra que la ley de potencias presenta un indice I' que cambia significativa-
mente en el tiempo, mientras que el exceso suave tiene una temperatura que no presenta
cambios significativos entre observaciones.

Como se puede leer en la tabla 4.2 el parametro I', conocido como indice de la ley de
potencias varia a lo largo de todas las observaciones. El valor inicial de I' de la obser-
vacion 1x esta dado por I' = 1.82+ < 0.02, el valor de I' estimado en la observacion 2x
no presenta una variacion significativa. En la observacion 3c I' decrece con un nivel de
significacién de que rebasa 8c. En la siguiente observacién 4¢ I' nuevamente disminuye
significativamente (40). Entre las observaciones 4c y 5x I aumenta significativamente
(rebasa el nivel de 7o). La observacién 6c presenta un valor de I' que no varia signi-
ficativamente con respecto a la observacion 5x. Después, el valor de I' estimado en la

observacién 7c aumenta significativamente (rebasa el nivel 30). En la observacién 8x I
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no presenta cambios significativos. En la tltima observaciéon 9c¢ I' decae abruptamente
con un nivel de significacion de 160. El parametro I', como se acaba de describir, cam-
bia significativamente entre algunas observaciones. Es necesario tener el espectro en la
mayor parte de la banda de altas energias de rayos X (hasta 100 keV) para concluir
que es lo que produce esta variacion.

Por otra parte, la normalizacién de ley de potencias presenta cambios significativos
entre las 9 observaciones: todos son cambios rebasan el nivel de significacion de 30.g;.
De tal forma, el criterio de comparacién sera nuevamente utilizando la razén r.

La normalizacién de la ley de potencias [fotones/keV /cm?/s] (ver tabla 4.2) empie-
za con su valor maximo en la primer observacion 1x Norm, = 1.69+ < 0.02 y decae una
razon r = (0.8 en la segunda observacion. Entre las observaciones 2x y 3c la normaliza-
cién nuevamente decrece un factor de r = 0.8 hasta el valor de Norm,,; = 1.05+ < 0.02.
Entre las observaciones 3c y 4c¢ la normalizacion decrece un factor r = 0.6, al compa-
rarla con el valor inicial estimado en la observacion 1x la razén de cambio es de r = 0.4.
En la observacion 5x la normalizacién aumenta por una razon de r = 1.4 con respecto
al valor estimado en la observacion 4c. Entre las observaciones 5x y 6¢ la normalizacién
aumenta un factor de r = 1.5. En la observacion 7c el valor continia aumentando, esta
vez por un factor r = 1.1. La observacion 8x presenta una normalizacion que dismi-
nuye un factor de r = 0.9 con respecto a la observacién 7c. En la tltima observacién
9c la normalizacién cae abruptamente un factor de r = 0.4, donde se presenta el valor
minimo Norm,, = 0.24 £ 0.05.

La figura 4.1 contiene la grafica de la normalizacién de la ley de potencias contra el

tiempo.

4.2.2. Evolucion del exceso suave

Los pardametros libres del exceso suave son la temperatura en [keV]: k7" donde k es la
constante de Boltzmann y 7" la temperatura en Kelvin. No existen cambios significativos
entre observaciones, por lo que la temperatura se ligd en las 9 observaciones quedando
libre para variar. El valor final es de kT = 0.9+ < 0.02 keV'.

Se puede leer en la tabla 4.2 que la normalizacién del cuerpo negro varia significati-
vamente a lo largo de las observaciones, es decir, la diferencia rebasa el valor de signi-

ficacion 30.4. Inicia con un valor de Norm,,, = 6.471L8j88 con unidades de 1074 Lsg / Dfo
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0% ergs/sec y Dy es la

(donde Lgg es la luminosidad de la fuente en unidades de 1
distancia a la fuente en unidades de 10kpc) en la observacién 2x permanece constante.
En la observacion 3c la normalizacién del exceso suave decrece con un factor de » = 0.6,
hasta la observacién 4c, donde se encuentra su valor minimo que decrece por un factor
de r = 0.7 con respecto a la observacion 3c, al comparar este valor con el inicial se
encuentra que la normalizacién dismunuyé un factor de r = 0.4. Més adelante en la
observacién 5x, la normalizacion del exceso suave aumenta un factor de r = 1.5, y
continia aumentando en la observacion 6¢ un factor correspondiente a r = 1.3. Entre
las observaciones 6¢ y 7c la normalizaciéon aumenta un factor de » = 1.1. A partir de la
observacion 8x el valor decrece por un factor de r = 0.9, hasta la observacién 9c, cuyo
valor en la normalizacién decae por un factor r = 0.5. La evolucion en el tiempo de la
normalizacion del exceso suave se puede observar en la grafica 4.2.

Incluimos esta informacién detallada sobre la variabilidad para que el lector se de
una idea clara de qué componentes del continuo observado presentan cambios significa-
tivos, relacionados directamente con las variaciones del flujo de energia reportados en

la seccién anterior.

4.3. Evolucién temporal de los absorbedores tibios

Una vez que determinamos que el flujo de energia observado presenta cambios signi-
ficativos entre observaciones el siguiente paso es caracterizar los cambios en los parame-
tros de las 4 fases absorbedoras que generan absorciones en el espectro de NGC 3516
de rayos X. En particular buscamos alguna correlaciéon que nos indique si el flujo de
energia intrinseco de la fuente en realidad varia o si las variaciones observadas son un
efecto de obscurecimiento y/6 absorcién. A su vez, queremos determinar si existe una
respuesta del gas ionizado absorbedor a variaciones intrinsecas de la fuente.

Segun el mejor modelo estadistico existen 3 fases ionizadas que generan las lineas
de absorcion encontradas en la parte suave del espectro, y una cuarta fase, la de mayor
grado de ionizacién que solamente produce las lineas de absorcién del complejo de Fe ka
en la parte de altas energias. Las fases absorbedoras, como ya se menciond, se modelaron
con el cédigo PHASE cuyos parametros son: el grado de ionizacién representado por el
parametro U, la densidad columnar equivalente de Hidrogeno Ny, la velocidad del flujo

eyectado definida por el corrimiento al azul de las lineas de absorciéon y la velocidad de
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turbulencia que caracteriza los movimientos macroscopicos internos del gas.

La estrategia que seguimos fue dejar libres los pardametros que variaban entre obser-
vaciones y vincular entre las observaciones los pardmetros que permanecian sin cambios
significativos. Los pardametros libres e independientes en el ajuste fueron el pardmetro
de ionizacion U y la densidad columnar equivalente Ny. Los parametros vinculados
entre observaciones fueron las velocidades de flujo eyectado y turbulencia, ain vincula-
dos, ambos parametros quedaron libres para variar, de tal forma que el valor estimado
se basa en todas las observaciones.

Debido a la resolucion de cada observatorio, los errores caracteristicos de los parame-
tros U y Ny son diferentes entre los espectros de XMM-Newton y Chandra, por lo cual
el andlisis comparativo se dara solamente entre espectros del mismo observatorio. Por
otro lado, las variaciones por razones de cambio r se analizan entre todas las observa-

ciones.

4.3.1. Parametro de ionizacion U

En la tabla 4.2 se pueden leer los valores encontrados para cada fase de ionizacion.
Es evidente que las 3 fases ionizadas que imprimen en la parte de bajas energias cambian
en el tiempo, sin embargo es necesario hacer un anélisis que indique si estos cambios
son significativos.

Fase HI -de alta energia-. En los datos de XMM-Newton, el parametro U en las 3
primeras observaciones no presenta cambios significativos, es hasta la observacion 8x
(la cuarta de este telescopio) donde U cambia con respecto al valor determinado de
la observacion anterior 5x una diferencia de 40, lo cual es un aumento dado por un
factor de r = 1.6. Esta es justamente la observacion en la que se da el mayor cambio de
flujo entre estas observaciones. Con los espectros de Chandra se tiene que el valor de U
permanece sin cambios significativos entre las observaciones 3c, 4c, 6¢ y 7c, solamente
en la observacion 9c¢ U cambia con un nivel de significacién que rebasa 3o con respecto a
la observacion 7c, lo que implica una razénde cambio de r = 2.4 entre las osbervaciones
7c y 9c. El comportamiento descrito se puede observar en la figura 4.3 (panel inferior),
en negro estan graficados los valores de U en cada observacion. La comparacién entre
los cambios de flujo y del pardmetro U se pueden observar en esta figura y en la Tabla
4.3.
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Fase MI -de media ionizacion-. Para los espectros de XMM-Newton la variacion
mas significativa de U se da, nuevamente, entre las observaciones 5x a 8x, tal variacion
significa una nivel de 8c.4. En los espectos de Chandra el cambio mas significativo se
encuentra entre las observaciones 4c y 6¢ y entre las osbervaciones 6¢ a 9c con un
nivel de significacién de 30. El comportamiento del parametro U a lo largo del tiempo
se puede observar en la figura 4.3 (panel intermedio, en negro se encuentran graficados
los valores de U en cada observacion). Los cambios mds significativos coinciden con
los 2 cambios més significativos del flujo de energia observado, en la observacién 4c
y la final 9c. La tabla 4.3 contiene las razones de cambio r entre observaciones del
flujo de energia F},, y el pardmetro de ionizacién U de la fase MI con el fin de hacer
una comparacion directa entre Fj,, y U. Como se puede apreciar en la Tabla 4.3, las
variaciones del parametro de ionizacién siguen de cerca a las variaciones de flujo en esta

fase.

