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Resumen

Entre los problemas mas importantes de la astrofisica se destaca la falta de una clara
identificacion para las fuentes detectadas a muy altas energias (=100 MeV) por telescopios
satelitales. En la actualidad, detecciones a energias mas altas atin (200 GeV) estan siendo
obtenidas por telescopios Cherenkov. En combinacion con estudios multifrecuencia, estas
observaciones plantean numerosos desafios teéricos.

Entre las posibles contrapartes de las fuentes gamma galacticas, los sistemas binarios
con acrecion brindan excelentes perspectivas, a las que se suma la reciente deteccién en
el rango TeV de 4 binarias de rayos X. En la presente investigaciéon doctoral nos hemos
focalizado en la emision gamma originada en binarias de gran masa con acrecion, debido a
la interaccién de protones relativistas con el medio local. Dicho proceso genera radiacion
gamma a través del decaimiento de los piones neutros que se crean en las colisiones pp.
Especificamente, hemos estudiado el caso de un objeto compacto de bajo campo magné-
tico, capaz de efectuar eyecciones de masa confinadas en chorros de particulas relativistas
(microcuésares). En este contexto, hemos explorado también la emision lepténica secun-
daria. Dentro de los jets se generan pares relativistas al decaer piones cargados, que son
otro subproducto de las colisiones pp. Se resolvié en forma consistente la evoluciéon de esta
poblacién de pares, teniendo en cuenta las pérdidas de energia radiativas y adiabatica, y
se calcul6 su emision sincrotrén y Compton inversa.

La controvertida fuente LS I +61 303 ha sido estudiada introduciendo un modelo de
microcuésar hadronico para su emision . A tal fin se modificé el modelo de Romero et al.
(2003) para incluir la geometria del disco circunestelar que aporta los protones blanco y la
variabilidad en la tasa de acrecidén de masa, que a su vez, impone una limitacién energética
a la potencia llevada por los jets. Hemos colaborado en la implementacién de simulaciones
dindmicas (SPH) tridimensionales para la transferencia de masa en LS I +61 303. Se
compararon los valores obtenidos para la tasa de acreciéon con estimaciones analiticas, donde
se asume que la acrecion es esférica y ocurre al estar el objeto compacto inmerso dentro
del disco circunestelar de la primaria. Ademas, éstas y otras simulaciones nos permitieron
contrastar la factibilidad de un escenario de acrecion/eyeccion contra uno de colision de
vientos para explicar el comportamiento de esta fuente.
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Por otro lado, estudiamos el caso donde el objeto acretante es una estrella de neutrones
altamente magnetizada, analizando en particular la emisién de muy altas energias durante
una explosién gigante de rayos X. Durante esta explosién, un disco de acreciéon transitorio
se forma en torno a la estrella de neutrones. En la magnetosfera del pulsar, el mecanismo
de Cheng y Ruderman puede producir una corriente de protones relativistas que se dirigen
hacia el disco, donde impactan produciendo rayos gamma e iniciando cascadas hadrénicas
y electromagnéticas. Estudiamos por separado ambos procesamientos.

En los casos contemplados, donde la binaria contiene una estrella de tipo espectral joven,
la propagacion de los rayos v muy energéticos generados en el volumen del sistema binario
puede inducir el desarrollo de cascadas electromagnéticas dominadas por el mecanismo de
dispersion Compton inversa. Hemos desarrollado un codigo para la simulacién Monte Carlo
de cascadas unidimensionales desarrolladas en el campo radiativo térmico y anisotrépico
de una estrella de gran masa. Se exponen algunos de los resultados obtenidos, poniendo
en relieve la importancia de este problema para la correcta estimacién de un espectro
detectable a energias mayores que algunos GeV.
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Siglas utilizadas

En la mayorfa de los casos se han mantenido las siglas en inglés, ya que son de uso més
amplio que en castellano.

ADAF Advection Dominated Accretion Flow

AGILE Astro-rivelatore Gamma Immagini Leggero

AGN Active Galactic Nuclei

BATSE Burst and Transient Source Experiment

CM (sistema de referencia del) Centro de Momentos
CGRO Compton Gamma-Ray Observatory

COMPTEL Compton Telescope

EAS Extensive Air Shower

EGRET Energetic Gamma-Ray Experiment Telescope
GLAST Gamma-ray Large Area Space Telescope

GRB Gamma-Ray Burst

HESS High Energy Stereoscopic System

HMXB High Mass X-ray Binary

IR Infra-Rojo

LMXB Low Mass X-ray Binary

MAGIC Major Atmospheric Gamma Imaging Cherenkov
MERLIN Multi-Element Radio-Linked Interferometer Network
MILAGRO  Multiple Institution Los Alamos Gamma Ray Observatory
MQ Microquasar

OSSE Oriented Scintillation Spectrometer Experiment
PWN Pulsar Wind Nebula

QPO Quasi-Periodic Oscillations

RXTE Rossi X-ray Timing Explorer

SPH Smoothed Particle Hydrodynamics

UA Unidad Astronémica

[OAY Ultra-Violeta

VERITAS  Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System
VLA Very Large Array
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VLBA Very Long Baseline Array
VLBI Very Long Baseline Interferometry
WR Wolf Rayet



CAPITULO

Introduccion

Durante las dos dltima décadas la astronomia gamma ha evolucionado, pasando de ser
una rama casi exética de la astronomia, a establecerse como un campo de investigacién por
sf misma, permitiéndonos vislumbrar algunos de los escenarios mas interesantes y a la vez
complejos del Universo. De hecho, entre los problemas més importantes de la astrofisica
se destaca la falta de una clara identificacion para las fuentes detectadas a muy altas
energias (=100 MeV) por telescopios satelitales. Este es el caso para la mayoria de las
fuentes observadas por el instrumento EGRET del satélite Compton que no han podido
correlacionarse en forma clara con fuentes detectadas a mas bajas energias.

Bajo esta motivacion, el objetivo principal del plan propuesto para esta tesis fue el
obtener predicciones teoricas en diferentes escenarios astrofisicos, relevantes a la produccion
de radiacién gamma, que puedan contrastarse con resultados observacionales. El actual
impulso instrumental para la observacién a altas energias (de fotones y neutrinos) ha
hecho particularmente oportuno el proposito de esta investigacion.

Las poblaciones de fuentes de radiacion gamma actualmente confirmadas incluyen, por
nombrar algunas, a niicleos galicticos activos, remanentes de supernovas, agujeros negros
acretantes, pulsares, eventos explosivos de rayos gamma, etc. Todos estos ejemplos incluyen
situaciones fisicas muy diferentes de las que podemos estudiar en laboratorios, dandose
diversos fenémenos violentos que ocurren en regimenes relativistas, a veces en presencia
de campos magnéticos o radiativos muy intensos, y donde puede ocurrir la aceleracién de
particulas hasta muy altas energias.

En cuanto a las fuentes gamma en el disco galéctico, a las cuales se presta particular
atencién en esta tesis, muchas de ellas son bastante débiles y variables, con escalas tem-
porales de variacién que s6lo pueden originarse en regiones de dimensiones menores que la
estelar, como los entornos de objetos compactos, ya sean estrellas de neutrones o agujeros
negros. Es por esto que, entre las posibles contrapartes para las fuentes gamma no iden-
tificadas, los modelos de sistemas binarios con acreciéon brindan excelentes perspectivas.
En el transcurso de esta tesis nos hemos focalizado en la emisién gamma originada por la



CapiTuLo 1. INTRODUCCION

interaccion de protones relativistas con el medio local. Especificamente, hemos estudiado
el caso donde el objeto acretante es una estrella de neutrones altamente magnetizada y
por otra parte el caso de un objeto compacto de bajo campo magnético, capaz de efectuar
eyecciones de masa confinadas en chorros de particulas relativistas. Estos ultimos sistemas
se denominan microcuésares.

La estrella donante del material acretado en los casos contemplados es de tipo espectral
temprano, por lo que su campo radiativo ofrece un blanco adecuado para la absorcion de
fotones gamma, posiblemente iniciando cascadas electromagnéticas. La propagacion de los
rayos gamma desde el lugar de su emisién plantea asf un problema complejo, que debemos
abordar al intentar modelar un espectro detectable. A tal fin, hemos desarrollado un codigo
que permite la simulacion Monte Carlo de cascadas electromagnéticas unidimensionales.

A lo largo de esta tesis se da primero un breve capitulo introductorio al contexto
observacional, a continuacion se introduce la fenomenologia de los escenarios estudiados y
se comentan los avances realizados en la investigacion, encontrandose a partir del capitulo
7 la mayoria de los aportes originales.



CAPITULO

Contexto observacional

Los fotones con energias por encima de los 500 keV son llamados en general rayos
gamma. Su estudio, la astronomia gamma, se enfoca sobre los procesos no térmicos en
el Universo, siendo el tnico rango del espectro electromagnético libre de contribuciones
producidas por plasmas calientes por lo que la radiaciéon emitida por encima de 1 MeV se
debe casi enteramente a interacciones de particulas relativistas.

Excepto a energias realmente muy grandes (> 10 GeV), la recepcion de estos fotones
desde tierra se ve imposibilitada por la absorcion de la atmasfera, y debe hacerse utilizando
experimentos satelitales. Tales experimentos han sido lanzados desde 1a década de los ’60,
propiciados por el desarrollo instrumental de la época. Sin embargo, la incipiente astrono-
mia gamma tard6 décadas en arrojar resultados significativos. Esto se debi6 a dificultades
técnicas especificas y al formidable problema de separar las contribuciones producidas en
el detector por fuentes legitimas de rayos  de las interacciones de los rayos cosmicos (par-
ticulas cargadas' y neutrones relativistas) con el material del propio receptor, que generan
en forma local nuevos fotones gamma. De hecho, la medicion de rayos v de origen césmico
enfrenta desafios enormes al ser el ruido de fondo mucho mayor que la seiial a detectar en
esta banda.

Dado que los rayos gamma interaccionan mediante diferentes procesos a diferentes ener-
gias, las técnicas de deteccion varian con la frecuencia de los fotones a detectar. Este es
uno de los motivos por los cuales se subdivide al espectro gamma en varias bandas: bajas
energias a ' < 30 MeV, altas energias entre 30 MeV y 30 GeV, muy altas energias entre
30 GeV y 30 TeV, ultra altas energias entre 30 TeV y 30 PeV (1 PeV=10% eV) y energias
extremas para E > 30 PeV. A lo largo de esta tesis nos referimos mayormente a la banda
de altas y muy altas energias cuando se hable de fotones 7.

'Mayormente nticleos atémicos, siendo un 87 % H, 12% He y 1 % de C, N, O, Fe. Las energias de estas
particulas siguen un espectro que puede ser descripto como ley de potencias, siendo sus tnicos rasgos
salientes un ligero ablandamiento a algunos PeV (la rodilla) y endurecimiento a los 10 EeV (el tobillo).



CaPiTULO 2. CONTEXTO OBSERVACIONAL

La tecnologia de receptores con cdmaras de destellos? resulté apropiada para superar
la barrera del ruido de fondo que afecta a la deteccion de rayos v de altas energias. Los
principales instrumentos que utilizaron esta tecnologia han sido el SAS-2 (1972), el COS-B
de la ESA (1975 - 1982) y EGRET (1991 - 2000). El enorme avance que aport6 EGRET
a la astronomia gamma es brevemente comentado en la préxima seccion. Los telescopios
actuales que operan por creaciéon de pares utilizan detectores de silicio en vez de camaras de
destellos. Las nuevas misiones que volaran incorporan esta tecnologia: GLAST (el GAMMA-
RAY LARGE AREA SPACE TELESCOPE, que operara en el rango 20 MeV - 300 GeV, y con
una sensibilidad que superara en dos 6rdenes de magnitud la de EGRET) y el satélite
italiano AGILE, ya lanzado y operando, entre otras.

Fotones de muy alta energia inician en la atmdsfera cascadas electromagnéticas que
permiten una deteccién indirecta, a través de observaciones de la luz Cherenkov que generan
las particulas secundarias de la cascada. Durante el intervalo entre el cese de operaciones de
EGRET en el 2000 y el recientemente concretado lanzamiento de nuevas misiones satelitales
(AGILE en 2007), las tinicas observaciones de rayos 7, mayormente a energias > 50 GeV,
han sido hechas desde tierra mediante esta técnica. Los principales detectores Cherenkov
que se encuentran operando son HESS y MAGIC. La seccién 2.2 describe esta técnica de
observacion, y sus principales resultados a la fecha.

2.1. EGRET

El telescopio EGRET (ENERGETIC GAMMA RAY EXPERIMENT TELESCOPE) fue uno
de los cuatro instrumentos que formaban parte del observatorio satelital Compton. El
CGRO (CGRO: CoMPTON GAMMA RAY OBSERVATORY) monitore6 el cielo en rayos
gamma durante 9 afios, desde 1991 y fue una de las misiones mas exitosas de la NASA.
Ademés de EGRET, también lo conformaban BATSE, un instrumento optimizado para
detectar variaciones de flujo muy rapidas (fuentes transitorias y GRB) en el rango de 30
keV a 1.9 MeV; OSSE que operaba en el rango de 0.05 a 10 MeV; y COMPTEL que
trabajaba en el rango de 1 a 30 MeV. EGRET, era el instrumento para las energias mas
altas: 20 MeV a 30 GeV, con un campo angular grande y resoluciéon angular dependiente
de la energfa de los fotones; siendo su mejor resolucion de medio grado a 5 GeV. A lo largo
de la mayoria de su rango de deteccién la resolucion en energias era del 20 — 25 %.

Del total de las fuentes descubiertas por EGRET, 271 detecciones a energias superiores a
100 MeV fueron incorporadas en el tercer catalogo que fue la lista oficial final del telescopio

ZEn inglés spark chamber, también se suele llamar camara de chispas. Podemos decir en forma sim-
plificada que consiste de una camara sellada y llena de un gas a presiéon, de modo que el pasaje de un
electron o positréon deja una estela de ionizacion. Los pares son formados en la interaccién del fotén v con
el material del aparato que ofrece su superficie como area colectora. Dentro de la cimara hay una serie de
placas paralelas conectadas de modo tal de detectar las chispas que se producen en el gas, permitiendo de-
terminar la trayectoria de la particula. La principal limitacion de la cAmara de chispas es que el contenido
de gas se agota, y a medida que esto sucede el rendimiento del instrumento se va deteriorando.
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(Hartman et al. 2001). El criterio adoptado para definir las fuentes “3EG” fue el de una
deteccion® con significancia mayor que 50 por sobre el ruido de fondo, para las fuentes del
plano galéactico y de 40 a latitudes mayores que |b] = 5°. Entre las fuentes detectadas se
incluyeron unos 70 niicleos galacticos activos (AGNs), mayormente del tipo BL-Lacertae o
blazares, 1 radio galaxia (Centaurus A), la nube mayor de Magallanes y 6 radio pulsares. Las
demaés, unas 170 fuentes que son casi dos terceras partes del total permanecen sin
identificacién, esto es, no han podido encontrarse contrapartes claras en otras longitudes
de onda. La baja resoluciéon angular de EGRET es una de las principales causas para que
esto sea asi.

La distribucion en el cielo de las fuentes no identificadas indica que varias de ellas per-
tenecen a nuestra galaxia (ver Figura 2.1). Algunas se han conocido por més de 20 afios,
permaneciendo como un misterio desde los mapeos realizados por COS-B (Swanenburg et
al. 1981). Se han propuesto diversos estudios estadisticos que permiten clasificar a estas
fuentes en grupos con caracteristicas comunes. Gehrels et al. (2000) han tenido en cuenta
los indices espectrales de las fuentes no identificadas estables (no variables) hallando una di-
vision entre fuentes brillantes con espectros méas duros a bajas latitudes galacticas y fuentes
més débiles y con espectros blandos que se ubican en latitudes intermedias (5° < |b| < 30°).
Los anélisis de correlacion de Romero et al. (1999) indican que, espacialmente, las fuentes
gamma 3EG no identificadas del plano galactico siguen distribuciones similares a las de los
remanentes de supernovas y asociaciones de estrellas OB, lo cual reforzo resultados previos
en que se usaron muestras menores. Entre las nuevas posibilidades discutidas sobre la na-
turaleza de estas fuentes podemos mencionar agujeros negros de Kerr-Newmann (Punsly
et at 2000), binarias Be/X (Romero et al 2001), y microcuédsares (Paredes et al. 2000,
Kaufman-Bernadé et al. 2002, Romero et al. 2003). Se han propuesto también estrellas
masivas con vientos fuertes (Benaglia et. al 2001, Benaglia & Romero 2003), y remanentes
de supernova interactuando con nubes atémicas o moleculares (Combi et al. 2001; Butt et
al. 2001, 2002; Torres et al. 2003). Finalmente, se ha anunciado una nueva poblacion de
fuentes a grandes distancias del plano galactico, probablemente del halo (Grenier 2001).
Contrapartes atractivas para estas fuentes muy viejas son pulsares de milisegundos (ej.
Torres, Butt & Camilo 2001) y microcuésares de baja masa (Kaufman-Bernad6 2004 y
referencias).

Ciertamente, mucho trabajo es atin necesario para poder confirmar o rechazar muchas
de las posibles explicaciones, especialmente las més especulativas. La btisqueda de una
identificacion para estos emisores de rayos gamma se ha convertido en uno de los proble-
mas mas importantes de la astrofisica de altas energias. Mas atin, el origen de la radiacion
gamma para algunas de las fuentes cuya contraparte esta bien establecida se encuentra
en debate, como es el caso de LS I +61 303, o es pobremente entendida. En el caso de
fuentes detectadas por HESS (veremos a continuacién), en algunos casos se da una coin-
cidencia posicional, pero los datos multifrecuencia no parecen apuntar hacia un escenario
consistente.

3Durante la compilacion del catalogo se consider6 este criterio en diferentes bandas de energia, generando
algunas discrepancias que han motivado recientes re-analisis, Reimer & Funk (2007).
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2.2. Detecciones en la era Cherenkov

Los rayos cosmicos llegan a la tierra en forma isotrépica a una tasa® de ~ 1000 st

m~2. Un flujo muy pequeno comparado a este es el que forman rayos 7 y neutrinos que
al viajar en forma directa desde sus fuentes permiten desarrollar una astronomia en el
sentido estricto. Los rayos 7 y rayos coésmicos mas energéticos constituyen las particulas
primarias de lluvias atmosfericas (EAS: EXTENSIVE AIR SHOWERS), o cascadas electro-
magnéticas que se desarrollan en la atmasfera. Los detalles de los procesos fisicos de estas
lluvias fueron originalmente descriptos por Rossi y Greisen (1941) y pueden hallarse ver-
siones actualizadas, por ejemplo, en Gaisser (1990). Actualmente se recurre a simulaciones
numeéricas para estudiar el problema altamente complejo del desarrollo/reconstruccion de
lluvias atmosfericas.

La primera interaccién de una lluvia se produce a unos 30 km de altura. En esta
interaccion se generan particulas secundarias, que de nuevo interactuan con las moléculas de
la atmosfera para generar mas particulas y/o fotones gamma (radiaciéon Bremsstrahlung).
Mediante la repeticion de estos procesos se desarrolla la cascada. Al principio el nimero
de particulas en la lluvia crece rapidamente, pero al distribuirse la energifa entre mas
subproductos, se llega en algun momento a estar por debajo del umbral de creacién de
nuevas particulas, y las que quedan se enfrian en forma radiativa o colisional, de modo que
la cascada se detiene. Al tratarse de procesos relativistas, las particulas que resultan de la
cascada estan colimadas en la direccién de la inicial, mientras que su emisiéon Cherenkov
abarca al llegar a la tierra una zona de unos 100 m de radio (light pool).

El flujo de rayos césmicos es dependiente de la energia de las particulas, que siguen el espectro que ya
hemos comentado. Asi las protones mas energéticos (~ 10%° éV) llegan a la tierra a una tasa menor a uno
por km? por siglo.
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Figura 2.1: Distribucion en latitudes (izquierda) y longitudes galacticas (derecha) de 81 fuentes
no identificadas con |b| < 10°, del Tercer Catalogo EGRET (Romero et al. 1999).
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Figura 2.2: El cielo en rayos 7: ubicacion de las fuentes detectadas a energias > 100 GeV, en coor-

denadas galacticas. Versiones mas actualizadas de este grafico de R. Wagner pueden encontrarse

en http://www.mppmu.mpg.de/ rwagner/sources/

La técnica de deteccion por mapeo (Cherenkov) de estas cascadas se basa en la recepcion
de la luz que emiten® las particulas secundarias de la cascada al moverse mas rapido que la
velocidad de la luz en la atmosfera. Dada la dependencia del indice de refraccion atmosférico
con la frecuencia, esta luz cae en el rango 6ptico y es recolectada por una serie de fototubos
en el plano focal de un telescopio reflector. En general, existen diferencias que permiten
distinguir las lluvias iniciadas por rayos cosmicos de las originadas por fotones . Esto es
cierto también para las particulas de la lluvia y de hecho, existen experimentos (ubicados a
una altura conveniente) como MILAGRO, que detectan fuentes y basandose en la detecciéon
de particulas que recolectan en forma permanente (sus resultados se resumen por ej. en
Abdo et al., 2007). Por otro lado, el flash Cherenkov de una cascada tiene una duracion
de apenas unos nanosegundos, haciendo necesaria una respuesta muy veloz del detector.
Ademas, excelentes condiciones atmosfericas y ausencia de luna son necesarias para obtener
datos confiables, lo que impone un bajo rendimiento del tiempo de observacion.

Un arreglo de varios telescopios ayuda a una mejor reconstruccién de la trayectoria de
la cascada, y asi la posicion de una fuente para la cual se recojan unos cientos de fotones
puede llegar a establecerse con una precision de algunos minutos de arco (tan buena o
mejor que la de observaciones satelitales). Un esquema de la lluvia, y un arreglo detector
puede verse en la Figura 2.3.

La primera deteccion confiable mediante la técnica Cherenkov fue reportada en 1989,
y fue obtenida con el telescopio reflector de 10 m de didmetro del Observatorio Whipple®.

®En rigor, la radiacién Cherenkov es el resultado de la reorientacién de los dipolos inducidos en las
moléculas del aire por una particula cargada que se mueve suficientemente rapido.

La fuente en cuestion era la nebulosa del Cangrejo (Crab), que se ha convertido en la calibradora de
referencia de la astronomia en el rango ~.
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Figura 2.3: Esquema de una lluvia atmosferica y un arreglo Cherenkov para su deteccién (Aha-
ronian et al. 2007).

HESS, el HIGH ENERGY STEREOSCOPIC SYSTEM ha completado en 2004 el primer re-
levamiento del plano galdctico, con una sensibilidad de un pequenio porcentaje de Crab
a energias mayores que 100 GeV. El telescopio MAGIC (MAJOR ATMOSPHERIC GAM-
MA IMAGING CHERENKOV) que es el de mayor didmetro (17 m) operando mediante esta
técnica ha aportado también resultados muy interesantes. Para detalles sobre MAGIC ver
Domingo-Santamaria (2006). Los articulos de revisiéon que listan las fuentes TeV confirma-
das quedan desactualizados con velocidad creciente al ser este un campo tan activo. En la
Tabla 2.1 pueden verse las fuentes galacticas y extragalacticas reportadas antes de Julio
de 2006, habiendo referencias para cada una en Cui (2006). Vale la pena comentar que la
emision difusa en el rango TeV tiene un especial interés cosmologico al permitir el estudio
indirecto de la radiacién infrarroja de fondo con la que interactiia’. Debe agregarse a la

lista de microcuéasares la deteccion de Cygnus X-1, anunciada muy recientemente por el
equipo de MAGIC (Albert et al. 2007).

Actualmente, gracias a colaboraciones internacionales, se planean y se estidn constru-
yendo otros grandes arreglos Cherenkov que permiten preveer un incremento enorme en el

"Fotones con energfa mayor que E., ~ 1 TeV son absorbidos por los infrarrojos para crear pares e iniciar
cascadas electromagnéticas dominadas por el proceso Compton inverso, como las que se discutirdn méas
adelante. En este caso, los caminos libres medios para la interaccién vy son del orden de algunos Mpc.
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nimero de fuentes TeV en los anos proximos®. Ademés, aumentando el 4rea colectora del
arreglo y la altura en que se ubica, se intentara bajar la energia minima de los fotones «y
detectables desde tierra, de modo de reducir la banda no cubierta por observaciones que
hay entre dicha energia y la energia maxima detectable por los observatorios satelitales.

SHESS II y MAGIC II son extensiones respectivas de los instrumentos existentes. VERITAS (USA)
es un arreglo similar a HESS. CTA es un proyecto de gran envergadura que podria incluir hasta ~ 100
telescopios.
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Tabla 2.1: Fuentes TeV reportadas a Julio de 2006, por Cui (2006)

| Clase Nombre RA (2000) Dec (2000)  Notas
Blazar 1ES 1101-232 1103 37.57 -2329 30.2
Mrk 421 1104 2731 +38 12 31.8
Mrk 180 1136 2641 +70 09 27.3
1ES 1218+304 1221 2194 +30 10 37.1
H 1426-+428 14 28 32.6 +42 40 29
PG 1553+113 155543.04 +111124.4
Mrk 501 16 53 5222 +39 45 36.6
1ES 1959+650 19 59 59.85 +65 08 54.7
PKS 2005-489 20 09 25.39 —48 49 53.7
PKS 2155-304 21 58 52.07 —30 13 32.1
1ES 2344+514 23470492 +514217.9
H 2356-309 2359078 —30 37 38
| FR I M 87 12 30 49.42 +12 23 28.0
Viento Crab Nebula 0534 31.97 +220052.1 PSR B0532+21
de pulsar Vela, X 08 33 32 —45 43 42 PSR B0833-45
(PWN) G313.3+0.1 14 18 04 —60 58 31  “Rabbit” (R2/Kookaburra)
K3/Kookaburra 14 20 09 —60 48 36 PSR J1420-6048
MSH 15-52 15 14 07 —59 09 27 PSR B1509-58; composite
G18.0-0.7 18 26 03.0 —13 45 44 PSR J1826-1334
Remanente de RX J0852.0-4622 08 52 00 —46 20 00 “Vela Junior”
Supernova RX J1713.7-3946 17 13 00 —39 45 00 G347.3-0.5
tipo G0.9+0.1 17 47 23.2 —28 09 06 composite
cascara (G12.82-0.02 18 13 36.6 —17 50 35
Cas A 2323 24 +58 48 54
Microcuésar LS 5039 18 26 15 —14 50 53.6
LSI 461 303" 02403167 +61 13 45.6
| Binaria Be/X PSR B1259-63 13024765 —63 50 08.7
Fuente HESS J1616-508 16 16 23.6  —50 53 57 PSR J1617-5055
no identificada: HESS J1632-478 16 32 08.6 —47 49 24 IGR J16320-4751
con contraparte HESS J1634-472 16 34 57.2 —47 16 02 G337.2+0.1/IGR J16358-4726
pausible HESS J1640-465 16 40 44.2 —46 31 44 G338.3-0.0/3EG J1639-4702
HESS J1713-381 17 13 58.0 —38 11 43 G348.7+0.3
HESS J1745-290 1745413 —29 0022  (G359.95-0.04/SgrA East /SgrA*
HESS J1804-216 18 04 31.6 —21 42 03 G8&.7-0.1/PSR J1803-2137
HESS J1834-087 18 34 46.5 —08 45 52 G23.3-0.3
HESS J1837-069 18 37374  —06 56 42 G25.5+0.0/AX J1838-0655
Fuente HESS J1303-631 1303004 —63 1155
no identificada  HESS J1614-518 16 14 19.0 —51 49 07
sin HESS J1702-420 1702 44.6 —42 04 22
contraparte HESS J1708-410 17 08 14.3  —41 04 57
HESS J1745-303 17 45 02.2 —30 22 14 3EG J1744-3011
TeV J2032+4131 20 31 57 +41 29 56.8
Emision Galactic Ridge — —
difusa Cygnus Region — —

fTambién una binaria Be.
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CAPITULO

Binarias de rayos -y

Catalogadas desde un principio como potenciales fuentes gamma, los sistemas binarios
con emisién de rayos X han sido blanco de diversas especulaciones teéricas. El interés por
estos modelos se vi6 intensificado a partir de la confirmacion observacional que brindaron
los arreglos Cherenkov: algunas binarias de rayos X emiten, con intensidad variable, fotones
con energia mayor que 100 GeV. A la fecha, se conocen 4 binarias de rayos gamma: LS 5039
y PSR B1259-63 detectadas por HESS (Aharonian et al. 2005a, Aharonian et al. 2005b
respectivamente); LS T +61 303 y Cygnus X-1 detectadas por MAGIC (Albert et al. 2006,
Albert et al. 2007 respectivamente).

Los modelos que describan en forma adecuada a las binarias de rayos v deben en tltima
instancia explicar su emisién a lo largo de practicamente todo el espectro electromagnético,
y muchas veces comportamientos variables en el tiempo que difieren segin la banda de
observacion. A modo de ejemplo, la Figura 3.1 muestra la distribucién espectral de energia
observada para PSR B1259-63 y LS 5039. La emision de LS T +61 303 sera tratada por
separado mas adelante, ya que ha sido nuestro caso concreto de estudio.

v v
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a8 - (— —
10 5‘ 10% N
L . i L ]
~ 0% /“ﬂ L‘ . o~ 10% - ~n llll N
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L ] I :,"'.. i
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Figura 3.1: Distribucién espectral de energia observada para LS 5039 y PSR B1259-63. Du-
bus(2006a). Los flujos se han transformado en luminosidades asumiendo una distancia de 2.5 y
1.5 kpe, respectivamente. Se recopilan datos no simultaneos, con referencias en el articulo men-
cionado.
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Las fuentes mencionadas pertenecen al grupo de binarias X de gran masa (HMXB:
HiGH MAss X-RAY BINARY), esto es, contienen una estrella de gran masa (tipo espectral
O - B) y un objeto compacto, ya sea una estrella de neutrones o un agujero negro. Con
excepcion de PSR B1259-63, se cree que en estas fuentes la emision X estd vinculada
a la acrecién de materia donada por la estrella normal sobre el objeto compacto. Esto
también puede ocurrir en binarias X de baja masa (LMXB: Low MAss X-RAY BINARY),
marcando la diferencia entre ambas clases no solo la masa de la estrella normal, sino
también el mecanismo responsable de la transferencia de masa. En las HMXB interviene el
viento producido por la estrella, que genera una tasa de pérdida Mg ~ 1078 — 1075 M,
yr~!. Los mecanismos que actiian impulsando estos vientos, su configuracién y emisién son
altamente complejos y merecen su propia drea de estudio (ver Seccion 3.1). En las LMXBs
la estrella normal ha evolucionado, saliendo de la secuencia principal para expandirse mas
alla de cierta superficie equipotencial que la contiene y se dice que la transferencia de masa
ocurre por derrame del 16bulo de Roche.

Otra posibilidad para la emision de rayos X (y tal vez ) por una binaria es que se trate
de un sistemas con colisiéon de vientos. Sistemas formados por dos estrellas muy tempranas
brindan esta posibilidad, tratandose usualmente de sistemas tipo WR-+OB. El frente de
choque estacionario que se forma alli donde se equiparan las presiones de ambos vientos
es el sitio donde se aceleran las particulas que luego emiten radiacién +. Por otro lado, la
interacciéon del viento de una estrella de gran masa con el viento de un pulsar lleva a una
situacion con ciertas similitudes. Este escenario requiere que el pulsar sea lo bastante joven
como para tener una tasa de pérdida de energia rotacional importante (Eyo; ~ 10% erg
s~1). Un ejemplo de estos sistemas, con emisién v confirmada, es PSR B1259-63. Estudios
cinematicos de LS 5039 y LS I +61 303 muestran que han sido expulsados de “cunas”
cercanas por explosiones de supernova que ocurrieron dentro del pasado milléon de anos
(Mirabel, 2006). Por lo tanto, si hay un pulsar en estos sistemas, se trata de uno que en
efecto es relativamente joven.

Mayormente, la naturaleza de la estrella compacta en las binarias X no es conocida,
pues mediante técnicas espectroscopicas' en el rango visual la masa suele estar acotada
en un rango que permite ambas posibilidades: estrella de neutrones o agujero negro. La
emisién en radio en forma de pulsos probablemente sea absorbida en forma eficiente por el
material denso del viento estelar a menos que el pulsar se aleje lo suficiente de la estrella
durante parte de su movimiento orbital®. Si esto ocurre y se detectan pulsaciones en radio
y/o rayos X estaremos en presencia de una estrella de neutrones, y puede resultar més

probable el mecanismo de interaccién de vientos entre pulsar y estrella®. Sobre las dos

fuentes mencionadas permanece en debate (Dubus, 2006a) si es éste el escenario o mas

1Se determina la funcién de masa, que provee una cota inferior de la masa del objeto compacto. Por lo
general se desconoce la inclinacién de la 6rbita, y se adopta un valor de masa para la estrella normal que
tiene una gran incerteza, especialmente para estrellas de gran masa.

ZEsto es lo que ocurre en el sistema de PSR B1259-63, que tiene una, 6rbita muy excéntrica e = 0.87 y
su periodo es Py, = 3.4 afios.

3Sin embargo, es importante notar que hay MQs donde el objeto compacto es una estrella de neutrones,
como Sco X-1 y Cir X-1.
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bien otro, donde el objeto compacto no es capaz de frenar la acrecién y ocasionalmente
impulsa parte del material que cae sobre él, formando chorros a lo largo de su eje de
rotacion. Como se mencioné en la Introduccion, estos sistemas se denominan microcuédsares.
Les dedicaremos el capitulo siguiente mientras que en las préximas secciones se pretende
ampliar lo comentado sobre los otros modelos actualmente populares para las binarias de
rayos 7, concentrandonos en el caso de sistemas de gran masa. El Capitulo 10 trata el caso
de un pulsar altamente magnetizado con acrecion.

3.1. Vientos en estrellas de gran masa

Nos referimos aqui a las estrellas con tipos espectrales O, B y Wolf-Rayet (WR), estrellas
de gran masa (> 20 M) y altas luminosidades® (10°—10° L) con la presencia caracteristica
de lineas de emision (por lo que se agrega una letra e al tipo espectral si se trata de las

OB).