Fase LI -de bajo grado de ionizacion-. El parametro U entre las observaciones 1x y
2x varia significativamente (40), lo que implica una razén de cambio de r = 2. En la
observacion 5x U cambia con un nivel de significacién de 40, U disminuye en un factor
de r = 0.4. Mientras que en la observacién 8x U varia con un nivel de significaciéon de

30, U aumenta con una razon de cambio r = 2.

Por otra parte, en los espectros de Chandra U no presenta cambios significativos a
lo largo de todas las observaciones. En la figura 4.3 (panel superior) se puede observar
la evolucion de U, cuyo valor se graficd en color negro, a lo largo del tiempo (ver Tabla
4.3).

La fase ionizada HI presenta cambios significativos en U con un nivel de signifi-
cacion de 40. Aunque estos cambios parecen estar relacionados con el flujo de energia
observado, su amplitud no corresponde a la amplitud de los cambios en el continuo

ionizante, lo cual indica que esta fase no alcanza equilibrio de fotoionizacion.

Cabe senalarse que la variacién de U de la fase LI aparentemente no se correlaciona
con las variaciones del continuo ionizado, sin embargo sucede algo peculiar en las ob-
servaciones 2x hasta la 5x y entre las observaciones 5x y 7c: en la Figura 4.3 ademas
de estar graficado el parametro U de cada una de las 3 distintas fases se encuentra
también la curva de luz (en rojo) escalada, lo anterior tiene el fin de hacer una compa-
racion directa con las variaciones en el parametro U con respecto al flujo de energia a lo

largo del tiempo. Desde la observacién 2x hasta la 5x parece que la fase LI reacciona
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a los cambios del conitnuo ionizante (en este caso comparar con la curva de luz en
rojo con lineas punteadas de la Figura 4.3), con la excepcién de la observacién 4c de
Chandra. Adelante en el tiempo, entre las observaciones 5x y 7c parece existir también

una respuesta al continuo ionizante, aunque la observacion 6¢ no sigue esta tendencia.

El comportamiento del pardmetro U de la fase MI es diferente a las otras 2 fases
ionizadas. En este caso, si parece haber una correlaciéon directa entre U y el flujo de la
fuente central. El comportamiento de ambas componentes, U y Fj}, se puede observar
claramente en la Figura 4.3, en donde se ha escalado la curva de luz de NGC 3516
para compararla directamente con el parametro de ionizacién. En la mayoria de las
observaciones se puede ver que el gas responde en equilibrio de fotoionizacion con la
fuente de emision, la excepcién es el tiempo transcurrido entre las observaciones 5x, 6¢

y 7c donde se pierde el equilibrio.

El parametro de ionizacion U representa la razon entre el flujo de fotones ionizantes
y el flujo de particulas, por lo tanto, en gas en equilibrio de fotoionizacién se espera que
el gas absorbedor responda directamente a los cambios en el nivel de continuo. Es decir,
se espera una correlacion lineal entre U y Fj,. Al parecer, el parametro U de la fase
MI reacciona con el cambio de F},,, con 2 comportamientos diferentes: uno en equilibrio
de fotoionizacién y otro fuera de este equilibrio. Desde la observacion 1x hasta la
observacion 4c el grado de ionizacién U decrece por el mismo factor que Fj,,, indicando
equilibrio entre la fuente ionizante y el material. Es decir, el gas se ha recombinado
lo suficientemente rapido hasta un estado de equilibrio. En la observacion 5x ambos
parametros tanto FJj, como U aumentan, sin embargo no por el mismo factor, lo cual
implica que el gas no ha tenido tiempo de llegar a equilibrio adaptandose al cambio
de flujo. En la observacion 6c¢ el parametro U se dispara a su valor méximo, lo cual es
indicativo nuevamente de que el gas se encuentra fuera de equilibrio de fotoionizacion,
posiblemente “sobre-ionizado”. Sin embargo, de la observacion 7c a la 9c se observa
que el gas retorna paulatinamente a un estado de equilibrio, inclusive en la observacion

9¢ en donde el cambio de flujo es el mayor observado.

Este tipo de comportamiento es esperado en gas cerca de equilibrio de ionizacién
dado que las escalas de tiempo para llegar equilibrio dependen intimamente del com-
partamiento especifico de la curva de luz de la fuente emisora. Es importante senalar
que las escalas de tiempo donde el gas estd en equilibrio de fotoionizacion o no, nos

permite constrinir parametros tales como la densidad numérica y consecuentemente es-



130 4.3. Evolucién temporal de los absorbedores tibios
- Ix "2x 3¢ 4t 5x  6c  7c !8x " oc]
25 [ i o
E—E—‘ } . 8 E
2 o . } —— . |
. . i ]
T Os LS ]
%15 | . ]
— - s -
= L R — i
i 1 — Fase HI . T
= -t
- E -
06 200 400 600 -
i g i s ]
04 ] e |
L HS & |
L i —e— i
o 0.2 | Ls i
L L i ]
% [ F |
. 0 ase MI ]
g —
= i E 200 400 600 )
05 o } s
o
s LS % : 1
o1 g .
eti] L |
o b
: [ —
j - Fase LI e
ERY | | | ‘
200 400 600
Tiempo de observacion 102 segundos [Octubre 2006]
Figura 4.3: Comparacion entre la evolucion del flujo de enrgia Fj, y la del pardmetro de

ionizacién U en el tiempo. Cada panel contiene el pardmetro de ionizacién U (en
negro) de las fases LI, MI y HI de arriba abajo cada una respectivamente. En
cada una de los paneles también se grafica el flujo de energia Fj,, escalado para
cada fase ionizada (en rojo). En azul se graficé el pardmetro U encontrado en
los espectros de alto y bajo flujo de energia HS y LS. El fin de esta grafica es
comparar los comportamientos de U de cada fase ionizada y el flujo de energia
Fy,, en el tiempo, es claro que solamente la fase MI tiene un pardmetro U con
un comportamiento similar a F}, en el transcurso del tiempo.
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timar limitar la distancia donde se localiza la fase MI. El siguiente capitulo §5 describe

a detalle tales constricciones.

4.3.2. Densidad columnar Ny

Debido a que la densidad columnar de cada una de las fases absorbedoras quedé libre
entre observaciones, es importante hacer una anélisis detallado de su evolucion a lo largo
de las 9 observaciones. Por lo anterior hacemos un analisis similar al del parametro U.

Fase HI: el mayor cambio encontrado en logNy equivale a una diferencia de 120
entre las observaciones 2x y 8x, comparando las observaciones de XMM-Newton. En el
caso de los espectros de Chandra la densidad columnar no presenta cambios significati-
vos. Al hacer la comparacion con respecto a la razén de cambio r, encontramos que los 2
valores extremos de las observaciones 4c¢ (cuyo valor esta dado por logNy = 22.2240.09)
y 8x (con logNy = 22.52 £+ 0.02) presentan una variacién dada por un factor de r = 2.
Es decir, que la densidad columnar de esta fase varia durante toda la campana por un
factor < 2.

Fase MI: logNg en los espectros de XMM-Newton no presenta variaciones signifi-
cativas. En el caso de las observaciones de Chandra log Ny la maxima variaciéon se da
entre las observaciones 4c¢ y 6¢ y las observaciones 4¢ y 9c, con un cambio significativo
de 30. Con respecto a la razén de cambio r en todas las observaciones, la mayor varia-
ciéon de Ny se observa entre las observaciones 4c y 7c, Ny aumenta por una razén de
r = 1.6.

Fase LI: En el caso de las observaciones de XMM-Newton el mayor cambio de log Ny
se da entre las observaciones 1x y 8x, esta variacién se da en un nivel de significacion
de 40. Mientras que en los diferentes espectros de Chandra log Ny no presenta cambios
significativos. Al revisar la razén de cambio r se encontré que la maxima variacion entre
las observaciones 1x y 4c, un aumento en la densidad columnar Ny por una razon de
r = 2.6, éste resulta ser la mayor razén de cambio r encontrado en las 3 fases LI, MI
y HI de todas las observaciones.

La variacién de Ny de cada fase ionizada se grafico en la figura 4.4.

Se encuentra que la densidad columnar varia significativamente en cada una de las
fases, por un factor ~ 2. Este comportamiento es en ocasiones altamente significativo y

puede ser el resultado de pequenas inhomogeneidades en el medio absorbedor al pasar
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por nuestra linea de visién a la fuente central.

4.3.3. Evoluciéon de la Fase VH de mayor estado de ionizacién

La fase VH solamente genera absorcion en la parte de altas energias del espectro
de NGC 3516, en el intervalo de ~ 6 a 7 keV. Nuevamente, se analizé si existe algin
cambio significativo a lo largo de toda la temporada de observacién de los parametros
U y Ny de esta fase ionizada.