Las estrellas Be muestran velocidades de rotacién mas alta que las B (del orden del
~ 80 % de la velocidad de rotacioén critica) y se han observado en ellas variaciones en la
intensidad de las lineas de Balmer y en el flujo continuo y de lineas en el ultravioleta (UV).
Dichos cambios se explican como variaciones en el aspecto de una envoltura de material
circumestelar (ver ej. monografia de Porter & Rivinius, 2003). En particular, una envoltura
maés fria que la estrella serfa responsable del exceso en la emision infrarrojo (IR) por sobre
el valor fotosferico normal y las lineas de emisién en el visual. El proceso mediante el
cudl se expele materia de la estrella no esta del todo claro. Algunas propiedades han sido
inferidas mediante estudios estadisticos de los perfiles de emisiones y exceso IR de estrellas
individuales. La existencia de una estructura achatada (similar a un disco confinado cerca
del plano ecuatorial) alrededor de las estrellas Be parece ser un punto bien establecido.
Observaciones polarimétricas y utilizando interferometria de hecho han permitido detectar
el disco de ¢ Tauri (Quirrenbach et al. 1993). El modelado de estos discos requiere del
conocimiento de propiedades fisicas de la envoltura. Waters et al. (1987) han estimado
densidades electronicas del orden de 1072 — 107" g ¢m™ en las regiones internas del
disco, junto con perfiles de densidad con dependencia del tipo ™" siendo 2 < n < 4.
Actualmente, la teoria més aceptada para el modelado de estos discos es la que incorpora
la viscosidad como mecanismo para el transporte de momento angular, de modo que el
perfil de velocidad acimutal en funcion de la distancia a la estrella se mantiene Kepleriano
(Lee, Saio & Osaki, 1991) lo cual es consistente con la evidencia observacional. Calculos
tridimensionales de estas estructuras, y de las ondas de densidad que pueden darse en ellas
han sido realizados por Okazaki (1991, y trabajos posteriores).

Por otro lado, se cree que el viento tendria ademas una componente menos densa y
més rapida (supersonica, con velocidad terminal ve, ~ 1000 km s7'), impulsada por la

tComparable con la luminosidad de Eddington de la estrella, dada por Lggq = 4rcGM,my/op =~
1.2 x 1038(M, /M) erg s~ 1.
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presion de radiacion de absorciones discretas (lineas modificadas por efecto Doopler: en
estas absorciones se transfiere el impulso que progresivamente acelera el viento hasta llegar
al equilibrio que implica la velocidad terminal). Este viento sale de la estrella en forma
preferentemente polar o isotropica, y seria el responsable de la emision UV. El perfil de
velocidad es en este caso del tipo v(r) ~ v (1 — R, /7)?, siendo 8 un parametro del orden
de la unidad (Lamers & Cassinelli, 1999). Al estimar la tasa de pérdida de masa, para
estrellas de tipo OB con luminosidad y temperatura efectiva respectivamente en los rangos
5 < log(L,/Ly) < 6,y 445 < logT,g < 4.7, puede utilizarse una relacién empirica:
log (M/(M@yr_l)) = 1.7381og(L,/Ly) — 1.3521og Tog — 9.543, obtenida por Lamers &
Leitherer (1993).

Las tasas de pérdida de masa en las WR son las mayores que se han inferido, alcanzando
~ 107* Mg yr! (Leitherer et al. 1997) . Las lineas en emision de estas estrellas son
particularmente anchas. Un repaso actualizado sobre las propiedades de las estrellas WR se
déa en Crowther (2006). La secuencia de subtipos espectrales de las WR parece corresponder
a estados evolutivos (breves) de las estrellas O. La aceleracion de particulas y su consecuente
emision no térmica en el entorno de estas estrellas fue considerada por White (1985). Existe
evidencia observacional de que los vientos de estrellas O y WR presentan inhomogeneidades
de pequena escala o grumos (clumps), por lo que el viento se caracteriza mediante un factor
de llenado f ~ 0.05 — 0.25 (que d4 un factor 2 a 4 menor en la tasa de pérdida de masa
respecto a modelos homogeneos, dM/dt oc f1/?). Una vez que se han propagado, los vientos
de estas estrellas interactian con el material interestelar generando frentes de choque® y
socavando cavidades o burbujas (Benaglia & Cappa, 1999). Como las estrellas de gran masa
evolucionan rapidamente suelen encontrarse cerca de su lugar de formacion (ej. formando
asociaciones estelares, que también han sido estudiadas como posibles fuentes de rayos 7,
Torres et al. 2004).

Hemos comentado algunos aspectos de la emision y el viento de la estrellas de gran masa.
A la hora de modelar la emision generada en sus inmediaciones, los campos de materia, de
fotones y magnético tienen estructuras complejas, para las cuales se adoptan descripciones
simplificadas. El campo magnético en la superficie (B,) de estrellas de gran masa se estima
que fluctéia entre unos pocos Gauss y ~ 10° G (Donati et al. 2002). La geometria del
campo ha sido considerado por varios autores (White 1985; Lamers and Cassinelli 1999 y
sus referencias) y puede representarse basicamente como la de un rotor. La velocidad de
rotacion de la estrella suele ser v, = (0.1 — 0.2)v,, (Conti & Ebbets 1977). Cerca de la
estrella el campo magnético es aproximadamente radial, mientras que al alejarse se torna
tangencial. Bajo la hipotesis de un viento estelar “cadtico” las fluctuaciones del campo
magnético pueden asumirse 6 B/B ~ 1°.

®En estos choques entre el viento de estrellas de gran masa aisladas y el medio interestelar se ha estimado
que se genera una luminosidad de ~ 1032 — 1033 erg s~! a energfas > 100 MeV (Benaglia et al. 2001) que
es demasiado bajo para ser detectable con los instrumentos actuales.

%En consecuencia, la difusién de particulas cargadas en el viento se d4 en las condiciones de Bohm
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3.2. Pulsares

Es mucho lo que puede decirse sobre estos interesantes objetos, mientras que este espacio
es obviamente limitado. El lector puede dirigirse por ej. a Lipunov (1992), y Shapiro &
Teukolsky (1983) para una introduccién mas amplia.

Poco después del descubrimiento de los radio pulsares en 1967 se los identific6 con
estrellas de neutrones magnetizadas, aisladas (sin compaifiera binaria) y rotando a altas
velocidades. So6lo este tipo de objetos serfan capaces de explicar los periodos cortos y
estables de los pulsos observados, ademés de la alta polarizacién de su emisién en radio.
Desde entonces se los ha detectado emitiendo en todo el espectro, hasta inclusive rayos
v de altas energias (MeV-GeV). El eje magnético de la estrella de neutrones y su eje de
rotacion deben estar desalineados para justificar los pulsos. La radiaciéon queda contenida
en dos conos angostos a lo largo del eje magnético y el observador la detecta s6lo cuando
un cono apunta en direccion de la visual. La energia radiada se extrae de la energia cinética
rotacional de la estrella de neutrones, que en consecuencia frena su rotaciéon y aumenta el
periodo de los pulsos.

La region inmediata del pulsar se llama su magnetosfera. En esta region, resulta una
buena aproximacion considerar al pulsar como un dipolo magnético (rotante, no alineado).
Se llama radio de corrotacion, o del cilindro de luz, a la distancia a la cual la velocidad de
particulas que rotaran en forma rigida con la estrella de neutrones igualarfa la velocidad
de la luz. Dentro de ese radio las particulas cargadas estan ligadas a las lineas de campo
magnético. En el interior del cilindro de luz las lineas son cerradas, pero las que se extienden
mas alla del radio de corrotacion son abiertas y, visto desde arriba, son arrastradas en forma
de espiral.

De acuerdo al modelo de Goldreich & Julian (1969), justo fuera de la superficie de la
estrella de neutrones la fuerza de Lorentz sobre las particulas cargadas excede enormemente
la fuerza de atraccién gravitacional, lo que produce una magnetosfera rica en particulas
que son “arrancadas” de la superficie de la estrella. En las inmediaciones de la zona polar se
desatan cascadas electromagnéticas (dominadas por radiacion de curvatura) que llevan a
aumentar el flujo de electrones y positrones (Sturrock, 1971). Las particulas que se mueven
a lo largo de las lineas de campo abiertas escapan formando el viento del pulsar. Sin
embargo la relacion entre entre el viento y la magnetosfera presenta todavia importantes
retos tedricos, como describe Michel (2004). La radiaciéon gamma debida a un pulsar aislado
y sus inmediaciones (PWN: PULSAR WIND NEBULA) puede tener origen en tres zonas con
distintas condiciones fisicas: la magnetosfera, el viento relativista, o la nebulosa externa
que se forma en la region donde se frena el viento, como esquematiza la Figura 3.2.

La emision generada en la magnetdsfera es la que se observa pulsar con el periodo
rotacional de la estrella, si bien los mecanismos generan la emisiéon no son claros atn.
En esta region interna las pérdidas energéticas del pulsar estdn dominadas por flujo de
Poynting, mientras que por fuera del cilindro de luz domina la energia cinética de las

(White, 1985)
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particulas del viento: un plasma de electrones y positrones relativistas que emite fotones
energéticos por dispersion Compton inversa. El factor de Lorentz de este viento se estima
entre 10* y 107. El viento del pulsar eventualmente se frena al chocar con el remanente de
supernova asociado (plerion) o con el medio interestelar, generando en esta zona lejana una
nebulosa que emite rayos X térmicos y por proceso sincrotron. Los aspectos generales de la
emision del pulsar de Crab y su nebulosa pueden derivarse en el contexto de este modelo.

Radiation from a Pulsar-wind-nebula complex

Synchrotron

nebula

R,0,X
V: MeV/GeViTeV

Interstellar medium

-

Figura 3.2: Esquema de las zonas de emisién gamma en torno a un pulsar, y los mecanismos
radiativos que intervienen. Aharonian & Bogovalov (2003)

3.3. Sistemas tipo WR-+0B

Observaciones en radio han detectado la emisién no térmica que se genera en la zona
de interaccion entre los vientos de dos estrellas de gran masa que forman sistemas binarios.
Cuando se tiene la suficiente resoluciéon espacial (ej, utilizando VLA) la region emisora
aparece como una region extendida de forma elongada entre las dos estrellas. Esta emision
proviene del enfriamiento (sincrotrén) de las particulas que han sido re-aceleradas en forma
difusiva (ver Apéndice) en el frente de choque producto de la colision de los vientos estelares.
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Este escenario fue investigado por Eichler & Usov (1993) y luego por otros autores que
implementaron modelos simplificados en el intento de mantener el calculo analitico y poder
estimar el amplio espectro emitido, que se extiende hasta las altas energias.

Asumiendo que el viento de ambas estrellas, primaria (subindice 1,1a WR) y secundaria
(subindice 2, la OB) fluye en forma radial y colisiona a la distancia r; de la estrella 7, igua-
lando presiones ram se obtiene r; en funcién de la separacion de la binaria y del parametro
1, dado por 7 = (Maveo2)/(Mi0001), donde también deben asumirse valores de las tasas de
pérdida de masa (M) y velocidades terminales (vs). Expresiones detalladas para la forma
del frente de choque pueden hallarse en Antokhin et al. (2004) y sus referencias. La emision
de las particulas re-aceleradas puede calcularse dados los valores del campo magnético y de
fotones (estelares) que se asuman en r;. Mas tarde, se han desarrollado modelos bidimen-
sionales hidrodinamicos que permiten incorporar las distribuciones de presiéon y densidad
de los vientos, llevando a una mejor estimacién de la distribucién espacial de las particulas
re-aceleradas (Dougherty & Pittard, 2006).

Van der Hucht (2001) lista 227 estrellas WR conocidas hasta ese momento, de las
cuales, sefiala que el ~ 40% forman sistemas binarios. Las binarias més conocidas cuya
emision v ha sido modelada son WR140 (que estd en el borde de la caja de error de
3EG J2022+4317), WR146 y WR 147. En el caso de sistemas con excentricidad elevada,
como el que se muestra en la Figura 3.3, la region de colisién de vientos sufrird cambios
importantes debido a la variacién de la separacion de las estrellas con el movimiento orbital.
La binaria WR20a (el sistema binario de mayor masa en la galaxia) ha llamado la atencién
por encontrarse dentro de una region extensa detectada por HESS, en el cimulo estelar
abierto Westerlund 2 (Aharonian et al. 2007b). Bednarek (2005) ha trabajado sobre la
propagacion de los rayos 7 en WR20a, y la posible emisién de neutrinos por este sistema.

Si bien se ha prestado mayor atenciéon a este tipo de sistemas por su emisién en rayos
X (donde a veces es indistinguible la componente términa de la que no lo es), Benaglia &
Romero (2003) estimaron que la emision de sistemas tipo WR+OB a energias mayores que

100 MeV puede variar entre los 10%% y hasta ~ 10% erg s~

3.4. Sistemas con colision de viento pulsar-estrella

En el entorno de pulsares aislados en movimiento respecto al medio, la interaccion del
viento del pulsar con el material interestelar produce un choque con frente en forma de arco
(bow) en direccion opuesta a la del vector velocidad relativa. Un pulsar que interactiia con
el viento de una compaiiera estelar de gran masa (sistemas tipo Be+PSR) est4 confinado
por una presioén intensa, y sélo si es capaz de generar un viento con la energética necesaria’

"Para describir el viento del pulsar, se introduce un parametro o llamado magnetizacion. Es el cociente
entre densidades de energia magnética y cinética (de las particulas del viento). Se asume o < 1, y ademas,
los modelos de Dubus suponen que la fracciéon de energia llevada por iones es despreciable, mientras que
los leptones son monoenergéticos, con factor de Lorentz ~y,.
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+ 31 Jul 2000

22 Dec 1999

4 Jan 1993

Figura 3.3: Sistemas con colisién de vientos, formados por dos estrellas de gran masa. A la
izquierda: la propuesta original de Eichler & Usov (1993). A la derecha se muestra un montaje de
observaciones de WR140 obtenidas con VLA a 8.4 GHz, en tres posiciones orbitales. Puede verse
la rotacion de la zona de colision de vientos (Dougherty & Pittard, 2006).

podra evitar la acrecién. Por ejemplo si el viento de la estrella esta caracterizado por M,y

Uso, la separacion orbital es a, y la potencia cinética del viento del pulsar es E; un modelo

simplificado (Dubus, 2006a) donde se igualan presiones para despejar la distancia R, desde

el pulsar donde se ubica el frente de choque (standoff distance), lleva a
E a

=puve — Rs

AmRic 1+ (Myvooc/E)Y/2’

(3.1)

donde se us6 py = My, /(47 (a— R,)?) para la densidad del viento estelar®. Se obtiene para
pulsares jovenes (en rotaciéon con periodo de milisegundos y tasa de frenado P ~ 107'°),
con una potencia en el viento E ~ 10%® erg s™! y parametros similares a LS 5039, que R,
es de aproximadamente una décima de la separacion orbital.

Se ha sugerido que el frente de choque entre estos vientos tiene forma “cometaria” en
direccion opuesta a la del vector pulsar-estrella, mostrando cambios notorios de orientacion
durante fases orbitales proximas al periastro. Como se ha dicho, la reaceleraciéon de particu-
las en frentes de choque lleva a la emision de radiacion en un amplio rango de frecuencias.

~ ®Me llama la atencién que tiene solucion R, < a independientemente de la desigualdad entre Ey
Myvaoc.
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wind interface

periastron 02/2004
)

Flux (>380 GeV) -10-12¢m-2s-1

HESS pulsar orbit

period = 3.4 years

PSR B1259-63 eccentricity = 0.87

Figura 3.4: Esquema del sistema binario de PSR B1259-63 (Aharonian et al. 2005b). Se indica
la posicién que se ha estimado para el disco de la estrella Be. Las barras a lo largo de la o6rbita
indican los periodos observados por HESS.

Ademés, un sistema de este tipo brinda un laboratorio muy interesante para el estudio del
viento de pulsares, brindando un version compacta de una PWN: el viento del pulsar es
frenado aqui a una distancia R, ~ 10'2 cm. Otro hecho interesante es que la re-aceleracion
ocurre en presencia de un campo magnético méas intenso (B ~ 0.1 —1 G).

El sistema PSR B1259-63 /SS2883 es la primera confirmacién de que este escenario dé
lugar a emision de rayos y de muy altas energias (> 380 GeV). Fue detectado por HESS
(Aharonian et al. 2005b) mostrando un minimo en su curva de luz cerca del pasaje por el
periastro (cuando se prevee un incremento de la emision por enfriamiento IC de leptones,
pero también un aumento en absorcién ) y maximos alrededor de 20 dias antes y después
del minimo. El trabajo de Khangulyan et al. (2006) prevee caracteristicas especificas de los
modelos teoricos que se han presentado para esta fuente. Es interesante comentar que del
eclipse de las pulsaciones en radio se ha podido inferir la posicion del disco circumestelar de
la estrella Be. Dubus (2006b) ha estimado la emision en radio de PSR B1259-63, y sugiere
que la “radio-cola cometaria” en sistemas Be+PSR puede ser confundida por su emision
extendida con la emision de un jet, caracteristico de sistemas tipo microcuasar. De este
modo, se unificaria el escenario para las binarias de rayos 7. Sin embargo, como veremos
mas adelante, esta sugerencia esta lejos de ser confirmada.
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CAPITULO

Acrecion y eyeccion de materia en binarias de
gran masa

Durante el desarrollo de las investigaciones relacionadas con esta tesis se estudi6 la
emisién de rayos 7 en sistemas conteniendo una estrella de gran masa y un objeto com-
pacto. Este tipo de sistemas suele presentar episodios de emisién en rayos X (a veces
emision persistente, otras transitoria o “explosiva’), por lo que hablaremos con generalidad
de HMXB. Los sistemas Be /X constituyen la mayor subclase de las HMXB, abarcando un
80 % de ellas’. Nos referiremos a sistemas donde la emisioén X esta vinculada a la acrecion
de material del viento de la estrella normal sobre la compacta. Dicho proceso consiste en
la acumulacién de gas difuso o materia sobre un objeto, debido a la influencia gravitatoria
que este ejerce en el medio donde estd inmerso. Frank, King & Raine (2002) brindan una
monografia muy completa de este tema, central en la astrofisica.

El objeto compacto en los sistemas estudiados es una estrella de neutrones o un agujero
negro?. No hay razones para creer que las estrellas de neutrones que son las componentes
Opticamente invisibles de fuentes binarias de radiacion X sean de naturaleza diferente
a las que puede observarse aisladas como pulsares en radio, y a las cuales nos hemos
referido en el capitulo anterior. Si la estrella compacta tiene una masa mayor que ~ 3
Mg, ésta es un agujero negro, y (so6lo) nos interes6 que se trata de una cierta cantidad de
masa M confinada dentro de una superficie esférica (su horizonte de eventos) con radio

L Aunque los nuevos resultados de INTEGRAL en rayos X duros parecen haber cambiado esta relacién,
al encontrar muchos sistemas con estrella compaiiera de tipo supergigante, ver Dean et al. (2005).

?Las binarias candidatas a contener un agujero negro son comentadas por ej. en Casares (2005) y
en Remillard & McClintock (2006). Este tltimo trabajo también introduce los fenémenos que pueden
caracterizar a estos sistemas al tener campos gravitacionales fuertes, como ser el ensanchamiento relativista
de lineas espectrales, y oscilaciones cuasi-periddicas de alta frecuencia (100 - 450 Hz). Ver Zhang, Li &
Wang (2004) para una discucion sobre la falta de confirmaciones observacionales de sistemas Be/agujero
negro.

Sobre recientes descubrimientos de enanas blancas con acrecién, ver Mukadam et al. (2007), aunque aqui
no se han contemplado este tipo de sistemas.
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rseh = 2GM /c?, también llamado radio se Schwarzschild. Un agujero negro, a diferencia de
una estrella de neutrones, no ofrece una superficie sélida contra la cual colisione el material
acretado y este hecho puede, en principio, tener consecuencias observables.

El descubrimiento de fuentes intensas de rayos X en sistemas binarios cercanos fue
el detonante de una nueva época en la astrofisica de altas energias cuando se estimo6 la
eficicencia del proceso de acrecion. De la conversion de energia potencial gravitatoria en
energfa cinética que mayormente se dirige a calentar el gas, se obtiene una luminosidad
(de acrecion) L, = ¢Mc?, siendo M la tasa de acrecion de masa. Para una estrella de
neutrones con masa M = 1.4 Mg y radio R = 10 km, resulta £ ~ 0.1. Luego, la acrecion
sobre una estrella compacta es una fuente muy poderosa de energia, si tenemos en cuenta
que la eficiencia energética en la nucleosintesis que alimenta una estrella normal es sélo
£=0.007 (Longair, 1992).

La fuente de energia de explosiones que se observan en rayos X es (indirectamente)
la acrecion. Para estrellas de neutrones con campos magnéticos débiles se ha propuesto
que ocurre un proceso similar al que tiene lugar en ciertas variables cataclismicas: material
acretado acumulado sobre la superficie se enciende repentinamente en un flash termonuclear
(ej. Joss & Rappaport 1984). Los episodios de alta luminosidad en rayos X concuerdan
muchas veces con modulaciones orbitales al darse la acrecion sobre la estrella de neutrones
en un sistema binario con gran excentricidad. Se ha establecido observacionalmente (Stella
et al., 1986, Negueruela 1998) la siguiente clasificacion de los estados de actividad X :

» Baja luminosidad persistente: la luminosidad en rayos X es Ly < 10% erg s7, o

directamente no se detecta.

» Explosiones tipo I: Ly ~ 10% — 10%" erg s™!, son explosiones que duran pocos dias

y su separacion coincide con el periodo orbital del sistema. Se supone que ocurren
cerca del momento de pasaje por el periastro.
» Explosiones tipo I o explosiones gigantes: Lx > 1037 erg s~!. No muestra modula-
ciones orbitales claras y puede durar hasta varias semanas.

Esta variedad de comportamientos indica una relaciéon compleja entre la envoltura cir-
cunestellar de la primaria y el objeto compacto. Se ha propuesto que la pendiente del
espectro en fuentes persistentes de rayos X, esta relacionada con la deteccién del sistema
en radio. Nos referimos a un modelo unificado en la Seccién 4.3, luego de introducir los
elementos basicos, a continuacion.

4.1. Discos de acrecion en sistemas binarios

Consideremos un sistema binario formado por una estrella compacta de masa M y una
estrella compafiera que experimenta pérdidas de masa a través de su viento. Cuando la
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estrella compacta tiene un movimiento muy lento respecto al viento (v < ¢s donde vpq
es la velocidad relativa entre el viento y la estrella compacta y ¢; es la velocidad del sonido
en el viento), la acrecién se d4 mediante la caida libre de particulas del medio hacia la
estrella y se habla de acrecion esférica. Para establecer el radio de acreciéon r,. se igualan
la energia cinética y potencial de una particula, de modo que r,. = 2GM/v2,. Utilizando
este valor para definir una seccion eficaz de captura, si el medio tiene densidad py, la tasa
de acrecion de masa resulta (Bondi & Hoyle, 1944):

A (GM)?py,

3
Urel

M,. = Wrgcvrel,ow = (4.1)

Esta expresion puede utilizarse para obtener estimaciones a primer orden, pues nor-
malmente, el movimiento orbital evita que la masa que escapa de la secundaria caiga
directamente sobre la estrella compacta. Si el radio de la primaria es alrededor del 5%
de la separacién de la binaria a, la corriente de gas en vez de caer directamente sobre la
superficie de la estrella se mueve en orbita alrededor de esta formando un disco de gas
caliente que tiende a coincidir con el plano orbital.

La viscosidad del gas, entendida como friccién interna que convierte el movimiento
ordenado de las particulas en movimiento térmico, hace que las particulas pierdan energia
al orbitar y lentamente caigan en trayectoria espiral hacia la estrella. El mecanismo fisico
responsable de la viscosidad en discos de acrecion es pobremente entendido atin. Su efecto
sin embargo es claro: calentar el gas a medida que desciende hasta que finalmente choca
con la superficie de la estrella.

Una primera aproximaciéon para el planteo del disco de acreciéon es suponer que se
trata de un disco delgado, opticamente grueso que radia como cuerpo negro. Para que
dicha aproximacion sea valida debe darse el equilibrio hidrostatico en la direccion (z)
perpendicular al disco,

op GMpsind p GMph

62 — T e E ~ ?-3 y (42)

donde p es la presion, h la mitad del espesor del disco y p su densidad.

Aunque el gas esté cayendo lentamente hacia la estrella, se mueve en buena aproxima-
cién siguiendo orbitas circulares Keplerianas, por lo que vy? ~ GM/r. Reemplazando aqui
el valor de GM/r que se obtiene de la expresion (4.2) y el valor de la velocidad local del
sonido ¢s &~ \/p/p, resulta

-~ —, (4.3)

Esta 1ltima cantidad es la inversa del nimero de Mach para la velocidad de rotaciéon
relativa a la velocidad local del sonido en el disco. Entonces, la condicién para la validez
de la aproximacién de disco delgado es que la velocidad de rotaciéon del disco sea mucho
mayor que la velocidad del sonido. Esto equivale a decir que el gradiente de presion vertical
no debe inflar el disco. Este hecho lleva también a que las temperaturas del disco deben
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ser bajas (kT' < GMm,/r) de modo que el calor generado por los esfuerzos viscosos sea
radiado eficientemente, y no acumulado por el disco (ver Shapiro & Teukolsky 1983). La
solucion estacionaria a este problema fue hallada por Shakura & Sunyaev (1973), quienes
introdujeron la llamada “prescripcion a”, comprendiendo en un solo parametro toda la
fisica sobre los procesos turbulentos y viscosos que ocurren en el disco. Explicitamente, se
adopta

v=acgh, cona<]l, (4.4)
siendo v el coeficiente de viscosidad cinematica®. Este modelo para un disco de acrecion es

conceptualmente la solucién maés simple a las ecuaciones hidrodindmicas para la acrecién
en un disco delgado. Por supuesto, modelos més complejos son posibles.

10' T T T
s,
': L -
wt .
‘ 1 1 L
1 10 10? 10° 10

Figura 4.1: Espectro emitido por un disco opticamente grueso, y geometricamente delgado (Prin-
gle, 1981), al que nos referimos como disco estandar. En las abscisas, el parametro es la frecuencia y
en el eje de ordenadas el flujo tiene unidades arbitrarias. Se indican las frecuencias correspondientes
a las temperaturas de Ry y Rout. Este espectro es similar al de un cuerpo negro “ensanchado”.

La distribucion de temperaturas en un disco estandar es independiente de la viscosidad
y resulta T'(r) oc 7=3/%, con un valor maximo T, ~ 107 K para un agujero negro de
masa estelar. La apariencia del espectro emitido puede verse en la Figura 4.1. Se obtiene
integrando la emisién de cuerpo negro I, = B,[T(r)] de anillos situados entre los radio
interno y externo del disco (Ry y Rout, respectivamente). El flujo en funcion de la frecuencia

3De este modo a es una cantidad media, promediada en la direccién perpendicular al disco, y sélo esté,
bien definida para discos geometricamente delgados. Las propiedades del disco tienen una dependencia
débil con el valor de a adoptado. Sin embargo, el valor de este parametro que se infiere para explicar las
observaciones es un orden de magnitud mayor que el que se estitma a partir de simulaciones numéricas
(King, Pringle & Livio, 2007).
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v para un disco con inclinacion i a una distancia D, resulta

O cosi [ Fout o v, v < kT (Rou)/h
Su = 7D2 ] Ip?”d?" = X y1/3; kT(Rout)/h << kT(H@)/h
Ro caida exponencial, v < kT'(Ry)/h

- (45)
Expresiones para las cantidades fisicas del disco en funciéon de r y para M y M fijos se
hallan, por ej., en Shapiro & Teukolsky (1983). Cualitativamente, el disco esténdar puede
dividirse en tres regiones, dependiendo de r. Estas regiones son:

1. Una regién exterior, para r grandes, en la cual domina la presién de radiaciéon y la
opacidad es controlada por absorciones “libre-libre”.

2. Unaregién intermedia, para r pequenos, donde domina la presién de gas y la opacidad
se debe principalmente a la dispersion electrénica.

3. Una regioén interna, para r muy pequenos, en la que domina la presion de radiacién
y el scattering contintia predominando en la opacidad.

La transicion entre las regiones media e interna ocurre cuando la presion del gas es del
orden de la de radiacion. El borde interno del disco se determina segin el tipo de estrella
compacta: para un agujero negro de Schwarzschild, por condiciones de estabilidad de las
orbitas por efectos relativistas es Ry = 6 GMyy,/c*. Para una enana blanca (wd) o una
estrella de neutrones (NS), el disco alcanza la superficie de la estrella y es Ry = Rwa/Ns-
Sin embargo, el campo magnetico de la estrella puede ser un factor determinante de la
estructura del disco en sus regiones internas (ver Capitulo 10).

El estudio de fuentes de rayos X ha provisto algunas estimaciones empiricas del pa-
rametro a. Un valor considerado aceptable es a ~ 0.1, con el cual se puede explicar el
espectro de rayos X blandos en objetos compactos con acrecién. Sin embargo, por si solo
este modelo sufre problemas al intentar modelar la emision a energias ligeramente mayores
(rayos X duros), detectada en algunos objetos, como por ejemplo Cyg X-1 (Figura 4.2). Ob-
servaciones de esta fuente motivaron la propuesta de una regién interna con caracteristicas
diferentes a las del disco estéandar.

4.1.1. La corona

Cuando la tasa de acrecion es comparable con el valor critico Meaie = Liaa /(mes €2),
donde Lpgq es la luminosidad de Eddington del objeto compacto y n.s < 1 la eficiencia
en la conversién de masa en radiacién, la solucién de disco geometricamente delgado no
puede extenderse hasta el objeto compacto. Al contrario, en sus proximidades la presion de
radiacion hace crecer su espesor h(r) hasta hacerlo comparable con r. Modelos posteriores
han incorporado ad-hoc una regién interna tipo corona donde se producen los rayos X duros,
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y mantienen para la parte externa un disco estandar. Para describir la corona se utilizan dos
temperaturas: los electrones y los iones son tratados por separado. Los primeros se enfrian
radiativamente con eficiencia dando una componente mas fria que la de los segundos:
temperatura i6nica ~ 10"~ K, temperatura electronica ~ 10° K (Esin, McClintock &
Narayan 1997). La fuente de los rayos X duros es el proceso Compton inverso que sufren los
electrones de la corona con fotones blandos de las partes externas del disco. La variabilidad
del flujo de rayos X duros en escalas temporales de hasta los milisegundos implica que la
corona no puede extenderse méas alld de unos cientos de km, probablemente hasta unos
~ 20 — 507, desde el objeto compacto. Como puede verse en la Figura 4.2, la geometria
del sistema condiciona fuertemente las caracteristicas del espectro de emision resultante.
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Figura 4.2: Izquierda: Modelos para la distribucién espectral de energias en rayos X incluyendo
disco y corona. Se han variado los parametros que determinan los tamaifios relativos de estas com-
ponentes, y la temperatura de las fases (electrones/iones) que componen la corona. La opacidad
del plasma introduce una complejidad adicional (Poutanen, 1998). Derecha: Una serie de obser-

vaciones de banda ancha, ilustran la variedad de estados espectrales de Cyg X-1 (Zdziarski et al.
2002).

Como alternativa a modelos de tipo disco-corona, se han planteado modelos que incor-
poran un término de adveccion en las mismas ecuaciones hidrodinamicas del disco estandar
(Ichimaru 1977, Narayan & Yi 1994, 1995). Por su sigla en inglés se conoce a estas solucio-
nes como modelos ADAF (ADVECTION DOMINATED ACCRETION FLOW). El gas acretado
tiene en este caso una densidad baja, por lo que es opticamente delgado y se enfria en for-
ma poco eficiente. La energfa liberada por la friccion viscosa es almacenada como energia
interna (aumentando la temperatura del gas) en vez de ser radiada, y resulta advectada
hacia el objeto central?, junto con el material acretado. Geometricamente, la region ADAF
es cuasi-esférica, y al igual que en los modelos de corona, la emision de fotones X duros
se produce por comptonizacion. Como ventaja sobre el modelo de corona, las soluciones

10 bien es redireccionada hacia flujos salientes o jets.
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tipo ADAF son mas estables®, y se aplican con las tasas de acrecién de masa M menores,
tipicos de regimenes sub-Eddington.

4.1.2. Transferencia de masa:

colaboradores) han considerado los efectos sobre el disco ecuatorial de gas en torno de una
estrella Be que, junto con un objeto compacto, forma un sistema binario. Dicho disco provee
un medio mas denso para la acrecion que la componente de viento con simetria esférica,
y puede por tanto llevar a tasas de acrecién de masa mucho mayores. La interaccién es
compleja y se analiza recurriendo a simulaciones numeéricas dindmicas que aplican el método
SPH (SMOOTHED PARTICLE HYDRODYNAMICS) tridimensional, adoptando la prescripcion
a. La idea central es que la fuerza de marea del objeto compacto ejerce un torque negativo
sobre el disco de decrecion de la estrella Be, disminuyendo la accién del torque viscoso mas
alla de cierto radio critico, lo que lleva al truncamiento del disco circunestelar. La materia
se acumula en anillos externos hasta que se desatan oscilaciones globales en la densidad del
disco, que forman concentraciones en forma de brazo espiral®. Cuando estas concentraciones
alcanzan al objeto compacto se incrementa tanto la tasa de acrecién que probablemnete
se observen explosiones en rayos X. Por otro lado si el truncamiento no es eficiente o si
el disco de decrecion supera el radio del 16bulo de Roche en fases cercanas al periastro,
pueden observarse explosiones de rayos X cuasi-periodicas (tipo I). Esquematicamente, esta
interaccion de transferencia de masa se resume en la Figura 4.3. Para un rango amplio de
parametros orbitales, el truncamiento del disco estelar ocurre a un radio menor que el de la
distancia al objeto compacto durante el periastro, y la tasa de acrecion resulta fuertemente
dependiente con la fase orbital, siendo basicamente sensible a la excentridad del sistema y
a la inclinacién entre el disco circunestelar y el plano orbital. Retomaremos este tema al
presentar los resultados de simulaciones dinamicas del sistema LS I +61 303.

Trabajos recientes (ej. Neguerela & Okazaki, 2001, y otros trabajos por Okazaki y

4.2. Jets y microcuasares

Eyecciones colimadas de materia han sido observadas en diversos objetos astrofisicos:
estrellas muy jovenes, algunas binarias con emision en rayos X, naciendo en el nicleo de
galaxias activas, y se cree que se formarian transitoriamente en explosiones de supernova
y GRBs. Estos objetos comparten caracteristicas comunes: los chorros de particulas que
llamaremos, como en inglés, jets, forman conos de pequena apertura y su presencia se
correlaciona con un disco de acrecion rodeando a la masa central, en tanto que la potencia

*Ver en Frank, King & Raine (1992) discusion sobre la inestabilidad viscosa-térmica de Lightman &
Eardley (1974).