El grado de ionizacion, determinado por U, no cambia significativativamente de
acuerdo a los errores determinados en las mediciones de cada unos de los observatorios,
lo cual se puede leer en la Tabla 3.8. Con respecto a la densidad columnar Ny tampoco
existen cambios significativos entre observaciones. Por lo tanto se puede considerar que
ambos parametros, U y Ny son constantes a lo largo de las 9 observaciones. La Figura
4.5 contiene los valores de logU, en el panel superior, y logNg, en el panel inferior.
En la grafica (Figura 4.5) se compara la evolucién del pardmetro U con respecto a la
evolucion de Fy, no de la banda completa sino con respecto al flujo de energia integrado
solo en el intervalo de altas energias [2.5-10 keV] (ver la tercer columna de la tabla 4.1),
debido a que el gas es sensible principalmente a cambios en esta region. Es evidente
que no existe una reacciéon del pardmetro U con respecto a la evolucién del flujo de
energia Fj,, lo cual implica que esta componente se encuentra fuera de equilibrio de
fotoionizacion.

De tal forma, al no encontrar cambios significativos entre observaciones: el promedio
de la medicién de logU = 3.82 + o, donde o = 0.912', mientras que en el caso de la

densidad columnar logNy = 22.23 & 0 con o = 0.59!, en el caso de la fase VH.

4.4. Evolucion del modelo entre los estados de alto

HS y bajo flujo LS

Como ya se explicd en el capitulo §3, el Modelo C fue aplicado en los espectros
de alto HS y bajo LS flujo de energia. Es fundamental estudiar los cambios de el
parametro de ionizacion durante estas observaciones, para explorar en escalas de tiempo

menores la respuesta del material ionizado a los cambios de flujo. En especial, porque

1o en ambos casos (logU y logNy) es el maximo error estimado en todas las observaciones.
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dado el comportamiento de la curva de luz, la senal de las observaciones 1x y 5x (de
donde obtuvimos el HS y LS respectivamente) puede estar dominada por los lapsos
de mayor flujo de la fuente, borrando posibles respuestas del gas. Dado que la senal
a ruido en los espectros extraidos de los estados LS y HS es limitada, para realizar
este analisis dejamos ligado el pardmetro Ny entre estos espectros para disminuir el
numero de prametros libres y estudiar en detalle el cambio del parametro U. Aunque
existen cambios en la densidad columnar entre las observaciones 1x y 5x, estos son del
orden de ~ 2, por lo que no esperamos que esto tenga un efecto importante en nuestros
modelos.

Como se puede leer en la Tabla 4.5 se encuentran cambios significativos en U entre
los espectros de alto y bajo flujo de energia para las fases MI y LI, la fase HI no
presenta una variacién significativa. En particular, logU para la fase MI cambia con
un significado de 40, mientras que logU del absorbedor LI presenta un cambio a un
nivel 3o0. Cabe senalarse que el parametro de ionizacién de la fase HI y las densidades
de columna de todas las fases son consistentes con los encontrados en el andlisis de las
observaciones 1x a 9c.

Con respecto a la razén de variacién r el pardmetro logU de ambas fases (MI y
LI) presenta una disminucién de r ~ 2 (ver tabla 4.5), lo cual representa una reaccién
cercana al equilibrio de fotoionizacion.

Por lo tanto, MI y LI responden al cambio del flujo de energia ionizante F},,. Cabe
senalarse, que el flujo de energia, entre los espectros HS y LS, disminuye en un factor
de r = 3, por lo tanto, dados los errores en las mediciones, aunque el gas no llega
a equilibrio de ionizacién, podemos concluir que se encuentra muy cerca de él, y que
las escalas de tiempo para alcanzar el equilibrio son comparables al tiempo entre las
observaciones HS y LS.

Un punto importante a mencionarse es que la fase LI, reacciona cerca de equilibrio
de fotoionizaciéon una vez que son considerados los flujos extremos de energia, lo cual
se puede ver en la Figura 4.3. Este comportamiento es compatible al encontrado en las
observaciones 2x y 5x, pero es claro que los cambios son mejor contrastados en este

caso, dando mejor informacion sobre el respuesta del gas.
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Tabla 4.2: Modelo C aplicado en todas las observaciones de XMM-Newton y Chandra.

Observaciéon Ley de potencias Cuerpo negro Fase HI Fase MI Fase LI Estadistica
T kT[keV) logU logU logU  xrep/dof
Norm! Norm? logN g logN gy logN g
Vout [kms™1] Vout [kms™!] Vout [kms™1]
1x 1.82% < 0.02 0.09£ <0.02  1.76£ < 0.02 042+ <0.02 —1.07£0.04 0.87/4504
1.69+ < 0.02 6.4770 09 22.33+ < 0.02  21.56+ < 0.02 21.13 4+ 0.05
—1847+ 13 —605 + 27 —2426 + 5
2x 177+ < 0.02 1.77£ < 0.02 0.36+ < 0.02 —0.73f <0.02  1.01/4558
1.33+ < 0.02 6.67 + 0.05 22271007 21.464 < 0.02 21.17 4 0.03
3c 1.50970-053 2.1470-08 0287015  —0.81570307  0.62/980
1.05+ < 0.02 4.14 + 0.06 22.37700s  21.40870 08 21.53700
4c 1397003 2.05 £ 0.08 0167017 ~0.5970180.68/980
0.66+ < 0.02 2.84 4 0.04 22.224+0.09  21.40373:5% 21.55 + 0.06
5x 1.62+ < 0.02 1.8275:0 027+0.03  —1.13+0.02  0.87/4504
0.905709%% 4.2540.06 22494 0.12  21.594 < 0.02 21.2970°03
6¢ 1.58 + 0.02 2.24+0.03 0.65+£0.03  —0.54+0.17  1.08/980
1.38 +0.03 5.65 4 0.04 22.447002 21.6700% 21.4575:08
7c 1.69 % 0.02 2.0670°07 0537001 —0.65701 0.95/980
1.58+0-09 6.13 + 0.05 22.40370937  21.60710057  21.40379:039
8x 1.75+ < 0.02 2.03+ < 0.02 0.45+0.02  —0.807 0957 0.95/4630
1.414 < 0.02 5.33 4 0.02 22524 0.02 21.47+ < 0.02  21.31+ < 0.02
9c 1.27750 245700 0.17+0.15 —0.837022  0.74/980
0.62+0:3 2.94 + 0.05 22.4410%5 21,57+ 0.06 21.5470:05

@l en 1072 photons/keV/em? /s en 1 keV
3 en unidades de 10™* L3g/D?,, donde L3g es la luminosidad de la fuente en unidades de 1

unidades de 10kpc

039

ergs/secy Dig es la distancia a la fuente en
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Tabla 4.3: Comparacién entre la razén de cambio r del flujo de energia [F},, | y la razén de
cambio r del pardmetro de ionizacion U.

Obs Fy, Fase HIU Fase MIU Fase LI U
Razon de cambio r r r r
1x* 1.0* 1.0* 1.0* 1.0*
2x 0.9 1.0 0.9 2.2
3c 0.6 2.3 0.8 0.8
4c 0.7 0.8 0.7 1.7
5x 1.2 0.6 1.3 0.3
6¢ 1.8 2.6 2.0 3.9
Tc 1.1 0.7 0.8 0.8
8x 1.1 0.9 0.8 0.7
9c 0.3 2.6 0.5 0.9

* Valor inicial

Tabla 4.5: Modelo C aplicado en los espectros de alto y bajo estados de energia HS y HS

Observacion Fase MI Fase HI Fase LI Estadistica
logU logU logU XreD/dof
logNyg logNgg logN g

HIGH XMM 0457002 1.767005 —0.4470 0 0.74/1481
21471005 22387005 21.3315:03
LOW XMM 0.27+0.04 1.86700s —0.68700% 0.74/1484




Capitulo 5
Resultados del analisis y discusion

En este andlisis encontramos un modelo que ajusta satisfactoriamente cada uno de
los espectros, tanto individuales como en los casos extremos de alto y bajo flujo de NGC
3516 de las observaciones tomadas por XMM-Newton y Chandra en octubre de 2006.
Encontramos también que no solamente existen diferencias, a lo largo de las 9 observa-
ciones en el flujo de energia observado, sino diferencias en las componentes espectrales
que imprimen las fases absorbedoras en la parte de bajas energias. En este capitulo se
describen las propiedades espectrales de los absorbedores ionizados en detalle. El fin es
dilucidar la causa fisica de la variabilidad de estos absorbedores e intentar entender si
la variabilidad del continuo en tan corta escala de tiempo es intrinseca o un efecto de

abosrcién u obscureciemiento debida a nubes que atraviesan la linea de visién.

5.1. ;Fases HI, MI y LI en un medio multifase?

Como se meciond en el capitulo §1 para conocer las caracteristicas fisicas del medio
absorbedor se utiliza la llamada curva § 6 curva de estabilidad térmica, presentada en la
grafica de log(T) vs log(U/T'). Con la curva S es posible definir si los medios ionizados
se encuentran en equilibrio de presién y con ello inferir si es posible que se encuentren
en un medio multifase.