SPerturbaciones de este tipo eventualmente se disiparan, por lo que se espera observar ciclos de rege-
neracion del disco estelar. La evolucion de los discos de acreciéon y decrecién es tratada en Hayasaki &
Okazaki (2006). Se esperan variaciones observables en la linea Ha.
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total en un jet es una fraccion de la potencia vinculada con la materia acretada. Se han
observado tanto jets relativistas como otros que no lo son. Para los del primer tipo, se
vuelven importantes los efectos de la relatividad especial y cualquier emision tiende a estar
colimada en la direccién del flujo. Normalmente, se describe la velocidad de un jet mediante
su factor de Lorentz macroscopico
2\ V2
r— (1 _ _) , (4.6)

o2

donde ¢ es la velocidad de la luz, y v la del fluido. Otro parametro relacionado a éste es el
factor de Doppler D, dado por

D= [F (l—gcosﬂ)] 1, (4.7)
siendo # el angulo que forma el eje del jet con la linea de la visual. Este factor ayuda
a describir los efectos de magnificacién Doopler y enfocamiento (beaming): un jet que se
acerca al observador parece emitir a frecuencias D veces mayores, y dentro de un angulo
solido D? veces menor que en el sistema de referencia co-mévil al jet. Un factor D? entra
entonces en el brillo aparente y un jet que se acerca al observador resulta més brillante. Lo
inverso ocurre para un jet que se aleja, cuyo brillo aparecera debilitado.

Nos dedicamos aqui a los jets de binarias de rayos X, ya que nos interesa analizar
luego a estos sistemas como binarias de rayos 7. Sistemas binarios con emisiéon X y para
los que se ha detectado, en alguna ocasion, la presencia de jets, se llaman micocudsares
(para los que mantendremos la sigla en inglés, MQ: MICRO-QUASAR). Este nombre fue
adoptado por Mirabel et al. (1992) en alusion a la clara similitud que presentan algunos de
los aspectos basicos de los cuasares extragalacticos con los MQs: la presencia de un objeto
compacto central, un disco de acreciéon y jets relativistas. Existe realmente un factor de

resonant torques

cempant . B Be star
star K—_\ ‘%?

e S 2 H
Time- 4\\%\\“ i Truncated

dependent decretion disk with
accretion disk strongly phase-dependent

phase-dependent  structure
mass transfer

Figura 4.3: Esquema de la relacion entre los discos de acrecién y de decrecion en sistemas BeX,
sugerido por los resultados de simulaciones dinamicas (Okazaki, 1991).
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orden ~ 10° — 107 entre las masas centrales en estas dos clases de objetos’, que se cree son
manifestaciones de procesos fisicos subyacentes muy parecidos. Las escalas temporales en
las cuales se manifiestan variaciones que permitan estudiar tales procesos son del orden de
horas a meses en MQs, haciéndolos blancos mucho més atractivos para el estudio que los
cuasares donde las escalas temporales pueden ser de miles de anos.

El origen de las eyecciones se ha convertido en un campo de investigacién muy activo.
Blandford & Payne (1982) fueron los primeros en obtener el calculo completo para la
relacion entre el flujo de plasma (electrones y protones) y el campo magnético llevado por
el jet, mostrando los rasgos necesarios: colimacion y aceleracion tal que permita los factores
de Lorentz observados. Como ya era sospechado, se hace necesaria la aplicacion cuidadosa
de la teoria magnetohidrodinamica® para el estudio de los jets, considerando ademas el
campo magnético generado por el disco de acreciéon. Se han implementado simulaciones
numéricas (e€j. Meier et al. 2001, Zanni et al. 2007 y sus referencias) e intentado soluciones
semi-analiticas (ej. Hujeirat et al. 2003). Ademas, se han considerado otras opciones para el
confinamiento lateral de los jets, como por ej. el confinamiento por un plasma frio (Bosch-
Ramon et al. 2006a) o bien que el movimiento sea mucho méas rapido (I' > 10) de lo
usualmente inferido (I' ~ 2 — 5.) y son efectos puramente relativistas los que hacen verlos
como colimados (Miller-Jones et al. 2006).

El principal aspecto observacional para la identificacion de jets en MQs es su emision
en radio, que presenta un espectro no-térmico y un alto grado de polarizacién lineal. Estos
dos rasgos revelan el origen de la emisiéon como el resultado de la interacciéon de una
poblacién de electrones relativistas con un campo magnético. El espectro plano resulta
de superponer un nimero de espectros simples de emision sincrotrén generados a lo largo
de un flujo coénico, donde el plasma emisor se vuelve mas opticamente delgado en las
bajas frecuencias a medida que avanza alejandose. Dado que s6lo la emision sincrotron,
proveniente del contenido leptdnico, se ha detectado en los jets de binarias de rayos X,
existe muy poca informacién acerca de su contenido bariénico. Aunque esta afirmaciéon no
es general: la deteccion de lineas dpticas, en IR y rayos X en el sistema SS433 ha permitido
inferir la presencia de iones en su jet (Margon 1984, y ver Kotani et al. 1994).

Cotas a la cantidad de energia total transportada por los jets (E x tiempo de vida)
pueden inferirse de su interaccion con el medio interestelar que rodea al sistema. Un caso
tipico en este sentido es el de SS433: la nebulosa W50 rodea a este MQ y hace de calorimetro
a la potencia mecénica de sus jet. Mediante observaciones en radio se ha concluido que
esta puede ser tan grande como ~ 10*° erg s™! (Begelman, King & Pringle, 1980). Los jets
de Cyg X-1, con una potencia mecanica similar a su luminosidad bolométrica en rayos X?,

"Las temperaturas de los discos de acrecién también tienen varios ordenes de magnitud de diferencia:
en los cuésares emiten radiacion éptica mientras que en MQs, en rayos X.

8En particular se suele asumir el limite de la MHD ideal: el plasma es cuasi-neutro y se lo trata como
un fluido con conductividad infinita, en el cual estan congeladas las lineas de fuerza. La tension magnética
es la responsable (como en un “pinch”) de colimar el flujo.

9Fl valor antes indicado es muy superior al que sugiere el brillo de los jets, y es por esto que suele
hablarse de “jets oscuros”.
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Figura 4.4: Efectos sobre el medio interestelar cercano a Cyg X-1: Observacion a 1.4 GHz por
Gallo et al. (2005). El recuadro muestra una ampliacién del jet de este microcuasar de gran masa.
Esta imagen pone en evidencia la enorme potencia mecanica de los jets.

han “inflado” arcos cuya emision se extiende muy lejos de la fuente, formando una especie
de anillo de 5 pc de didmetro (Gallo et al. 2005), que también ha sido detectado en el
optico (Russell et al, 2007). Otro sistema donde se observa la interaccion de los jets con
el medio que los rodea es Cir X-1 (la LMXB cuyos jets tienen el mayor factor de Lorentz
estimado a la fecha), ver Tudose et al. (2006).

4.3. Estados espectrales: hacia un modelo unificado

El sistema GRS 1915+105 ha jugado un papel importante en el entendimiento de la
relacion entre los procesos de acrecién y eyeccion en MQs. En 1997, una campana de
observaciones multifrecuencia ha permitido vislumbrar dicha relacion (Mirabel et al. 1998).
De la Figura 4.5 puede inferirse la desaparicion de la parte interna del disco de acrecion,
puesta en evidencia por la disminuciéon del flujo de rayos X. A continuacioén se eyecta
una nube (plasmoén) relativista que corresponde a la variacion en IR cercano y luego en
radio, al irse volviendo la nube mas opticamente delgada. Un analisis de la variaciéon en
los flujos y pendientes espectrales (dureza) sugiere que es parte de la corona (emisora en
rayos X-duros) la que es eyectada durante el evento.

Espectro en rayos X: Se conoce desde hace un par de décadas que la distribucion
espectral en energias de binarias de rayos X consiste de una componente térmica y una
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Figura 4.5: Las primeras evidencias de la relacion entre acreciéon y eyeccion de material fueron
inferidas del comportamiento multifrecuencia de GRS 1915-+105 (Mirabel et al. 1998).

componente no-térmica'®. Algunas binarias han mostrado transiciones en cuanto a cuél
de estas componentes domina la luminosidad en la banda X. La componente térmica co-
rresponde a la emisién de partes internas del disco de acrecién con una temperatura del
orden del keV, y cuyo espectro es similar al de la Figura 4.1. La componente no-térmica es
usualmente modelada con un espectro tipo ley de potencia, y se caracteriza por un indice
espectral a de modo que n(E) o« E~%, donde n(F) indica nimero de fotones por unidad
de energia y volumen. La ley de potencia normalmente se extiende hasta energias de rayos
X duros, y a veces muestra un quiebre o corte exponencial a energias mayores (en el rango
gamma).

Un espectro de pendiente pronunciada (soft) en la banda X, es observado mayormente
en fuentes luminosas y recibe el nombre de estado “high/soft”. Fuentes con estas caracte-
risticas espectrales en la banda X no son detectadas en radio. Por otro lado, espectros con
una pendiente menor (indice a ~ 1.7), suelen darse cuando las fuentes son méas débiles,
recibiendo el nombre de estado “low/hard”. En este caso no se detecta emision del disco
o aparece mucho mas frio y retirado respecto del objeto compacto. Suele hablarse de un

10A veces aparece también en el espectro la linea de emision Fe Ka, a ~6.4 keV.
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estado adicional, el “very high”, caracterizado por la presencia de ambas componentes (tér-
mica y no-térmica), pero con la ley de potencias mucho més pronunciada (o ~ 2.5) que en
el estado hard. En este estado se suelen hallar rasgos de tipo QPO cuando se realiza un
analisis temporal de la sefial'!
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Figura 4.6: Esquema de la evolucion en un diagrama dureza/intensidad del ciclo de estados para
una binaria de rayos X conteniendo un agujero negro, Fender et al. (2004). El tiempo progresa
en sentido antihorario, comenzando por la esquina inferior derecha (ver detalles en el texto).
Los graficos laterales ilustran la importancia de las distintas contribuciones: jets (azul), corona
(amarillo) y disco de acrecién (rojo).

Observaciones en radio han provisto argumentos en favor de la asociacion entre el estado
low/hard y la presencia de jet compactos y practicamente estacionarios (Fender 2006). La
evidencia incluye:

i. La presencia de jets en escalas de mili-segundo de arco (~decenas de UA), detectadas
en imagenes de radio VLA y VLBA de algunas fuentes

1 Quizas una descripcion cuantitativa mas ttil de los estados espectrales es la sugerida por McClintock
& Remillard (2006), que basados en la revision de numerosas observaciones obtenidas con RXTE concluyen
que es mas conveniente y consistente describir el espectro utilizando la funcién densidad de potencias del
espectro (transformada Fourier), abandonando la luminosidad como criterio de clasificacion. Estos autores
sugieren hablar de estados steep power-law, thermal y hard.
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ii. Correlacion entre las intensidades en X y radio, y/o la presencia de un espectro
bastante plano o invertido en radio, que permite inferir la presencia de jets cuando
no se cuenta con imagenes de alta resolucion.

iii. Y la frecuente inhibicion de la senal persistente en radio que ocurre en la transicion
entre estados low/hard y high /soft.
Con respecto al item ii, Corbel et al. (2003) han relacionado las luminosidades en radio
y rayos X, ajustando una ley empirica. En forma mas reciente (incorporando datos de
Chandra) se ha sugerido la siguiente relacioén entre las luminosidades de radio y X: Lg
LS8+916 para Ly en el amplio rango entre 1075° y 1072 Lggq (Gallo et al. 2006).

En el esquema propuesto por Fender et al. (2004) se utiliza un diagrama de dureza del
espectro (cociente del nimero de cuentas en dos bandas diferentes) versus intensidad, en
rayos X (hardness-intensity diagram'?), para intentar brindar una explicacién dindmica al
“ciclo” de estados de binarias de rayos X cuyo objeto compacto es un agujero negro, en
términos de las propiedades del jet (factor de Lorentz T del jet persistente y de una nube
eyectada), y los regimenes de acrecion (radio interno del disco). La Figura 4.6 muestra el
esquema propuesto. Inicialmente, el sistema esté en un estado low /hard clésico, mostrando
un jet persistente y moderadamente relativista (I' < 2), que emite en radio con espectro
plano. La luminosidad comienza a incrementarse en todas las frecuencias, manteniendo
la dureza del espectro en rayos X, hasta alcanzar algun porcentaje de la luminosidad de
Eddington (en rayos X). Una transicién abrupta ocurre (linea horizontal superior), mientras
se produce un destello en la banda radio, probablemente debido a un episodio de eyecciéon
repentino. El factor de Lorentz del plasmoén eyectado excede al del jet normal, ya que libera
mayor cantidad de energia potencial. Esto se interpreta en relacién con la llegada del radio
interno del disco hasta regiones mas proximas al agujero negro (ver panel inferior en la
figura). El choque interno de la nube rapida (I' > 2) con el material mas lento del jet
original probablemente distorciona todo el jet. Se produce en el disco la transiciéon hacia
el estado dominado por emisiéon térmica y ya no se observa emision proveniente de la base
del jet, sino tal vez la emisién maés retirada de los plasmones que se alejan, en direcciones
opuestas, a gran velocidad'?.

El destello en radio asociado con la transiciéon podria coincidir con el momento mismo
en el cual el material de la corona es acelerado y en dltima instancia evacuado. Esta idea
de la pérdida del material més préoximo al objeto compacto coincide con lo que sugiere el
analisis de la Figura 4.5, comentado al inicio de esta seccion.

En este escenario de “choque interno” permanece sin explicacién qué es exactamente lo
que desencadena la transicion en las propiedades del espectro en radio. Resultados recientes
parecen cuestionar algunas de las premisas sobre las que se basa este esquema (Gallo,
2007 y referencias). El refinar este modelo unificador es un desafio tanto teérico como
observacional.

2Desafortunadamente, esto es dificil de relacionar con cantidades fisicas, y la dureza depende de las
bandas elegidas.

13Una disminucién de velocidad del material eyectado se ha observado en los jets de los microcuésares
XTE J1748-288 y XTE J1550-564 (Hjellming et al. 1999, Corbel et al. 2002).
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4.4. Microcuasares en la Galaxia

A lo largo de este capitulo se introdujo el concepto de MQ, y los rasgos principales de
esta clase de objetos. El panorama que se presentd es el resultado de la elaboracion de la
informacion disponible e intentos por modelarla, sobre los ~16 microcuasares conocidos
en la Galaxia cuya lista presentamos a continuacion. A pesar de la brevedad de esta lista,
la poblacion de MQs es probablemente mucho mayor, abarcando talvez un 70 % de las
binarias de rayos X (Fender & Maccarone, 2004).

Notese que en algunos MQs el movimiento aparente de los jets, proyectado en el cielo,
es “supraluminico” Bapar = Vapar/c > 1, donde c es la velocidad de la luz (ej. Mirabel et al.
1994). Este es un efecto de aberracion relativista y ocurre cuando la fuente se mueve en
una direcciéon proxima a la de linea de la visual'* con velocidad comparable a la de la luz
(Blandford, McKee & Rees, 1977). Cuando vemos directamente dentro del jet de un MQ
o en una direccion muy proxima, este suele decirse que es un microblazar.

En algunos casos el torque gravitacional de la estrella donante de masa, que se encuentra
en una Orbita no coplanar con el disco de acrecion, puede inducir la precesiéon de los jets
(¢j. Kaufman Bernado6 et al. 2002).

14Si 6 es el angulo entre la velocidad y la linea de la visual, entonces la velocidad transversal que
infiere el observador es Bapar = % donde f3 es la velocidad relativa. Asi 3,5 puede tomar valores

arbitrariamente grandes a medida que 5 — 1y 6 — 0.
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Tabla 4.1: Microcuasares de nuestra Galaxia, Paredes (2005) con ligeras modificaciones.

Nombre Tipo de D  Pyup  Mceompacta Actividad  Bapar p(c) Tamafio Comentario(d
sistema® (kpc) (d) (Mg)  radio® jet (UA)
Binarias de gran masa (HMXB)
LS I +61 303 BOV 2.0 26.5 - p >04 — 10—700 Prec?
FNS?
V4641 Sgr BIIII ~10 28 9.6 t >95 — -
+BH
LS 5039 06.5V((f)) 29 44 1-3 p >0.15 <81° 10-1000 Prec?
FNS?
SS 433 evolved A7 4.8 13.1 11+57 p 0.26 79°  ~ 10*-10° Prec
+BH? XRJ
Cygnus X-1 09.7Iab 25 5.6 10.1 p — 40° ~ 40
+BH
Cygnus X-3 WNe 9 0.2 — p 069  73° ~10%
+BH?

Binarias de pequena masa (LMXB)

XTE J1118+480 K7V-MOV 1.9 0.17 6.94+0.9 t — - < 0.03

+BH
Circinus X-1 Subgiant 5.5 16.6 — t >15 <6° > 104

FNS
XTE J1550-564 G8—K5V 53 15 9.4 t > 2 — ~ 10° XRJ

+BH
Scorpius X-1 Subgiant 2.8 0.8 1.4 ) 0.68 44° ~ 40

FNS
GRO J1655—40 F5IV 3.2 26 7.02 t 1.1 72°-85° 8000 Prec?