Cabe senalarse que para que un medio sea multifase, en una configuracién estable,
se requiere que las velocidades de “outflow” (o de flujo saliente) de cada una de sus
componentes sean similares, para evitar que fuerzas de friccién entre las componentes

las destruyan. Este no es el caso de las componentes LI, MI y HI que tienen velocida-

138
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des diferentes de al menos ~ 500 kms~t. Sin embargo, de acuerdo al analisis realizado
en espectros de alta resolucién en el UV, Kraemer et al. (2002) reportan que los absor-
bedores ionizados tienen 8 diferentes velocidades de flujo saliente: —376 &7, —183 £ 8,
—36+4, —13724+9, =994 + 16, —837 £ 7y —692 £+ 4 kms~!. Estas velocidades son
similares a las encontradas para la componente MI, la siguiente fase cercana en velo-

I cantidad del mismo

cidad es la HI, existe una diferencia de alrededor de —500 kms~
orden de magnitud que la resolucién de RGS (~-700kms™!).

Dado que debe de existir una correspondencia entre los absorbedores en UV y los
absorbedores ionizados de rayos X, es posible que las componentes de absorcién en
la banda de altas energias estén compuestas por varias velocidades de flujo, y dado
que no estan resueltas, solo medimos la que domina (ver por ejemplo Krongold et al.
(2003) 6 Andrade-Veldzquez et al. (2010)). Los datos actuales no nos permiten hacer
un analisis con cada componente de velocidad por separado. Sin embargo al analizar la
curva de equilibrio térmico podemos explorar si cada componente de velocidad puede ser
compatible con un medio multifase. A continuacién presentamos la curva de equilibrio
térmico de NGC3516 (Figura 5.1).

Para graficar la curva S se tomaron los parametros de temperatura y grado de
ionizacién definidos por la distribucién espectral de energia (SED). Cada fase ionizada
se ubicé en la curva S, de acuerdo a su temperatura electrénica y grado de ionizacién
U. En la curva se ubican: cerca del extremo superior derecho la fase HI, en medio de
la curva la fase MI y en el extremo izquierdo la fase de mas baja ionizacion LI. Como
se puede observar en la grafica 5.1, la curva de equilibrio térmico no es multivaluada en
temperatura. Adn asi, encontramos que la presién de las componentes LI y MI dentro
de los errores y su presion son consistentes con el mismo valor dentro de un factor de 3.
Esto indica que estas fases podrian encontrarse en equilibrio de presiéon. La fase HI, sin
embargo tiene una presiéon ~ 10 veces menor que las otras componentes. Esto indicaria
que esta fuera de equilibrio de presién.

Sin embargo, la forma de la curva de equilibrio térmico es muy sensible a fuentes
adicionales de enfriamiento y calentamiento. La mas obvia en el caso de los ntcleos
activos es el enfriamiento debido a una metalicidad mayor a la solar. Metalicidades
significativamente mayores a la solar son esperadas en estos sistemas (e.g. Mihalszki

& Ferland (1983); Fields et al. (2007)). El mayor enfriamiento crea una curva S més

1Se pueden separar en 3 velocidades caracterAsticas: —100 kms—t, —600 kms~? y —1200 kms™.
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Curva S de NGC 3516 con Metalicidad Solar Z=7,
6 \ \ \ \ \
B Metalicidad Z=7g j
0SS
- N,=10% gtss
i i Fase Hl:vel =—1847 km/s obs: j
55 [ ’ .
= O —
5 — O%(QS Fase MI:vel =—605 km /s —
g | — $/ = |
ap r bs4d 7
= . i
45 - ase Llivel =—2426 km/s |
| ‘ | ‘ | | ‘ | ‘ | | ‘ |

55 -5 4.5 -4 -3.5
log(U/T)

Figura 5.1: Curva de estabilidad térmica S de la galaxia NGC 3516 suponiendo Ny =

102 con metalicidad solar Z.. Superpuestas se encuentran las fases absor-
bedoras HI, MI y LI. Cada color indica un numero diferente de observa-
cién, obsl:rojo, obs2:amarillo, obs3:verde, obs4:azul, obsb:cielo, obs6:fiuscia,
obsT:cielo, obs8:fiucsia, obs9:verde.
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vertical y con ello la posibilidad de un medio multifase. Para explorar esta posibilidad,
hemos realizado modelos con metalicidades 5 y 10 veces la metalicidad solar (57 y
10Zs). Las curvas de equilibrio térmico (Figuras 5.2 y 5.3 para 57 y 10Z, respectiva-
mente) muestran que con estas metalicidades, las 3 componentes de absorcién podrian
ser consistentes con un sélo valor de la presién. Esto indica que es posible que cada com-
ponente de velocidad esté formada por un medio multifase, como ha sido encontrado

en otros objetos con metalicidad supra-solar (e.g. Fields et al. (2007)).

5.2. Analisis de la forma del espectro a lo largo de

las 9 observaciones

A lo largo de las 9 observaciones el flujo observado estd cambiando. Ademas existe
una tendencia que muestra que algunas componentes de absorcién varian entre obser-
vaciones en su grado de ionizacién, lo que parece deberse a una reaccion del absorbedor
al cambio de flujo de energia. Existen otras variaciones posibles, como variaciones del
factor de cobertura o de la densidad columnar. Estas variaciones has sido propuestas
para explicar los cambios de flujo. Para analizar en detalle estos posibles cambios, se

realizo una comparacion directa entre los espectros obtenidos.

5.2.1. Cambios en la opacidad del gas como respuesta a las

variaciones de continuo

La region que contiene el arreglo no resuelto de transiciones de la capa M de Hierro
(UTA M-shelP en inglés) se ubica entre 15 y 18 A, este arreglo es muy 1til para conocer
los cambios en la opacidad del gas ionizado como lo explican Behar et al. (2001)% y
Krongold et al. (2005)%. En NGC 3516 se ajustaron los espectros de alto y bajo flujo de
energia (HS y LS respectivamente) de XMM-Newton, utilizando una ley de potencias
local con el fin de comparar el UTA directamente entre los espectros. Utilizamos los

espectros HS y LS porque son los dos estados extremos de flujo de energia, en donde

2 UTA:Unresolved Transition Array

3Donde hacen un analisis detallado acerca de las condiciones fisicas que genera el arreglo UTA de
Fe de la capa M.

4Més especifico con el arreglo UTA de la capa M producido por absorbedores ionizados de NGC
3783.
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Curva S de NGC 3516 con Metalicidad Zz@ZQ
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Figura 5.2: Curva de estabilidad térmica S de la galaxia NGC 3516 suponiendo Ny = 10%?
con una metalicidad 5 veces la solar 5Z5. Superpuestas se encuentran las fases
absorbedoras HI, MI y LI. Cada color indica un nimero diferente de obser-
vacioén, obsl:rojo, obs2:amarillo, obs3:verde, obs4:azul, obsb:cielo, obs6:fiuscia,
obsT:cielo, obs8:fiucsia, obs9:verde.
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Curva S de NGC 3516 con Metalicidad Z:]LOZG
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Figura 5.3: Curva de estabilidad térmica S de la galaxia NGC 3516 suponiendo Ny = 10%?
con una metalicidad 10 veces la solar 10Z.. Superpuestas se encuentran las fases
absorbedoras HI, MI y LI. Cada color indica un nimero diferente de obser-
vacioén, obsl:rojo, obs2:amarillo, obs3:verde, obs4:azul, obsb:cielo, obs6:fiuscia,
obsT:cielo, obs8:fiucsia, obs9:verde.
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esperamos las variaciones mas grandes y por tanto mas facilmente detectables. Incluimos
una comparacion entre los espectros 7c y 9c de Chandra debido a que también presentan
un cambio extremo en el flujo de energia observado.

La Figura 5.4 muestra la comparacién entre los espectros HS (en rojo) y LS (en
negro) de RGS1y RGS2 (panel superior e intermedio respectivamente). Para comparar,
también graficamos un modelo con un cambio en la opacidad del gas ionizado como
respuesta a una variacion en el continuo ionizante en un factor de aproximadamente
~ 2 — 3 (Figura 5.4 en su panel inferior). El cambio entre el pardmetro de ionizacién
es entre logU = 0.53 y logU = 0.17, cuya razén de cambio es de ~ 2.3, el cambio
encontrado entre observaciones de flujo extremo (entre las observaciones 7c y 9c¢). Como
se puede ver en los 3 paneles de la Figura 5.4 el cambio del UTA de Fe en los espectros
de alto y bajo flujo de XMM-Newton es muy similar al modelo donde se supone una
variacion de U debida a una respuesta al cambio del continuo ionizante. Las variaciones
entre los espectros de alto y bajo flujo de energia muestran un evidente cambio en la
opacidad del material ionizado, que genera el arreglo Fe UTA. Esto es consistente con
lo encontrado en nuestros modelos, en donde se mostraba un claro cambio en el estado
de ionizacion de las fases MI y LI como respuesta al cambio en el continuo ionizante
(Figura 4.3).