+BH
GX 33914 — >6 1.76  5.8%0.5 t — = ~10*

+BH
1E 1740.7—-2942 — 8.57 12.57 — p — — ~ 108

+BH ?
XTE J1748—-288 — >8 7 > 4.57 t 1.3 = > 104

+BH?
GRS 1758 -258 — 8.57 18.57 — p — — ~ 108

+BH ?
GRS 1915+105 K-MIII 12.5 33.5 14+4 t 1.2—-1.766°—70° ~ 10—10* Prec?

+BH

Notas: @ NS: neutron star; BH: black hole. (P) p: persistente; t:transitoria. ¢ inclinacion del jet.
(@) Prec: precession; XRJ: X-ray jet.

No se han resuelto jets en XTE J1118+480, pero se infiere su presencia de la pendiente del
espectro.
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CAPITULO

Modelos para la emision v de microcuasares

Los microcudsares poseen todos los elementos para la potencial produccién de rayos 7:
los jets conteniendo particulas relativistas con una velocidad de conjunto que es una fraccion
a veces importante de ¢, campos de fotones densos que pueden ser dispersados por electrones
o positrones de los jets, y también (en el caso de MQs de gran masa), campos de materia
en forma de viento estelar que pueden brindar blancos para interacciones hadronicas. En
la Figura 5.1 presentamos un esquema donde se muestran las diferentes componentes de
un microcudsar y el rango del espectro electromagnético donde emiten.

| radio infrared optical sofi-X hard-X gamma-ray | I'>1
COMPANION
ACCRETION DISC
CORONA Jet
il (radio- 7)
Accretion
~ disc
Mass- o — (optical -
donating companion soft X-rays)
star (IR-optical)
Accretin
neutron sgtar ‘Corona’
(hard X-rays)

or black
hole

Figura 5.1: Principales componentes fisicas de un MQ, esquema por Fender & Maccarone (2004).

Habiéndose detectado a muy altas energfas otros sistemas con elementos similares, co-
mo los blazares, en su momento resulté natural la proposicién de los MQs como posibles
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contrapartidas para algunas de las fuentes no identificadas del catdlogo EGRET. En par-
ticular, el interés por los MQs como potenciales fuentes de rayos 7 se intensificoé a partir
del descubrimiento de LS 5039, y la propuesta de Paredes et al. (2000) que asociaba este
sistema con la fuente 3EG J1824-1514, sugiriendo que la emisién gamma podia originarse
en la dispersion Compton inversa (mantendremos IC, por su sigla en inglés) de fotones
provenientes de la companera estelar. Trabajos subsecuentes por diversos autores han pro-
fundizado en la investigacion de este escenario, incluyendo otros campos de fotones blanco
o “semilla”, y modelos de jets mas sofisticados. La referencia original proponiendo a los
MQ@s como una poblacion de fuentes EGRET es Kaufman Bernad6 et al. (2002), luego se
ampli6 la discusiéon por ej. en Romero et al. (2004) y Bosch-Ramon et al. (2005). Paredes
(2005) brinda una lista de las detecciones de algunos MQs por INTEGRAL, BATSE y tal
vez COMPTEL y EGRET. Como se coment6 en el Capitulo 2, 1a confirmacion de los MQs
como emisores variables hasta energias incluso en el rango TeV se produjo en 2005, cuando
HESS detecté a LS 5039, por lo que hoy en dia los MQs son reconocidos como emisores
a lo largo de practicamente todo el espectro. Se trata, ademas, de fuentes que abarcan
regiones espaciales de diferentes escalas (radio fuentes compactas, radio jets ligeramente
extendidos y a veces estructuras de interacciéon con el medio muy extensas). Ademés de
radiacion electromagnética, alguna fraccion de los rayos césmicos galacticos podria origi-
narse en MQs (Heinz & Sunyaev, 2002), asi como también neutrinos (Levinson & Waxman
2001, Distefano et al. 2002, Aharonian et al. 2006).

Bosch-Ramon (2007) brinda un articulo de revision actualizado sobre el modelado teo-
rico de la emision de MQs, enumera las complejidades que se presentan, y que han llevado
a planteos muy simplificados en un esfuerzo de avance gradual. Los modelos a los que
nos referiremos intentan describir la emision a altas energias por parte de los jets esta-
bles que se relacionan con binarias en el estado espectral low/hard. En los trabajos que
se comentaran se asume que la potencia cinética asociada con el material de los jets Ly jet
proviene solamente de energia acretada L,., esto es, se desprecian otro tipo de fuentes,
como podria serlo la rotacién del objeto compacto. La re-aceleracion de particulas tiene
lugar a lo largo del jet, debido a ondas de choque producidas por gradientes de velocidad
en el material eyectado (Rees 1978, en el contexto de AGNs y Kaiser et al. 2000, en el de
los MQs). Este proceso’ afecta a las particulas méas energéticas de una dada distribucion
(cola supra-térmica), al mismo tiempo que actiian mecanismos de emision y colision que
les hacen perder energia o “enfriarse”.

Aunque no se asuma un mecanismo en particular para el lanzamiento de los jets, con-
vendra seguir el criterio consensuado de un origen magnetohidrodinamico. Si el jet es
impulsado a través de la conversién de energia magnética en energia cinética, parece pro-
bable que la intensidad del campo magnético, B, sea cercana a la que se obtiene mediante
una condicion de equiparticién de energia, al menos en la base del jet. Al alejarse de alli a
lo largo del jet, tanto este campo magnético B como la densidad de materia seguirdn una
evolucion adiabatica (si se asume que las lineas de fuerza estan congeladas en el plasma).

'El proceso basico es la aceleracién de particulas difusiva en un medio magnetizado donde se propagan
frentes de choque (ej. articulo de revision de Drury 1983). En esta tesis, ver Apéndice.
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Los esfuerzos teéricos por modelar/predecir la emision v de MQs se han bifurcado en
dos tipos de aproximaciones: aquellas que asumen el liderazgo de los procesos radiativos
por una poblacion de electrones/positrones relativistas en los jets (modelos lepténicos) y
otras, especificas de sistemas de gran masa, donde son protones relativistas en interaccion
con protones frios los que dominan la produccion de los rayos gamma por encima del ~
GeV. Estos tltimos son los llamados modelos hadréonicos. De ambas clases de modelos po-
demos aprender sobre la importancia de los distintos mecanismos radiativos bajo diferentes
circunstancias e intentar comprender qué nivel de detalle fisico es necesario considerar pa-
ra explicar los datos observacionales. Es importante aclarar que los modelos hadrénicos
y leptonicos no se excluyen, sino que incluso se complementan, como serd evidente en el
Capitulo 8. A continuacién presentamos las lineas generales de cada familia de modelos.
Esta tesis trata en mayor medida con los modelos de tipo hadrénico, por lo que la seccion
correspondiente introduce mayor detalle. Més adelante, se comparan en forma explicita los
resultados para la emisién v de modelos lepténicos y hadrénicos. Baste aqui adelantar que
no existen ain, desde el punto de vista tedrico, motivos para rechazar ninguno de los dos
modelos.

5.1. Modelos lepténicos

En este contexto, los procesos radiativos que ocurren a lo largo del jet producen emisién
en todo el espectro. La emision sincrotron se extiende desde la banda radio hasta los rayos
X (Markoff et al. 2003) o incluso, el rango gamma con energias de algunos GeVs, cuando
se asume un campo magnético cercano al de equiparticién. En este caso ademés, cerca de
la base del jet, puede ser importante una componente de emision sincrotron auto Compton
(Band & Grindlay 1986, Aharonian & Atoyan 1999). Dispersiones IC entre leptones del
jet y los fotones provenientes de campos externos (de la estrella, disco de acrecion o de la
corona) dominan la emisién gamma a muy altas energias (Kaufman-Bernadé et al. 2002).
En binarias de gran masa, esta componente puede extenderse hasta energias cercanas al
TeV (Bosch-Ramon et al. 2006b, Dermer & Bottcher 2006). Una componente menor resulta
de la aceleracion de los leptones en el campo de los nicleos (Bremsstrahlung relativista).

Modelos leptéonicos para sistemas con gran y pequena masa han sido presentados en
Bosch-Ramon et al. (2006a) bajo la hipotesis de que los jets estan dindmicamente domina-
dos por protones frios. El valor medio de la energia cinética de los protones frios viene dado
por (EX™) = myvZ /2, donde la velocidad de expansion lateral vey, es una fraccion de la
velocidad de propagacion del jet que determina el angulo de apertura del cono que este
forma. A diferencia con tratamientos anteriores, en estos modelos se ha buscado respetar la
conservacion de la energia?, y obtener el factor de Lorentz de los jets en forma consistente.

La energfa del material acretado se distribuye de la siguiente manera: en parte es advectada hacia el
objeto compacto, en parte brinda la potencia Ly je; a los jets, y otra parte es radiada por el disco y la
corona. A su vez, en Ly je; se suman la energia necesaria para sacar al material del pozo de potencial con
la energia cinética que adquiere.
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Figura 5.2: Distribucién espectral de energia en un modelo leptonico para LS 5039, por Paredes
et al. (2006). Se indica la emisién total en linea gruesa, y los valores observados por distintos
instrumentos.

Respetando lo inferido de la emisién sincrotréon en radio, la distribucion en energias de los
leptones suele asumirse como una ley de potencias n(z, E.) = K¢(z)E_? a la cual se impone
un corte exponencial ~ e~F</Ee™ El valor de la energia maxima de los leptones EMa* se
obtiene de la condicion de balance entre la tasa de ganancia de energia (por aceleracion
difusiva de los electrones y su correspondiente tasa de pérdida de energia, a la cual pueden
contribuir todos los procesos radiativos antes mencionados).

En la Figura 5.2 se muestra la distribucién espectral de energias de un modelo lepténico
para LS 5039, atenuada por la absorcion de fotones. Este ultimo efecto sera tratado més
adelante. Tanto aqui como en modelos hadrénicos, el conjunto de pardmetros libres incluye
algunos valores que no estan bien acotados atin (por ej, factores de Lorentz minimos de las
particulas, eficiencias de aceleracion difusiva, etc), para los que se adoptan valores tipicos,
que se espera sean estimaciones razonables desde un punto de vista fisico, bajo ciertas
condiciones.

5.2. Modelos hadroénicos

En microcuésares de gran masa se dara inevitablemente una interaccion entre el viento
estelar y los jets, que puede resultar en la producciéon de rayos v de fotones con muy
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alta energia. Interacciones de tipo hadronico con concentraciones (nubes) de material del
viento fueron analizadas como posibles fuentes transitorias de rayos v por Aharonian &
Atoyan (1996), para el caso de sistemas binarios con pulsares. Mas adelante, Romero et al.
(2003) desarrollaron el modelo hadronico para MQs como fuentes de emision ~y persistente.
Recientemenet, este modelo ha sido adaptado al caso de MQs donde el viento presenta
estructura de clumps (Romero et al. 2007b).

La idea basica del modelo es que el mismo mecanismo que acelera leptones opera sobre
protones y niicleos, de manera tal que una fracciéon de la potencia del jet se manifiesta en
forma de hadrones relativistas. Los protones del viento estelar se difunden dentro de los
jets, y como resultado de interacciones pp inelésticas con protones relativistas del jet?, se
crean piones neutros que luego decaen emitiendo fotones gamma 7° — ~ + 7. En este
modelo original de Romero et al. (2003) se adopta un viento estelar con simetria esférica
y una orbita circular para el sistema binario. Por simplicidad, se asume que los jets son
perpendiculares al plano orbital. En la Figura 5.3 se muestra un esquema de la situaciéon
discutida y las distribuciones de energia calculadas. Para determinar el contenido material
de los jets, se adopta la hipotesis de acoplamiento propuesta por Falcke & Biermann (1995)
y aplicada con éxito en AGNs; la potencia cinética total del jet @); es una fraccién de
la potencia asociada con la tasa de acrecién, para lo cual se introduce el parametro de
acoplamiento g; ~ 1072 — 107! de modo que

2

Qj = qj'MaccC 5 (51)
donde M, es la tasa de acrecién de masa sobre el objeto compacto. El valor supuesto por
Romero et al. (2003) en su modelo*, 1078 My yr~!, es similar a la de un sistema como
Cygnus X-1.

5.2.1. La distribuciéon de protones relativistas

Como resultado de procesos de aceleraciéon difusiva, la distribucién en energias de los
protones relativistas, en el sistema de referencia c6-movil al jet, sigue una ley de potencias
N,(E,) = K, E',®, valida para E;}min < E, < E;™. El flujo correspondiente viene dado
por

J(E,) = (c/Am) N (E,). (5.2)

En la direccion z, perpendicular al disco de acrecion, se orienta el eje del jet que tiene
una geometria conica, con radio R;(2) = z(Rp/z). Aqui 2z es la distancia desde el objeto
compacto al sitio donde se piensa que el jet se ha formado. Tipicamente, 2y mide unos
centenares de km, donde termina la corona. Ry es el valor del radio del jet en la base. La

3En el Apéndice se recopilan los principales rasgos de las interacciones hadrénicas.
*Al mismo tiempo, al haber asumido My, = 10 Mg, vale la pena notar que Maecc? ~ 0.5Lgqq, ¥ €0
parte por esto las luminosidades obtenidas en este trabajo son altas.
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Figura 5.3: A la izquierda se muestra un esquema de la situacion considerada en el modelo
hadrénico de Romero et al. (2003). A la derecha, la distribuciéon espectral de energia obtenida
asumiendo distintos valores del indice espectral a y del pardmetro de acoplamiento g;. El angulo
de inclinacién del sistema se asume de 10°.

expansion lateral del flujo de protones lleva a

1 ' c 20 2 ) —

Ty(By,2) = =Ko (?) B (5.3)
donde esta implicita la hipotesis de conservacion del niimero de particulas (ver Ghisellini et
al. 1985) y conservamos la tilde para cantidades medidas en el sistema del jet. Mediante el
uso de invariantes relativistas puede probarse que en el sistema de referencia del observador
(o laboratorio) la distribucién anterior se transforma en

It (E, — By /EZ —m2fcos ) *
Jp(Epjg) _ C_'{{ﬂ (@)2 ( p JBb r mp cos ) (54)

AT \ z r 2’
a2 2 _ P
sin“§ + T (0059 e \/W)

deducida en Purmohammad & Samimi (2001). Aqui I es el factor de Lorentz macroscopico
del jet, con (3 la correspondiente velocidad en unidades de ¢, y 8 es el dngulo subtendido
entre la direccién de movimiento del proton y el eje z.
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La densidad numérica de particulas nj ingresando por la base del jet en z; cumple dos
condiciones:

E!max

nl [E " N(Ey, ) dE, (5.5)
y, por otro lado 0
e Rin), = WLQ‘ (5.6)

donde m,, es la masa en reposo del proton. Bajo la condicion E)"™ < E™" se puede
despejar Ko = nj(a — 1)(E™")*!, que es la constante de normalizacion en (5.4).

La energia maxima de una poblacién de particulas se obtiene de la condicién de balance
entre las tasas de pérdida y ganancia de energia que las particulas sufren en el medio donde
se encuentran. En el jet de un M@, la ganancia de energia viene dada por la reacelera-
cion en los frentes de choque, y depende de la intensidad del campo magnético turbulento,
entre otros factores (ver Apéndice). En el caso general, los protones sufren pérdidas por
foto-produccion de piones (p+v — 7 +py p+v — 7 + n o producciones miltiples a
energias muy altas) y por la creacion de pares cuando fotones interactiian con su campo
Coulombiano. Mannheim & Schlickeiser (1992) brindan expresiones para las correspon-
dientes tasas dE/dt. La emision sincrotron de protones suele ser un proceso ineficiente de
enfriamiento, a menos que el campo magnético sea muy intenso. La energia méaxima de
los protones relativistas en el jet suele estar mas fuertemente acotada por el tamano de
la region de aceleracion que por las pérdidas energéticas, ya que el radio de giro, ry, del
proton se mantiene menor que el radio del jet. Igualando estas distancias se tiene

EITIED(
Ty = #(z) = R;(2), (5.7)

por lo que la energia maxima puede ser funcion de la altura z.

5.2.2. Calculo de la emisién gamma hadroénica

La interaccion de protones da como resultado la producciéon de piones a través de las
cadenas p +p — & + &-m + &x+m, donde € es la correspondiente multiplicidad. El
decaimiento de los piones neutros lleva a la produccién de rayos . La importancia de este
proceso para la astronomia de altas energias fue enfatizada por pioneros del drea como
Ginzburg & Syrovatskii (1964). La emisividad que depende del flujo incidente J,, y como
7 — 27 es un decaimiento con probabilidad isotropica en el sistema propio del pién, se

tiene - (E,)
qro\ L
E)=2 % (E,, 5.8
Q’}‘( ’}‘) E}{li“ \/W ( )
donde
. m2 C4
EF™(Ey) = By + — (5.9)

AE,
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La tasa de produccion, o emisividad de piones es®

Emax
gro(Ey) = f Jp(Ep)M dE (5.10)

E$(E,0) dEro "

donde E’;h es la energia umbral para que ocurra la interaccién generando un pién neutro con
energia E o ® y se obtienen distintas aproximaciones segiin la expresion que se utilice para
la seccion eficaz diferencial (ver Apéndice). El formalismo de la aproximacion é propuesto
por Aharonian & Atoyan (1996, 2000) puede aplicarse en la mayoria de los casos.