El procedimiento anterior se aplicd a los espectros de las observaciones 7c¢ y 9c
de Chandra como se puede ver en la Figura 5.5. De igual forma se model6 una ley
de potencias con el objetivo de comparar directamente ambos espectros de mediana
resolucién de Chandra (MEG) en la regién donde se genera el arreglo Fe UTA (Figura
5.5, grafico superior). También se graficé un modelo donde el pardmetro U cambia por
un factor ~ 2.3 (Figura 5.5, panel inferior). En este caso la senal a ruido no permite
distinguir el comportamiento ya que los espectros son muy ruidosos. Sin embargo los

datos son consistentes con el cambio esperado.

5.2.2. Cambios en el factor de cobertura

Ademas del arreglo UTA de Fe, las componentes espectrales més prominentes obser-
vadas son las lineas de absorcion OVII— K3y OVIII— Ka. Estas lineas se encuentran
totalmente saturadas dado que la opacidad en sus centros es muy grande. En los espec-

tros, las lineas no alcanzan el nivel cero, como en el UV u 6ptico, debido a la matriz de
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respuesta rmf de los detectores de rayos-X. Esto se debe a que los fotones detectados
en rayos X interatiian con material del detector en un cierto intervalo de energia, por
lo que un fotén del continuo puede caer en el intervalo de una absorcién, asi que el
nivel minimo de una linea de absorcion depende de la respuesta del detector, atn si se
encuentra saturada. Sin embargo, si existe un cambio significativo en el factor de cober-
tura entre observaciones se evidenciara en un cambio en la profundidad maxima de la
linea entre distintos espectros. Al ser las lineas de absorciéon OVII— K3y OVIII— K«
las lineas mejor detectadas en el espectro, podemos estudiar cambios en el factor de

cobertura del absorbedor ionizado, estudiando sus profunididades maximas.

Nuevamente utilizamos los espectros en estados extremos de flujo de energia. Cor-
tamos el espectro de 18 a 20 A que sélo contiene las trancisiones de OVII — K y
OVIII — Ka, después ajustamos una ley de potencias con el fin de normalizar los es-
pectros y hacer una comparaciéon directa entre observaciones. La Figura 5.6 muestra las
lineas de absorcion OVII — K3y OVIII — Ka, en sus paneles superior derecho e infe-
rior izquierdo se encuentran los espectros HS y LS de RGS1 y RGS2 respectivamente.
La gréfica inferior derecha contiene las trancisiones OVII — K3y OVIII — Ka en los
diferentes estados de flujo 7c y 9¢ de Chandra. Ademads, el panel superior izquierdo
contiene un modelo tedrico para el caso de un cambio en el factor de cobertura del
material absorbedor, de un valor de 40 % a uno de 60 % (estos valores son los que se

han predicho para explicar los cambios de flujo por Turner et al. (2008)).

Como se muestra en la Figura 5.6, donde se grafican las lineas de absorcion OV IT —
KBy OVIII — Ka de los espectros de RGS, resulta evidente que no existe tal cambio
en el factor de cobertura como Turner et al. (2008) lo propusieron estudiando exacta-
mente los mismos datos. Los cambios observados no son significativos, sin embargo es
importante notar que el comportamiento resulta exactamente el contrario al esperado
por el cambio en el factor de cobertura predicho por Turner et al. (2008): las lineas del
espectro de alto flujo son mas profundas que las lineas de bajo flujo.

En el caso de los dos estados extremos del espectro MEG de Chandra es notorio un
cambio mas relevente que con RGS, sin embargo, al igual que los espectros extremos de
energia de XMM-Newton, la variaciéon queda dentro del error caracteristico del espectro
y es al revés de lo que se esperaria: las lineas del espectro de alto flujo son mas profundas

que las lineas de bajo flujo.

En resumen, no se encontré evidencia de algiin cambio significativo en el factor de
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cobertura en los estados extremos de las observaciones en rayos X de NGC 3516. Los
cambios presentes en las lineas de absorcién, aunque no significativos, apuntan mas

hacia un cambio en el estado de ionizacién, como fue encontrado para el UTA de Fe.

5.3. Distancia entre las fases absorbedoras y la fuen-

te de emision

Los cambios en el estado de ionizacién del gas proveen informacién acerca de su
densidad. Esto es porque el estado de ionizacién del gas depende de los procesos de

ionizacion y recombinacion, que son dependientes de la densidad. A partir de la depen-

dn i
dt

una relacion entre la densidad numérica n. y la escala de tiempo necesaria para que el

dencia temporal de la fraccién de un ién dado (

), Nicastro et al. (1999) proponen

gas llegue a equilibrio de ionizacién con la fuente de fotones, tal expresion estd dada

por:

oottt ) 1 : 1
teq {a'rec(xlyTe)eqne} X {[arec(xl_l7Te)/a'rec(xl7Te)}eq+(nxi+1/nxi)]} (51)

donde t., es la escala de tiempo de la respuesta del gas en equilibrio de ionizacion, 7
es la tempretura electrénica del gas ionizado con coeficiente de recombinacién a.e.(x?)
para los iones 2! y 271 y n, es la densidad numérica del gas. Esta solucién analitica es
valida cuando un elemento se concentra principalmente en dos iones.

Por lo tanto, estimar el tiempo de equilibrio de fotoionizacién nos permite constrenir
la densidad numérica del gas y con ello, a partir del parametro de ionizacién, se puede

inferir la distancia de la fase absorbedora a la fuente de emision.

5.3.1. Ubicacion de la Fase MI

Al tener una evidente respuesta al cambio del continuo ionizante, la fase MI arroja

2 escalas de tiempo importantes para poder delimitar su densidad numérica. La primer
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escala de tiempo es cuando la fase MI responde como si existiese equilibrio de ionizacion
y la segunda se da justo cuando la fase MI pierde este equilibrio.

Anteriormente ya se habia descrito la evolucién de la fase MI a lo largo de las 9
observaciones. Como se puede ver en la Figura 4.3 del capitulo §4, desde la observacion
1x hasta la 4c, el gas reacciona casi inmediatamente al cambio del flujo ionizante através
de su parametro de ionizacién U, por lo que se puede suponer que el gas ionizado se
encuentra en equilibrio de fotoionizacion. A partir de la observacion 5x se pierde el
equilibrio y el gas regresa al equilibrio hasta la observacion 7c el cual conserva hasta la
ultima observacion.

La minima escala de equilibrio de ionizacién se da entre las observaciones 3c y 4c.
La duracion entre ambas observaciones es de t; = 15.12 kseg, entonces la escala de
tiempo de equilibrio de ionizacion entre la fase MI y el continuo ionizante es menor
que t; 6 teq < 1. La segunda escala de tiempo se presenta entre las observaciones 7c
y 8x, cuando el gas queda fuera de equilibrio de ionizacion, el tiempo que transcurre
entre las observaciones es to = 13.32 kseg, en este caso la escala de tiempo de equilibrio
es mayor que ty (i.e. teg > ta).

En este punto, utilizamos la relacién analitica propuesta por Nicastro et al. (1999)
entre el tiempo de equilibrio de ionizacién y la densidad numérica n. (ecuacién 5.1). El
parametro de ionizacion U depende de la densidad de atomos de Hidrogeno ny, para
abundancias quimicas del orden de magnitud de la abundancia solar, como la que se ha
supuesto en todo el analisis, se tiene que ny = 2.3n, en el caso de un gas completamente
ionizado, por lo que realizamos la siguiente aproximacion ng ~ n.. De aqui en adelante
serd indistintamente n, 6 ngy.

Debido a que la fase MI imprime en gran medida las absorciones mas prominentes
de OVII y OVIII, tomamos los parametros correspondientes a estos iones. La tempe-
ratura electrénica de la fase MI es T,- = 9.795x 10° K y el coeficiente de recombinacién
Qree(') se calculd con la relaciéon encontrada en el articulo de Shull & van Steenberg
(1982).

A partir de la escala de tiempo de equilibrio de ionizacion se obtiene una densidad
electrénica de n.- ~ 4.9 x 10% em ™3, por lo cual la densidad electrénica de la fase MI
es ne- 1 2 4.9 x10° em™®. De la segunda escala de tiempo se deriva una n.- ~ 5.6 x 10°
em ™3, asf que la fase MI tiene una n.- o < 5.6 x 10° em™®. Lo anterior implica que la

densidad numérica de la fase MI esta dada entre 4.9 x 10° em™ 2 n.- 7 = 5.6 x 10°
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cm 3.

Con la densidad numérica delimitada para la fase MI se resuelve la degeneracion de
U = Q/47R*ngc, R que es la distancia en donde se ubica la fase MI queda delimitada
a partir de ny. () se obtiene a partir de la distribucién espectra de energia SED,
en el intervalo de 0.013 a 100 keV, el promedio de las nueve observaciones es () =
3.967 x 10° fotones/seg. Del modelo se sabe que la fase MI, tiene un pardmetro de
ionizacion en promedio de las observaciones 3c y 4c de logU = 0.217, por lo tanto,
R’npg = 6.4 x 102 em™!. En el caso de las observaciones 7c y 8x, el promedio de
logU = 0.488, entonces R?ny = 3.4 x 10*! em™!. De tal manera, utilizando los limites
en la densidad numérica n.- ; y n.- 2, se encuentra que la distancia entre la fuente
central y la fase MI estd ubicada entre R; ~ 3.6 x 107 em y Ry ~ 2.5 x 107 em
6 2.5 x 107" em < Ry < 3.6 x 1017 em. Esta distancia corresponde a la zona donde
empieza a existir polvo segun el calculo de la temperatura de sublimacion del polvo a
1500 K (Salpeter, 1977) en NGC 3516: el polvo puede existir a una distancia < 2.6 x 1017
cm . Lo anterior indica que esta fase queda afuera de la region de lineas anchas (BLR),
seguin lo expuesto en el capitulo §2 tal region se ubica a 14 + 2 dias luz de la fuente de

emision, lo anterior en unidades de cm es ~ 3 x 106 c¢m.

5.3.2. Ubicacion de la Fase LI

Como se describio en el capitulo §4, la fase LI parece responder a los cambios del
continuo ionizante. En particular entre los espectros de alto y bajo flujo de energia (HS
y LS respectivamente) el pardmetro U cambia con una razén cercana a lo que cambia
el continuo ionizante, una tasa de cambio de ~ 2 : 3, es decir U disminuye por un factor
de ~ 2 mientras que el flujo de energia disminuye un factor de ~ 3. De tal forma se
puede delimitar una minima densidad numérica a partir del tiempo que pasa entre las
observaciones 1x y 5x.

Mas atin si se observa con cuidado la grafica 4.3 en las observaciones individuales, se
puede considerar que en ciertos intervalos de tiempo la fase LI reacciona en equilibrio de
fotoionizacion con la emisién del continuo ionizante. En particular, se puede observar
que el gas de la fase LI reacciona en equilibrio de fotoionizacién en 2 intervalos de
tiempo: el primero entre las observaciones 2x y 5x y el segundo entre las observaciones

5x y 7c. Al ser menor el tiempo transcurrido entre las observaciones 5x y 7c (con una
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duracién de 125.28 kseg) se tiene una forma de delimitar la densidad numérica n.- r;
de la fase LI con el tiempo minimo de equilibrio de fotoionizacion t., r = 125.28 kseg.

Ulilizando la ecuacion 5.1 con los iones de OVII y OV III y la temperatura de
la fase LI T.- ;7 = 2.951 x 10* K se tiene que la densidad numérica minima de esta
fase esta dada por ne- r 2> 7.8 x 10° em™3. A partir de los resultados ya reportados de
parametro de ionizacion U de la fase LI y la tasa de fotones ionizantes promedio emitida
por la fuente central se tiene que la distancia maxima en la que se debe encontrar la
fase LI es Ry ; < 2.9 x 108 em.

5.3.3. Limite inferior de la ubicacién de las fases HI y VH

Las fases HI y VH no responden a los cambios del continuo ionizante. Por lo tanto,
la escala de tiempo de respuesta debe ser mayor que el tiempo transcurrido durante la
observacién total, es decir, debe ser mayor que el tiempo sumado desde la primer hasta
la ultima observacion: t;, = 639.36 kseg. Bajo esta suposicion podemos limitar una
densidad numérica maxima de estas 2 fases ionizadas.

Es importante senalar que el coeficiente de recombinacion arec(xi) depende de la
temperatura y del ién del atomo que estamos utilizando, asi que para cada fase se
calcula una densidad numérica distinta. En el caso de la fase HI usamos los iones de
FeXVIIaFeXIX yendelafase VH los iones son F'eX XV y FeX XV . También las
temperaturas son distintas, la fase HI tiene una temperatura electrénica de 7. y; =
4.487 x 10° K y la fase VH T,- 5 = 6.966 x 10° K.

Para la fase HI se tiene una densidad numérica maxima n.- gy < 2 x 10* em™3 y
finalmente la fase VH tiene una n.- g < 2.2 x 10* em™3. Por otro lado, a partir del
parametro U y la tasa promedio de fotones () se tiene que la distancia minima donde
se podria ubicar la fase HI estd dada por R%mny = 1.1 x 10 em™! y la distancia

! en la fase de mayor estado de

minima de la fase VH es Ry ynyg = 1.7 x 10%® em™
ionizacion VH. Lo anterior implica una que cada una de las fases ionizadas HI y VH
se localizan a una distancia minima de Ry = 7.2 x 107 em y Ry = 8.6 x 1016 em
respectivamente.

En resumen, la variabilidad de la fase MI nos permite delimitar su distancia en el
intervalo de 2.5x 107 em < Ry < 3.606 x 1017 ¢m 6 en parsecs 0.08pe < Ryyr < 0.12pc.

Mientras que la distancia maxima en la que se ubica la fase LI esta dada por Rp; <

~
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2.9 x 10'8 em (en parsecs Ry < 0.9pc). La distancia minima en la que podrian ubicarse
las fases HI y VH estdn dadas por Ry = 7.2 x 1017 ¢m (= 0.23pc) y Ry g = 8.6 x 1016
em (= 0.03pc), suponiendo que su tiempo de respuesta es mayor que el tiempo total de
la temporada de observacién. Asi que la fases absorbedoras podrian encontrarse todas
a la misma distancia de la fuente ionizante. Esto requeriria que todas estuvieran a una
distancia del orden de unos cuantos x 10" ¢m. Lo cual ubicaria el origen del absorbedor
en el disco de acrecon, y lo estariamos observando fuera de la region de lineas anchas.
Notamos sin embargo que las fases HI y VH son consistentes con originarse en el

posible toro de polvo.

5.4. Escenarios Alternativos

En esta tesis proponemos un escenario alternativo a los propuestos en la literatura
acerca de la emision en rayos X de NGC 3516. Existen 2 escenarios distintos propuestos
recientemente para explicar la extrema variabilidad que se presenta en NGC 3516: uno
es la variacion intrinseca de la fuente de emision y la segunda es el obscurecimniento
debido a material cruzando por la linea de visién.

Es importante senalar que la emisién de rayos X de NGC 3516 ha sido estudiada
desde 1997 por Mathur et al. (1997), ellos proponen que existe una conexién entre los
absorbedores encontrados en la banda del UV y los de rayos X. Por otro lado, Mathur
et al. (1997) sugieren que los cambios en la emisién de rayos X se deben a un posible
cambio en la opacidad de los absorbedores tibios. Mas adelante Netzer et al. (2002)
proponen un escenario en el cual existe un cambio en la opacidad de los absorbedores
ionizados, al igual que Mathur et al. (1997).

Los 3 estudios mas recientes de espectros de alta resoluciéon en rayos X son de
Turner et al. (2008); Markowitz et al. (2008); Mehdipour et al. (2010). Las siguientes
subsecciones describen a detalle cada uno de los escenarios propuestos y el de este

estudio.

5.4.1. Cambio del factor de cobertura

Un escenario propuesto es la existencia de nubes muy cercanas a la fuente de emision.

Estas nubes serian responsables de producir los cambios de flujo observados como lo
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propone Turner et al. (2008): la variabilidad de NGC 3516 puede deberse a un cambio

en el factor de cobertura de una de las nubes ionizadas cercanas al AGN de NGC 3516.

Como antecedente, existe un articulo de Turner et al. (2005) en el cual analizan datos
de alta resolucién de Chandra de NGC 3516 de 2001. El modelo que ajustan consiste
en 3 fases ionizadas que absorben el continuo observado con una ley de potencias.
Posteriormente, Turner et al. (2008) encuentran una cuarta fase ionizada que genera
el conocido complejo de Fe de alta ionizacijon (transiciones de FeX XV y FeXXVT).
La fase de menor grado de ionizacion la asocian a la encontrada en la banda de UV
(Netzer et al., 2002), luego proponen la existencia de 2 fases con estado de ionizacién
intermedio y la cuarta fase es la de mayor ionizacion. Los detalles de cada fase han sido
descritos en el capitulo §1, especificamente en la seccién §1.4. En Turner et al. (2008)
proponen que s6lo un parametro varia en el tiempo: el factor de cobertura de una de las
fases intermedias. Ni el indice I' intrinseco de la ley de potencias, ni el flujo intrinseco
varian. Bajo la suposiciéon de que unicamente cambia el factor de cobertura Turner et
al. (2008) modelan una variacién de 67 % a 37 % en el factor de cobertura de una de

las fases absorbedoras.