La intensidad especifica (fotones por unidad de tiempo, energia y édngulo s6lido) de los
rayos -y resulta

I, (Ey) = /n(r)q,},(E,},)dV, (5.11)

donde V es el volumen de interaccion y n(r) la densidad de los protones blanco (en reposo).
Finalmente L(E,) = 4wE21,(E,) es la luminosidad (isotropica). La dependencia exponen-
cial de la seccion eficaz pp con la componente transversal del impulso del protén incidente
lleva a que la emision de los fotones resulte confinada en un angulo pequeno (~ 0.17/I")
respecto de la direccion del proton, justificando que se asuma 6 =~ 6,,5. Asi, para un flujo
como (5.4) la emision resulta fuertemente anisotropica.

Antes de concentrarnos en los avances que esta tesis ha aportado aplicando el modelo
hadroénico, se introduce en el capitulo siguiente, el proceso de absorcion que puede afectar
a los fotones gamma de muy alta energia, independientemente de cual sea el mecanismo
de emision.

®Aqui gr expresa la cantidad de piones por atomo, por unidad de energia, angulo sélido y tiempo. A
veces se define g, incorporando el producto con la densidad n de protones blanco.

5En la integral, debe reemplazarse por la energia minima de los protones, en el caso de ser ésta mayor
que Ep".
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CAPITULO

Propagacion de los rayos vy

Una vez que los fotones 7 son creados en una fuente astrofisica por particulas relativis-
tas, pueden ser absorbidos por campos magnéticos, de radiaciéon o materia, presentes en
la fuente misma o en su trayecto al observador. Cada uno de los mecanismos basicos de
produccién leptonica de rayos vy (Bremsstrahlung relativista, dispersion Compton inversa
y sincrotrén o radiacion de curvatura, si el campo magnético es muy intenso) tiene como
contrapartida un mecanismo de absorcién con el mismo origen electromagnético y seccion
eficaz similar. El proceso que opera queda determinado por las caracteristicas del medio
donde se propagan los fotones. Es usual definir la profundidad éptica 7 de un cierto “cami-
no” que recorren los fotones de modo que si Ip(E,) es la intensidad inicial emitida, luego
de atravesar un medio con profundidad optica 7 la intensidad que resultante es

I(E,) = Io(E,)e™. (6.1)

En binarias masivas de rayos 7, donde la produccion de los fotones muy energéticos puede
ubicarse dentro del volumen que ocupa el sistema binario, el denso campo radiativo estelar
actiia como blanco para la absorcién de fotones y la consecuente materializacion de pares
a través del proceso v +v — ete™ (Gould & Schréder, 1967). Una estimacion de la
profundidad 6ptica para fotones con energia E, emitidos a una distancia r de una estrella
cuyo campo radiativo tiene densidad npn puede obtenerse calculando

7(r, Ey) :/}; - )] nph (Ey, 7)oy (Ey, Ey)dr' dE,, (6.2)
min L&y r

donde E, es la energia de los fotones estelares que usualmente siguen un espectro de cuerpo
negro y By = (m.c?)?/E, es la energia umbral para la creacién de pares. 0., (E,, E,) es
la seccion eficaz total para la interaccion fotén-fotén, cuyo maximo se da cerca del valor
de umbral, y vale 0,, ~ or/2 donde or es la seccién eficaz de Thomson. Para fotones
con E, ~ TeV este méximo ocurre precisamente para E, ~ eV~ kT,. En la Figura 6.1 se
muestra la superficie que forma la profundidad éptica 7(r, E,), considerando una estrella
de tipo espectral temprano (gran masa), con T, =4 x 10* K y R, = 15 R,
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Figura 6.1: Profundidad o6ptica en funcion de la energia del foton v y de la posicion donde es
emitido, utilizando la seccién eficaz integrada en angulos. La coordenada radial se aleja de la
estrella, situada en el origen

Una expresion rigurosa para (6.2) incluye en forma explicita la dependencia con la
geometria del sistema y de la interaccion en si', como han considerado por ej. Moskalenko
(1995) y Dubus (2006c). El tamano finito de la estrella se vuelve importante cuando se
calcula la opacidad para fotones emitidos a distancia de algunos radios estelares de la
estrella. Las formulas correspondientes se dan en el Apéndice. Conocidos los parametros
orbitales puede estimarse la variabilidad de la absorcién y cémo esta ha de afectar a la
emision 7. La modulaciéon inducida por la absorcién puede proveer informacion sobre la
fuente: su ausencia implica que la emisién gamma se produce en regiones mas alejadas.

6.1. Cascadas electromagnéticas

En regiones en torno de objetos compactos galacticos y extragalacticos, por dar un
ejemplo de fuentes confirmadas de rayos 7, donde ocurre la aceleraciéon de particulas hasta
muy altas energias, los procesos radiativos pueden actuar con mucha eficiencia y acompa-
fiados de las condiciones ideales para la absorcion (7 > 1), dando lugar a la creacion de
pares electron - positrén que vuelven a emitir rayos 7. Las condiciones pueden ser propicias

1/2
Ya que la seccién eficaz queda parametrizada por 8 = (1 - %) , donde @ es el angulo de
interaccién de los fotones.
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para que se desarrolle una cascada electromagnética mediante la cual la energia inicial del
electron (o foton) se distribuye entre numerosas particulas y fotones secundarios. La Figura
6.2 muestra un esquema sumamente simplificado. La estructura del medio influird sobre
la cascada y asi la absorcion de fotones muy energéticos plantea un problema altamente
complejo.

Una vez iniciada la cascada se desarrollard hasta que la escala temporal de los procesos
radiativos que producen fotones fuera del rango 7 sea menor que la de los procesos que
resultan en rayos 7. La cascada también se detendra si el tiempo de enfriamiento radia-
tivo de las particulas excede el tiempo caracteristico de las pérdidas no-radiativas o si la
opacidad a la propagacién de los fotones 7 cae por debajo de 1.

Energia promedio de Distancia a través

la particula o fotdn del medio
T
£ R
4 2R
E,[2 e
E, /4 ¢ e ¥ ®

E,/8 et e- ¢ e” 4R

¥
==
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Figura 6.2: Esquema sencillo de una cascada electromagnética. En un limite en el que los caminos
libres de fotones y electrones ultra-relativistas son similares ~ R, puede inferirse que el ntiimero
total de particulas (leptones y fotones) aumenta exponencialmente con la distancia, mientras que
la energia de cada una disminuye a la inversa. De Longair (1992).

o
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Las caracteristicas de cascadas electromagnéticas en medios materiales fueron origi-
nalmente estudiadas en el contexto de interacciones de rayos césmicos con la atmésfera
(mencionadas en la Seccion 2.2). La teoria puede ser aplicada bajo las condiciones fisicas
que se dan en algunas fuentes de rayos v, como por ejemplo en algunas binarias de rayos
X donde se encuentre un gas denso iluminado por fotones 7 (ver Secciéon 10.1.1, donde se
aplica la aproximacion analitica obtenida por Rossi & Greisen, 1941).

El desarrollo de cascadas en campos magnéticos es un elemento clave para el enten-
dimiento de la fisica que opera en la magnetosfera de los pulsares, aunque este tipo de
cascadas también ocurre en presencia de campos magnéticos més débiles? que en ese con-

2Fl parametro relevante para que se desarrollen cascadas en campos magnéticos depende del producto
entre la energia tipica de las particulas involucradas y la intensidad del campo magnético (Anguelov &
Vankov, 1999 y sus referencias).
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texto, como en el campo magnético terrestre, y en algunos discos de acrecion.

El desarrollo de cascadas electromagnéticas en un gas de fotones es un fenémeno comin
en la astrofisica, teniendo lugar en distintas escalas, involucrando desde objetos compactos
como agujeros negros con acrecion, eruptores de rayos v (GRBs), jets con dimensiones
del orden del parsec en blazares, hasta las escalas de cientos de kpc que involucran la
emisién de nicleos galacticos activos y Mpc en cimulos de galaxias. Los rayos gamma de
muy alta energia interactian con los fotones de los fondos cosmicos (infrarrojo y de micro-
ondas) iniciando cascadas en todo el Universo (ej. Aharonian, 2004). La superposicion de
contribuciones de rayos 7 de estas cascadas constituye una fracciéon de la emisién difusa
extragalactica.

En principio, una cascada puede describirse por completo sélo si se tiene informacion
sobre todas las particulas involucradas y sus interacciones en un amplio rango de energia.
Desde un punto de vista tedrico se busca obtener expresiones para las distribuciones de
probabilidad de encontrar electrones y fotones en un cierto elemento de energia dE, y con
coordenadas espaciales en dr. Esto plantea un problema matematico formidable, por lo que
se incorporan la mayor cantidad de simplificaciones posibles para obtener aproximaciones
utiles, como lo han hecho Svensson (1987), Zdiarski (1988), Coppi & Blandford (1990).

Es comin considerar que la emisién producida por los electrones que participan de la
cascada no (retro)alimenta nuevas interacciones con electrones, esto es, los e* s6lo inte-
ractian con fotones del medio, y se habla entonces de cascadas lineales. En ausencia de
campos magnéticos, y a energias altas, los dngulos de emision son lo suficientemente pe-
quenios como para considerar que la cascada se desarrolla en la direccién de la particula
inicial. Se tratan entonces por separado la propagaciéon longitudinal de la cascada y su
esparcimiento lateral. El tratamiento unidimensional de cascadas parece ser mas
que suficiente en muchas situaciones astrofisicas. El comportamiento medio de es-
tas cascadas puede ser descripto por un solo conjunto de ecuaciones integro-diferenciales,
donde se reemplaza la seccion eficaz diferencial segtin el medio considerado. Estas llamadas
“ecuaciones adjuntas de la cascada” (Landau & Rumer 1938) han sido resueltas en forma
numeérica por Aharonian & Plyashesnikov (2003) para medios homogéneos (ver Seccion A.5
del Apéndice). En este trabajo también se exploran cascadas que se desarrollan en medios
que no son “puros”’, en donde puede cambiar el mecanismos que domina las pérdidas ener-
géticas de los leptones. El impacto de tal interferencia se torna muy complejo, y es sensible
a la eleccién de los pardmetros principales, por lo que en cada caso es conveniente hacer
un tratamiento particular.

En escenarios més realistas (relajando la condicion de homogeneidad), las propiedades
de cascadas lineales en campos radiativos han sido estudiadas usando simulaciones Monte
Carlo (por ej. Bednarek 1997, 2000; Sierpowska & Bednarek 2005). En estos trabajos se
asume que la direccién de movimiento de los pares se isotropiza inmediatamente luego de
su creacion. La justificacion para esta hipotesis es que la distancia de enfriamiento por
dispersiones IC de los electrones es mayor que el radio de giro en la componente aleatoria
del campo magnético asumido.
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Protheroe (1986) brinda una completa y clara descripcion de un cédigo programable
para realizar las simulaciones de cascadas unidimensionales en un gas de fotones térmicos,
con distribucion isotropica de los impulsos®. El uso de técnicas Monte Carlo permite incor-
porar expresiones exactas de las secciones eficaces®, en un tratamiento que tiene en cuenta
los 4ngulos de interaccion, aunque luego, por consideraciones de almacenamiento numérico,
se guarda solo la informacion sobre la propagacion longitudinal de la cascada. Este articulo
provee ademés de una descripcion minuciosa de las reglas de muestreo para las funciones
involucradas. En Protheroe et al. (1992) se describen las modificaciones hechas al programa
original para tratar con un campo de fotones no homogéneo y anisotropico. Basados en el
esquema propuesto por estos dos trabajos, se desarrolld un nuevo coédigo para los estudios
implementados en esta tesis.

6.2. El coédigo desarrollado y algunas aplicaciones

El programa que se desarroll6 en lenguaje FORTRAN sigue en lineas generales el diagrama
de flujo dado por Protheroe (1986) y que reproduce la Figura 6.3. A la simulacion se
ingresa la funcién que describe al espectro inyectado y la distancia deascada €ntre la fuente
y el observador, ademas de fijar el rango de energias que interesa. Se muestrea la energia
de un foton del espectro inyectado y se calcula su camino libre medio A. Se muestrea un
punto de interacciéon considerando una distribucién exponencial o e™*/*, y se suma a la
distancia que ya se haya recorrido. Si la distancia entre este punto y el observador es menor
que deascada S€ considera la interacciéon. A continuacion se muestrea la energia de las dos
particulas salientes: dos electrones cuando se crean pares (no se distinguen electrones de
positrones) o un electron y un fotéon para las dispersiones IC. La energia y tipo de una
de estas particulas es almacenado en una matriz de “reserva”, junto con la distancia que
ya se recorri6 desde la fuente. Una nueva distancia de interaccion se calcula para la otra
particula y se contintia procediendo como antes. Mientras la energias de las particulas esta
dentro del rango de interés, se detiene el avance de las iteraciones sélo cuando la distancia
recorrida es mayor que deascada- Finalmente, se almacena a los fotones salientes para formar
el espectro procesado por la cascada. Se retoma entonces una particula de la reserva, hasta
que se haya calculado la “descendencia” para todas las que hubiera. Cuando esto ocurre
se vuelve a la instancia inicial, tantas veces como para muestrear en forma confiable el
espectro inyectado (al menos varios miles de fotones).

Tanto en la simulacion de la produccion de pares como en la dispersion IC, antes que la
interaccion sea tratada, deben muestrearse una energfa y angulo de interaccién correspon-
dientes al fotén blanco, a partir de distribuciones apropiadas (que no son simplemente la

3Este codigo fue desarrollado para tratar con las cascadas IC que se desarrollan en el fondo césmico de
radiacion (CMB).

*En nuestro trabajo, se utilizan las expresiones completas para o.., (Gould & Schréder, 1967) y o
(Jauch & Rohrlich 1976), parametrizadas en cada caso por el cuadrado de la energia total en el sistema
centro de masa.
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Figura 6.3: Diagrama de flujo del programa, originalmente por Protheroe (1986).

Planckiana e isotropica) debidas a la velocidad relativa entre las particulas de la cascada y
los fotones blanco, y a la dependencia de la seccion eficaz con la energia total en el sistema
centro de masas (CM). Con las energias y angulos conocidos (ya muestreados) la creaciéon
de pares es tratada en el CM y luego se hace la transformacion de Lorentz correspondiente,
para pasar al sistema del observador. Para el tratamiento del scattering IC con fotones
blanco que se distribuyen en forma isotrépica, expresiones detalladas para la distribucion
en energias de los fotones salientes han sido obtenidas por Blumenthal & Gould (1970).

En la adaptaciéon de este esquema que hemos hecho para simular cascadas que se de-
sarrollan en el campo de fotones térmico de una estrella, se incorporé al célculo de los
caminos libres medios el tratamiento geométrico sugerido por Dubus (2006¢) que se detalla
en el Apéndice: hasta una distancia de unos cuantos radios estelares (~una decena) se
tiene en cuenta el tamaio finito de la estrella. El camino libre de una particula generada
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en la posicion 7 respecto de la estrella depende entonces del angulo ¢ que forma 7 con la
linea de la visual. Establecida la posiciéon donde ocurre una interaccion, los fotones blanco
provienen ahora solamente de la superficie estelar, la cual sustiene un cierto dngulo solido
de donde muestreamos la direccion del fotén blanco. Finalmente, para expresar el espec-
tro de fotones v que emergen de la dispersion IC en el caso anisotrépico hemos seguido a
Bednarek (1997, su Apéndice C) para adaptar la aproximacién head-on® dada por Jones
(1968).

Luego de una etapa de testeo, se implementé el cddigo desarrollado en algunas aplica-
ciones concretas, variando la distancia a la estrella donde se produce la inyeccién de los
rayos gamma (dp), el angulo de observacion (1), y la pendiente del espectro inyectado
(en principio, una ley de potencias de indice ). Para justificar la aplicacion del codigo, se
calcularon antes las profundidades 6pticas para los fotones v inyectados (esto es con dy y
?0). Un hecho de caracteristicas més generales es que por debajo de la condiciéon umbral,
la creaciéon de pares se suprime en forma abrupta, mientras que a energias similares los
electrones aiin pueden interactuar®. Esto se ilustra en la Figura 6.4, donde se muestran
las profundidades 6pticas para fotones (y electrones), que se inyectan a distancia fija (aqui
dp es la separacion orbital, y se asume que los fotones v son generados cerca del objeto
compacto) en un sistema de caracteristicas similares a las de Cyg X-1. Se eligié como cero
de la fase orbital al momento de conjuncién inferior, cuando el punto de inyeccion se sitia
entre la estrella y el observador. La fase 0.5 es la conjuncion superior, y fase 0.25 (6 0.75,
con igual configuracién) es un punto intermedio. En una 6rbita circular este dngulo de fase
y la inclinacion (z) de la 6rbita son suficientes para determinar el angulo 1y que se usa
como parametro de la simulaciéon (ver Apéndice).