Exploramos el cambio en el factor de cobertura de las lineas de absorciéon més pro-
mienentes OVII — Ky OVIII — Ka en la secciéon 5.2.2. No se encontrd evidencia
alguna de variacion consistente con un cambio en el factor de cobertura. Para explorar
en mayor detalle posibles cambios en este parametro, consideramos aqui un modelo con
fases absorbedoras con un factor de cobertura variable menor que la unidad. Realiza-
mos las combinaciones posibles en el modelo de 3 fases ionizadas que imprimen lineas
de absorciéon en la banda de bajas energias, con 1, 2 y 3 fases ionizadas con factor de
cobertura. El mejor modelo estadisticamente hablando fué el de una fase ionizada con
fraccién de cobertura, la fase HI cuya densidad columnar es ~ 10?%® em 2. Al parecer,
esta fase coincide con el “absorbedor pesado” de Turner et al. (2008) cuya densidad co-
lumnar estd dada por Ny ~ 10% em~2. Sin embargo, la fraccién de cobertura estimada
con nuestro modelo no coincide en absoluto con la reportada por Turner et al. (2008)
como se puede leer en la Tabla 5.1. Encontramos que la fase HI cubre casi por completo
la fuente. Al modelar los distintos estados de flujo, efectivamente encontramos una va-
riacion de este factor entre observaciones, pero para que el modelo sea estadisticamente
aceptable se necesita que las normalizaciones de la emisiéon de continuo (la de la ley

de potencias y el exceso suave) también varien. Ademsds, el factor de cobertura no se
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Tabla 5.1: Valores del factor de cobertura a lo largo de las nueve observaciones

Observacion 1x 2x 3c 4c 5x 6¢c Tc 8x 9c
Cobertura 96% 89% 84% 100% 100% 93% 838% 99% 93%

encuentra correlacionado con el nivle de flujo. Por ultimo, se realizé una prueba F-test
entre el modelo con factor de cobertura y sin ella y resulté que no existe la confianza

suficiente para afirmar que el modelo con factor de cobertura sea mejor que el modelo
sin él (nivel del 57 %).

Por lo tanto, nuestros resultados no respaldan una explicaciéon en los cambios de flujo
debido a un cambio en el factor de cobertura de una fase absorbedora. Es importante
senalar que Turner et al. (2008) analizaron los espectros de alta resolucién de Chandra
solo a energias mayores que 1 keV y s6lamente analizaron los datos de baja resolucién
de XMM-Newton. En este analisis utilizamos los espectros de alta resolucién incluyendo

toda la banda observable, que claramente descartan los modelos de Turner et al. (2008).

5.4.2. Nube neutra atravesando la linea de vision

Otro escenario propuesto para explicar la variabilidad de NGC 3516 es la existencia
de filamentos o aglomeraciones de material neutro relativamente cerca de la fuente de
emision de rayos-X (de dias luz hasta meses luz) que la atraviesan. Este es el escenario
propuesto por Markowitz et al. (2008) quienes estudiaron datos del telescopio espacial
Suzaku. Ellos proponen un modelo con dos fases ionizadas que absorben la emision del
continuo que incluye dos leyes de potencias, una para la emision Compton inversa y
otra para ajustar el exceso suave. Una de las fases ionizadas coincide con la encontrada
en UV y la segunda con el “absorbedor pesado” propuesto por Turner et al. (2008), con

un factor de cobertura menor que uno (los detalles se encuentran en la seccién §1.4).

Para investigar este escenario, se introdujo en nuestro modelo un absorbedor neutro
cuya densidad columnar quedo libre para variar en el tiempo al igual de su corrimiento
al rojo, con el fin de ubicarlo con respecto al corrimiento al rojo de NGC 3516. No

encontramos un modelo estadisticamente aceptable en este caso.
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5.4.3. Variacion de la emision intrinseca de continuo en el
tiempo

El ultimo analisis reportado de los espectros de NGC 3516 de XMM-Newton de
2006, lo presentan Mehdipour et al. (2010) en el cual proponen un escenario donde
estd variando la emisién intrinseca de continuo a lo largo del tiempo. Su modelo contiene
3 fases absorbedoras, cuyos parametros no varian en el tiempo, y absorben el continuo
conformado por una ley de potencias y un cuerpo negro que ajusta el exceso suave.
Mehdipour et al. (2010) no encuentran un “absorbedor pesado” como el propuesto
por Turner et al. (2008). No requieren absorbedores con factores de cobertura menor
que uno. Sin embargo, reportan que una de las fases ionizadas es consistente con un
factor de cobertura tan bajo como el ~ 60 %, si dicho pardmetro es incluido de manera
forzada en los modelos. Este factor de cobertura, sin embargo, no cambia a lo largo de
las observaciones.

Lo que Mehdipour et al. (2010) proponen es que la variacién extrema de rayos X
la produce un cambio de la emision del continuo observado, reflejado claramente en un
cambio de las normalizaciones de las 2 componentes que lo modelan (la ley de potencias
y el cuerpo negro).

Sus resultados son consistentes con los encontrados en este estudio. Sin embargo,
Mehdipour et al. (2010) no analizan los los espectros contemporaneos de Chandra. De
manera aun mas importante, no hacen un analisis detallado de la respuesta de ninguna

fase absorbedora con respecto al cambio del flujo ionizante.
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5.5. Nuestra propuesta para la emision de NGC

3516 en rayos X

En resumen, segtn los resultados del modelo analizado, la fuente ionizante observada
presenta variacién y por lo menos 2 fases ionizadas responden a esta variacion. Estas
2 fases (MI y HI) son relativamente cercanas a la fuente central de emisién de la
galaxia, al agujero negro supermasivo y el disco de acrecion, se encuentran cerca de la
regiéon donde empezaria a existir polvo o la regién del “toroide” de polvo de acuerdo
a las discusiones méds recientes del modelo unificado (e.g. Bianchi et al. (2012)). No
encontramos ningun indicio de que la variabilidad de NGC 3516 en rayos X se deba a
algin obscurecimiento de la fuente por alguna nube ionizada mas interna a la regién del
“toroide” de polvo, de hecho el escenario geométrico propuesto es que los absorbedores
aqui deducidos crecen desde regiones mas internas de la estructura de polvo y justo
tal estructura no permite ver a los absorbedores en su totalidad. Si extistiese una nube
ionizada mas interna que produzca la variacién del flujo de energia en rayos X, al menos
no es posible detectarla con los telescopios actuales.

En este trabajo proponemos que el escenario de una fuente central que varia intrinse-
camente continua siendo pausible, mientras que el escenario de una nube escondiendo
la fuente ha sido descartado estadisticamente hablando y por los resultados obtenidos
en este estudio que ha desmenuzado toda la informaciéon contenida en la serie de 9
espectros de rayos X obtenidos en octubre de 2006 por los telescopios de alta resolucion
XMM-Newton y Chandra.
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Capitulo 6
Conclusiones

El avance actual del estudio de los AGN ha sido significativo; desde la teoria de
agujeros negros supermasivos de Shakura & Sunyaev (1973) hasta los dltimos modelos
tedricos de los AGN (e.g Bianchi et al. (2012)), su estado del arte ha avanzado con pasos
importantes gracias principalmente a los telescopios que cada vez son mas sensibles
y presentan mayor resolucién, a los modelos teéricos de fotoionizacién cada vez mas
precisos y a su posible aplicacion en los espectros.

El estudio de los AGN se ha centrado principalmente en 2 vertientes o problemas
a resolver: el primero es inferir la estructura interna del niicleo activo, la cual ha sido
y serd imposible inferir por medio de observaciones directas; el segundo es dilucidar si
la variabilidad extrema del flujo de energia observado, tan presente en la mayora de
los AGN, es instrinseco de la fuente central o es un efecto de oscurecimiento provocado
por alguna nube cercana (tan cercana que incluso puede ser parte del nticleo activo).
Es importante senalar que la solucién a esta cuestién depende de la galaxia estudiada,
puede ser que la razon de variabilidad en el flujo de energia observado no es unica y es
posible que en 2 galaxias diferentes las explicaciones de este efecto sean distintas.

Con el fin de dilucidar la estructura interna del nicleo de NGC 3516, y explicar la
razén de su variabilidad del flujo de energia, un proceso frecuente en los AGN, en este
trabajo se desmenuzé la informacién contenida, con el maximo detalle posible, en la
serie de espectros de rayos X en una temporada de observacion relativamente corta de
9 dias.

A grandes rasgos la siguiente lista es un resumen de los resultados principales de

esta tesis:

158
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1. El mejor modelo estadisticamente hablando muestra una emisién de continuo
que varia entre observaciones. Este modelo contiene 9 lineas de emision de especies
ionizadas en la banda suave de rayos X y la linea de emisién Fe — Ka. El continuo
observado se encuentra absorbido por 4 fases o absorbedores tibios con diferentes grados
de ionizacién.

2. Con respecto al modelo aplicado en las 9 observaciones: se encuentra que las 2
fases de menor estado de ionizacién (MI y LI) responden casi en equilibrio de fotoioni-
zacion a los cambios de continuo observado: la fase MI reponde al cambio de continuo
practicamente en todas las observaciones, mientras que la fase LI solo responde en algu-
nas observaciones. Las 2 fases de mayor ionizacién (HI y VH) no cambian en relacién
con el flujo de energia observado. Incluso la fase de mayor ionizacion VH no presenta
cambios significativos entre observaciones.

3. El modelo aplicado en los espectros extremos de flujo de energia (HS y LS)
confirman una variacion del grado de ionizacién de las fases MI y LI como respuesta
al cambio de la emisiéon de continuo observado. Més atin, se comparé la variacién del
arreglo UTA de Fe entre los 2 estados extremos de energia y se encontrd que el cambio es
practicamente el esperado ante una respuesta en opacidad de la o las fases que generan
este arreglo, las cuales son MI y LI. Con lo anterior se confirma la respuesta de las
fases MI y LI a la variacién de continuo observado.

4. A partir de la respuesta del grado de ionizacién de las fases MI y LI es posible
delimitar su distancia: 2.5 x 107 em < Ry < 3.6 x 1017 em en el caso de la fase
MI y una distancia de Ry; < 2.9 x 10'® ¢m con respecto a la fase LI. Por otra parte
se estima la distancia minima en la cual se ubicarian las fases HI y VH, estas son:
Ryr 272 x 10" em y Ryy 2 8.6 x 101 ¢m para cada fase respectivamente.

5. Al aplicar los modelos de fotoionizacién con metalicidades diferentes a las sola-
res de 57, vy 107, las fases ionizadas HI, MI y LI se encuentran casi en equilibrio
de presiones, en un medio multifase de velocidades, esto es posible también porque
pricticamente estas fases se ubicarfan en la misma zona (alrededor de R = 10'7 c¢m).
El comportamiento del medio esperado a metalicidades mayores es evidencia de que el
medio alrededor del AGN tiene metalicidades suprasolares, lo cual es de esperarse para

el medio evolucionado cercano al agujero negro supermasivo.
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Apéndice A

Observatorios de rayos X: XMM-Newton y Chandra

Observaciones en rayos X.

Existen varias diferencias entre la radiaciéon del 6ptico y los rayos X. La primera y
mas evidente es que la emisién de rayos X no puede penetrar la atmoésfera terrestre,
razén por la cual los telescopios de rayos X se encuentran en satélites orbitando alre-
dedor de la Tierra, fuera de la atmésfera. Otra diferencia importante es que no existe
un calibrador de flujo en rayos X, se conocen los intervalos de energia donde caen los
fotones de rayos X; sin embargo no se conoce el flujo intrinseco de la fuente. Para re-
solver esta ambigiiedad lo que se hace es proponer modelos astrofisicos que representen
cada componente del espectro. Los modelos se ajustan a través de distintos métodos
estadisticos (por ejemplo grid, montecarlo, monte-powell, powell, etc.), los pardmetros
fisicos de cada funcién se optimizan al mejor valor estadisticamente hablando, y asi, se
tiene un modelo del cual se puede obtener el flujo intrinseco de la fuente de emision.

6

Los espectrometros de rayos X detectan el nimero de cuentas por canal C(I) (el
tamano del canal depende del detector). En realidad el nimero de cuentas esta dado

por:

) = / F(E)R(I, E)dE (6.1)

Donde R(I,E) es la respuesta del instrumento y es proporcional a la probabilidad de
que un foton con energia E sea detectado en el canal I. Idealmente, se quiere determinar
el espectro de la fuente dado por el flujo de energia f(E) a partir de C(I), sin embargo es

imposible obtener f(E) debido a que se deberfa invertir la ecuacién 6.1 y no existiria una
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tnica solucién, ademads, es inestable ante pequenos cambios de C(I). Lo anterior se des-

cribe en el manual de usuarios de Xspec: (http://heasarc.nasa.gov/xanadu/xspec/manual /

XspecSpectralFitting.html). La solucién entonces es proponer un modelo astrofisico

que represente f(E).

Para llegar al espectro del nimero de cuentas C(\energia), ya sea en longitud de
onda [A] o en energia [KeV], es necesario generar un par de matrices: rmf y arf. La
primera, rmf, contiene las relaciones entre los canales, la longitud de onda A y la energia,
basandose en la informacién de cada rendija. Con la matriz rmf podemos transformar
el espectro de canales a longitud de onda a energia y asi, analizarlas de acuerdo a
cada banda a estudiar. Por otra parte la matriz arf refleja la informacién del detector,
especificamente del area del detector y las transformaciones necesarias para corregir
directamente la forma o deformaciones del instrumento utilizado. En cada observatorio
existen softwares y tareas que generan ambas matrices de transformacion.

Finalmente, es importante senalar que en este trabajo cuando analizamos la banda
suave del espectro de rayos X (RGS, HEG y MEG) utilizamos longitud de onda A,

mientras que en la parte dura usamos energia en keV.

Observatorio espacial XMM-Newton

El observatorio de rayos X XMM-Newton pertence a la Agencia Espacial Europea
y fue lanzado en diciembre de 1999. Este telescopio contiene tres detectores que cubren
la banda de rayos X y un instrumento que detecta emision del 6ptico y que observan
simultaneamente. Al tener una area efectiva de deteccion sin precedentes, sus deteccio-
nes pueden llegar a tener una senal a ruido excelente en exposiciones largas e incluso
en exposiciones cortas. La figura 6.1 muestra un esquema del satélite y sus diferentes

detectores. Los detalles del telescopio se pueden encontrar en:
http://xmm.esac.esa.int /external /xmm _user_support/documentation/ technical/

Spacecraft/index.shtml.

Los detectores a bordo de XMM-Newton en la banda de rayos X son:

RGS: Consiste en dos rendijas de alta resoluciéon RGSI1 y RGS2 (acrénimos de
Reflection grating spectrometers). Cada uno de los detectores RGS consiste en un arreglo
de rendijas de reflexién las cuales difractan la emision de rayos X y la dirigen a un arreglo

de CCD’s (por las siglas de Charge coupled devices que significa dispositivos acoplados
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de carga). Los instrumentos RGS alcanzan un poder de resolucién de 150 a 800 en un
intervalo de 5 a 35 A [0.33 to 2.5 keV]. La mayor érea efectiva posible (150 cm?) se da
en aproximadamente 15 A [0.83 keV] para los dos espectrémetros.

EPIC: EPIC son las iniciales de FEuropean photon imaging camera (cimara europea
de imagenes de fotones). Es un conjunto de tres cdmaras, que permiten obtener imégenes
y espectros de resolucién extremadamente sensibles sobre un campo de visiéon de 30
minutos de arco. Cubren el intervalo de energia de 0.15 a 15 keV, con una resolucion
espectral de E/AFE ~ 20 — 50 y una resolucién angular PSF (por las siglas de Point
spread function y significa funcién puntual de dispersién) de 6 segundos de arco.

Existen dos tipos de cdmaras EPIC, dos son EPIC-MOS (MOS de Metal ozide semi-
conductor 6 semiconductor de metal) camaras MOS, y una tercera camara llamada
EPIC-pn. La principal diferencia entre FPIC-MOS y EPIC-pn son sus CCD’s y el tipo
de material del que estd compuesta cada camara. A las camaras EPIC-MOS sélo llega
un 44 % de la radiacién que RGS no capta, ya que se encuentran en la misma direccién
con respecto a la radiacion incidente. Mientras que a FPIC-pn el haz de luz es detectado
sin obstruccién alguna, por lo tanto colecta un niimero mayor de fotones que las caAmaras
EPIC-MOS.

XMM-OM: Es el telescopio que detecta radiacion en optico y UV con el objetivo
de tener un seguimineto multi-longitudes de onda de los objetos observados. XMM-OM
(de XMM-Newton optical monitor 6 monitor éptico de XMM-Newton) cubre un rango
entre 1700 A y 6500 A en una regién cuadrada de 17 minutos? de la fuente central de

rayos X.

Observatorio espacial Chandra

Analizamos también espectros del telescopio espacial Chandra (CXO: Chandra X-
ray observatory, en espanol observatorio de rayos X Chandra), el cual es una misién de
la NASA. Fue lanzado en 1999 al igual que XMM-Newton. Chandra contiene cuatro ins-
trumentos cientificos: 1. ACIS (Advanced CCD Imaging Spectrometer cuyo significado
en espafiol es espectrémetro avanzado de imagen), el cual es un arreglo de varios CCD'’s
y es util porque es capaz de generar imagenes de rayos X y sumiltaneamente medir la
energia de cada fotén de rayos X. 2. HRC (siglas de High resolution camera en inglés,
cdmara de alta resolucién en espanol), la cual es una camara de alta resolucién que
permite observar detalles tan pequenos como 0.5 arcosegundos. Estos dos instrumentos

dan informacién acerca de la emisién de rayos X que capta el telescopio: el nimero
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Figura 6.1: Esquema del telescopio XXM-Newton.
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de fotones, la posicion en el plano del cielo de la fuente, la energia de los fotones y el
tiempo de llegada. Los otros dos instrumentos son espectrometros de alta resolucion:
3. LETGS (siglas de Low energy transmission grating spectrometer que significa Es-
pectrémetro de rendija de bajas energias) y 4. HETGS (de High energy transmission
grating spectrometer, Espectréometro de rendija de altas energias). LETGS cubre el in-
tervalo de energfa de 0.08 a 2 keV (6 a 155 A) y consiste en tres elementos para su
funcionamiento, un ensable de espejos de alta resolucién, la rendija LEGT y un detector
sensible a la posicion. 1 espectrémetro HETGS esta disenado para cubrir el intervalo de
energfa de 0.4 a 10 keV (1.2-30 A), con una resolucién espectral de A/AX = 100 — 1000
para fuentes puntuales y un drea efectiva de 1-180 e¢m? en el intervalo de 1.2 a 30 A.
Contiene dos diferentes rendijas de media y alta resolucién espectral: MEG (de Medium
energy grating, rendija de medianas energias) y HEG (de High energy grating) cuya
resolucién espectral corresponde a una linea con FWHM de ~ 0.02 A para MEG y ~
0.01 para HEG (Canizares et al., 2000).
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