Figura 6.4: Profundidad optica S e N sl ]

para fotones y electrones bajo las i leptons pnasez 61.25 1
.. . . e e . r phase=

siguientes condiciones iniciales. Al b

Parametro valor i 1

3 — —

T* 3 X 104 K i i

dy 3R, 2+ photons —

i 30° I ]

€ 0 1L B

Orellana, Romero & Pellizza (2006). o - ;

Log E [eV]

°En la aproximaciéon head-on se considera que en el sistema de referencia del propio electrén, los fotones
blanco se mueven en la direccién opuesta a la velocidad del electron.
6A energias menores la seccion eficaz aumenta al salir del regimen de Klein-Nishina.
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En la Figura 6.5 se muestran los espectros procesados por cascadas, para los mismos
valores de fase orbital. El indice espectral de los fotones inyectados es a = 1.94, siendo
I(F) x E~®, y el rango de energias es 10 GeV a 10 TeV. La distancia hasta donde se ha
seguido la evolucion de las cascadas €s deascada ~ 10 veces la separacion orbital dy. Los
fotones que superan esta distancia son almacenados para generar el espectro procesado. A
distancias mayores, la eficiencia de la cascada se reduce notablemente, debido a la dismi-
nuciéon en la densidad de los fotones blanco. Los espectros fueron obtenidos mediante la
elaboracion de histogramas, en este caso, acomodando los fotones en intervalos de ancho
A(log E') = 0.25. Se impuso luego la conservacion de la energia para obtener una norma-
lizacién. En las curvas de los espectros procesados se reproduce la tendencia esperada de
una mayor modificacion del espectro original cuando mayor es el valor de 7, para las con-
diciones de inyeccion. En el rango de energias de algunos GeVs, el espectro se vé modificado
a pesar de que 7,, < 1, debido justamente al procesamiento que realiza la cascada. Este
es el efecto que més nos interesa estudiar. Para espectros inyectados mas blandos que el
de este ejemplo, digamos a > 2, no se espera que la cascada introduzca una modificacion
tan notoria, ya que la energia que se redistribuye proveniente del rango ~ TeV es desde el
inicio menor que la que se encuentra en el rango ~ GeV, donde no hay absorciéon.

K T N B I o o o o L DL B e e e o e
|'(,7, 31 ‘ ~~ i
w =~ Y
=) I S ]
lg. -
=1 i phase =0  — R
§’ 30 phase=025 - -1

i phase=05 = ---e--- ]
' injected L p g0-06 R i
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Log E [eV]

Figura 6.5: Espectros procesados por cascadas, calculados con el codigo desarrollado. Ver detalles
en el texto. Se indica el espectro inyectado.

Las dispersiones IC son simuladas en detalle, de modo que si un electrén queda con
energia suficiente (dentro del rango de interés) se lo continta considerando. Es por esto
que el nimero de interacciones (creaciéon de pares mas dispersiones IC) seguidas por el
programa puede ser grande ain cuando la opacidad a la propagacion de los fotones es tan
baja como en el caso de fase orbital cero. A efectos ilustrativos, rotulamos las generaciones
con el nimero de interacciones 77y que preceden a cada particula, llamando generacion 1 a
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Figura 6.6: Numero de generacion de pares de los fotones que forman los espectros procesados
de la Figura 6.5. Los fotones de la generacion 1 son los originalmente inyectados que no fueron
afectados por la absorcion.

la de los fotones originalmente inyectados. La Figura 6.6 muestra el porcentaje de fotones
procesados discriminados por generacién. Por lo dicho, el nimero total de interacciones
puede ser bastante mayor que el nimero de generaciéon. Por ejemplo, algunos fotones han
sufrido hasta 14 interacciones en el caso de fase 0.5 de esta aplicacion.
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CAPITULO

Un modelo hadronico para la emision v del
microcuasar LS I +61 303

7.1. Caracteristicas de la fuente

LS T +61 303 (del catalogo Luminous Stars of the Northern Milky Way I, Hardrop
et al. 1959; también V615 Cas) es la contraparte Optica de la fuente variable en radio
GT 0236 +610 (Gregory & Taylor, 1978). Su emisién en rayos X se conoce ya desde
comienzos de los anos 1980 cuando fue detectada por el observatorio Einstein (Bignami et
al. 1980). Se trata de un sistema binario formado por un objeto compacto y una estrella
de tipo espectral BO V con lineas de emisién anchas que revelan la presencia de material
circunestelar (Hutching & Crampton, 1981). Se ubica dentro de la caja de error de la fuente
COS-B de rayos gamma 2CG 135401 (Hermsen et al. 1977), més tarde identificada con
3EG J0241-+6103 (Hartman et al. 1999, Kniffen et al. 1997).

Observaciones en radio establecieron una modulaciéon periodica (tipo flaring) de la
fuente, con P ~ 26.5 dias (Taylor & Gregory, 1982), que se interpreta como el periodo
orbital del sistema. La emision en el infrarrojo también varia con este periodo (Paredes, et
al. 1994). El espectro en radio es no-térmico, y su grado de polarizacion lineal (Pecaraula et
al. 1997) indica que se trata de emision sincrotron de electrones relativistas. Paredes (1987)
encontro que el maximo de la intensidad en radio varia en una escala temporal de unos ~ 4
anos. Gregory et al. (1989) propusieron que esto puede deberse a una variacion cuasi-ciclica
en las propiedades de la envoltura estelar de la estrella Be, o en forma alternativa, a la
precesion de un jet (ver también Marti, 1993).

A través del modelado de la emision IR', Marti & Paredes (1995) han caracterizado
la envoltura circunestelar de la estrella Be, e inferido que la 6rbita del sistema tiene una

! Aplicando el método de la curva de crecimiento, y considerando atenuacién por eclipses. Por “compa-
fiera’” eclipsada, los autores aclaran que no se refieren a una estrella normal, sino que probablemente se
eclipsa la emision IR del material que esta cayendo hacia el objeto compacto.
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excentricidad elevada. Por motivos historicos, es la fase en radio (@) la que se utiliza para
describir el movimiento orbital, siendo ¢ = (¢t — T,)/P de modo que 0 < ¢ < 1, siendo ¢
el tiempo y T, un momento de referencia? tal que el pasaje por el periastro ocurre en fase
¢ = 0.23. La emision en radio se intensifica en ¢ ~ 0.45 —0.9.
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Figura 7.1: Mapas en radio (5 GHz) de LS I +61 303 por Massi et al. (2004). Los autores enfatizan
la similitud morfolégica con el MQ con precesion SS433, cuyo mapa (simulado) muestran en el
recuadro pequefio del panel a).

Massi et al. (2001) presentaron observaciones VLBI de LS I 461 303 donde se resuel-
ve una estructura elongada, que puede interpretarse como un jet colimado y establece a
LS I +61 303 como un MQ. Nuevas observaciones en radio (utilizando MERLIN) permi-
tieron definir ademas un contrajet, de modo que la estructura se extiende unas ~ 200 UA
a los lados de la fuente (Massi et al. 2004). La forma en S de los mapas (Figura 7.1) provee
evidencia en favor de una precesion rapida (o inestabilidad direccional) de tales jets, indu-
ciendo variabilidad en una escala del orden del dia. La velocidad macroscopica inferida es
B~ 0.6.

Paredes et al. (1997) analizaron datos de RXTE (2-10 keV), hallando actividad recurren-
te cuyo periodo coincide con el orbital. Otras observaciones en rayos X de LS I +61 303 in-
cluyen datos de la mayoria de los intrumentos activos en los ultimos 30 afios: ROSAT,
ASCA, Chandra, Beppo-SAX, XMM-Newton, INTEGRAL y Swift/XRT (ej. Taylor et al.
1996, Leahy et a. 1997, Greiner & Rau 2001, Sidoli et al. 2006, Paredes et al. 2007, Chern-
yakova et al. 2006, Esposito et al. 2007). Asumiendo una distancia de ~ 2 kpc (Frail &
Hjellming 1991, y més tarde Steele et al. 1998), la luminosidad en la banda 0.3 - 10 keV
se estima que varia en Lx ~ 3.4 x 10* - 1.6 x 10* erg s™!. Estos valores son bajos en
comparacién con la luminosidad tipica de una binaria de rayos X3. El indice espectral de
los fotones X blandos es a ~ 1.78 +0.05 (Esposito et al. 2007). Estos siguen una ley de po-
tencias sin componente de cuerpo negro, ni lineas. Tampoco se detectan pulsaciones, pero

ZExplicitamente, ¢ = 0 en la fecha Juliana T = 2443366.775, Taylor & Gregory (1982).
3 Ademads, esta potencia en rayos X esta casi tres ordenes de magnitud por debajo de la luminosidad de
Eddington, incluso para una estrella de neutrones.
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se han registrado variaciones en el flujo (flickering) de hasta un factor ~ 3 en lapsos tempo-
rales del orden de la hora, superpuestos a la modulacién orbital*. Los datos més recientes
indican que para rayos X de 1-100 keV, el flujo es méximo cerca de la fase ¢ ~ 0.55 — 0.65.
No se detecté emision X durante el pasaje por el periastro, donde se espera que la tasa
de acrecion de masa sea maxima (Marti & Paredes, 1995). El observatorio de rayos X
Chandra ha permitido vislumbrar una posible emision extendida de forma asimétrica, a
una distancia de ~ 0.1 pc de LS T 461 303 (Paredes et al. 2007).

Los elementos orbitales de LS I +61 303 fueron determinados por Casares et al. (2005b)
quienes obtienen® e = 0.7240.15. Para una inclinacién i = 30°, las masas que se infieren son
de ~ 12 Mg parala estrella, y ~ 2.5 Mg para el objeto compacto. Si la inclinacién es mayor,
se obtiene una masa menor para el objeto compacto, de modo que puede tratarse de un
agujero negro o una estrella de neutrones. Casares et al. (2005b) también han senalado que
el espectro optico de LS T +61 303 es consistente con un aporte del ~ 65% a la emision
visual por parte de la estrella (BO Ve), mientras que la emisiéon restante se atribuye al
material circunestelar.
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Figura 7.2: LS I +61 303 por MAGIC, Albert et al. (2006).

En 2006, el observatorio Cherenkov MAGIC detect6® a LS I +61 303 como una
fuente variable a energias muy altas (> 200 GeV, ver Albert et al. 2006). El maximo
de la curva de luz en rayos «y se produjo en fase ¢ = 0.5 — 0.6, y la fuente no fue detectada

El espectro en rayos X tiende a ser més blando cuando ocurren los aumentos de intensidad (Chernya-
kova et al. 2006).

*Valores alternativos por Grundstrom et al. (2007a) indican e = 0.55 £ 0.05.

%El telescopio Whipple sélo ha podido brindar cotas superiores al flujo en muy altas energfas (Hall et al.
2003, Smith et al. 2007). Muy recientemente, VERITAS detect6 flujo variable de LS I +61 303 a energias
> 350 GeV, con maximo en fase ¢ ~ 0.65 — 0.74, un poco después del pico detectado por MAGIC (Maier
et al. 2007).
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durante el periastro (ver Figura 7.2). Se ajust6 al espectro un indice o ~ 2.6, y se ha esti-
mado una luminosidad isotropica L, ~ 7 x 10** erg s~*. En observaciones contemporaneas,
el pico de intensidad en radio (15 GHz) ocurrié en fase ¢ = 0.7. La Figura 7.3 muestra
la distribucién espectral que resulta de recopilar la mayor parte de los datos disponibles
(Sidoli et al. 2006). La luminosidad méaxima se relaciona con la deteccion de COMPTEL,
alcanzando ~ 10% erg s™!, para E, en el rango MeV.
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Figura 7.3: Distribucién espectral de energia observada de LS I +61 303 compilada por Sidoli et
al. (2006). La emision de la estrella Be es el maximo angosto en el rango visual-UV (~ 3 eV).

El conjunto de datos disponibles hacen de LS I 461 303 una fuente peculiar y han
motivado diversas propuestas para explicar el origen de la emisién a lo largo de todo el
espectro (ver por ej. Maraschi & Treves, 1981; Taylor et al, 1992; Zamanov, 1995), pero
atn hoy no se ha llegado a establecer en forma precisa cul serfa el escenario adecuado.

Varias propiedades de LS I +61 303 parecen ajustarse a un modelo de MQ. Si tal es
el caso, se tiene una limitacién energética dada por la cantidad de masa acretada por el
objeto compacto por unidad de tiempo. Marti & Paredes (1995), y luego Gregory & Neish
(2002) estimaron la tasa de acrecion de masa (suponiendo un regimen de Bondi & Hoyle)
sobre el objeto compacto (expresion 4.1) obteniendo dos maximos para M,.: uno coincide
con el periastro y el otro ocurre cuando es minima la velocidad relativa entre el material del
disco estelar y el objeto compacto (debido al alineamiento de los vectores velocidad). Estos
méximos corresponden a eventos de acrecién super-Eddington, durante los cuales se espera
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que se produzcan eyecciones en forma perpendicular al disco de acrecién’. El modelo de MQ
leptonico de Bosch-Ramon et al. (2006b) parece dar cuenta de las principales caracteristicas
de LS T +61 303 a lo largo de todo el espectro®. Cerca del pasaje por el periastro se
intensifican las pérdidas energéticas IC de los electrones, disminuyendo la probabilidad
de una deteccion de emision (sincrotrén) en radio. Asimismo, las pérdidas Coulombianas
pueden ser importantes en las regiones internas de la 6rbita donde la densidad del viento
estelar es mayor (Neronov & Chernyakova 2007). A continuacién se describe un modelo de
M@ hadrénico para la emision gamma de esta peculiar fuente.

7.2. El modelo

Basados en el escenario propuesto por Romero et al. (2003) que se describié en la
Seccion 5.2 se hicieron refinamientos para modelar la emision gamma de LS I 61 303. En
particular se tuvo en cuenta que en este MQ:

» La tasa de acrecién de masa, y por tanto la potencia cinética de los jets, varia en
forma significativa a lo largo de la érbita.

= El material del viento estelar que proporciona los protones blanco es la componente
que forma el disco de decrecion en torno a la estrella.

Para describir My (@) se sigui6 el tratamiento dado por Marti & Paredes (1995), supo-
niendo que el objeto compacto se encuentra inmerso dentro del disco de la estrella Be,
y acreta material de éste en forma esférica®. Se consideré que el disco circunestelar tiene
un perfil de densidad py (1) = po(r/R,)™", siendo n = 3.2y pp = 5 x 10! g ecm™® (Gre-
gory & Neish, 2002). El gas del disco queda confinado cerca del plano ecuatorial, con un
semi-angulo de apertura ~ 15°. Las ecuaciones de continuidad y conservacién del impulso
angular implican que la velocidad radial del material sigue v, = vyo(r/R,)" 2, mientras que
la componente acimutal de la velocidad cae como vy, = veoR,/r. Los valores de todos los
parametros adoptados se listan en la Tabla 7.1, y un esquema de la situacién se muestra
en la Figura 7.4.

Las interacciones pp pueden ocurrir ya sea porque se mezcla el material del viento con el
del jet (por difusién), o porque algunos protones relativistas escapan del jet. El problema de
intercambio de particulas a través de la superficie que limita a un jet relativista presenta

7Si bien en la distribucién espectral el hecho de que sea mayor la potencia en rayos v que en rayos X
hace dificil pensar en un evento de acrecién super-Eddington.

8Excepto por la ausencia de emisiéon térmica en rayos X.

?Cerca del objeto compacto el flujo acretado tiene una transicion en su geometria y forma el disco de
acrecion. La conservacién de la masa permite en principio utilizar la expresion de M,e. de Bondi-Hoyle.
Ademas, aqui hemos supuesto que los cambios en la tasa de acrecién de masa se propagan a la potencia
cinética del jet de forma casi instantanea, o al menos en escalas de tiempo mucho mas cortas que el periodo
orbital.
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Tabla 7.1: Parametros del modelo hadrénico para LS I +61 303. En la parte inferior se agruparon
las caracteristicas del disco circunestelar.

Parametro Descripcion [unidades] valor

M, masa de la estrella [ M) 12

R, radio de la estrella [Rg)] 10

Mgy masa del objeto compacto [Mg)] 2.5

€ excentricidad 0.72

a semi-eje orbital mayor [R,] 9.13

i inclinacion del plano orbital [°] 30

w angulo del periastro [°] 20

M, tasa de pérdida de masa estelar [Mg yr—| 1.3 x1075
Ry radio del jet en la base [Rsen| 5

2 altura de inyeccion del jet |Rsen| 50

X tangente del semi-dngulo de apertura del jet 0.1

Q indice de potencia en la dist. de protones relativistas 2.5

ﬁ/lg‘in factor de Lorentz minimo de los protones 2

r factor de Lorentz macroscopico del jet 1.25

T temperatura de la estrella [K] 26000
Taisk temperatura del disco circunestelar [K] 17000
Riisk radio externo del disco circunestelar [R,] 12

R, radio de la region interna del disco circunestelar [R,] 3

Lgisk luminosidad del disco circunestelar [erg s™| 2 x 1037
(0 angulo de apertura del disco circunestelar [°] 15

Vo velocidad radial del viento en su base [cm s 3 x 10°
Vipo velocidad acimutal del viento en su base [cm s7| 1.13 x 107/ sin4
Po densidad del viento en su base [g cm ™| 5x 1071

RSch = QGJ\JBHXCZ

una dificultad mas alla de los alcances de este trabajo; véase por ej. Hardee & Hughes
(2003), Stawarz & Ostrowski (2002). Aqui se cuantifico el nivel de interaccién a través de
un “factor de mezcla”, fi, o v ~ 0.1. Esta prescripcién fenomenologica da cuenta de un
rechazo més eficiente de las particulas cuanto mayor es la velocidad relativa viento-objeto
compacto, ya que se piensa que se intensifican los efectos de interfase. Para ¢ = 0.5, el
factor de mezcla es maximo y alcanza fp, ~ 0.5.

El disco circunestelar se representé por un cuerpo negro con una temperatura efectiva
Taisk = 17000 K en las regiones internas (hasta ~ 3R,) donde se produce el grueso de la
emision IR, y més alld con una emisividad o p2 (Waters 1986, Bosch-Ramon et al. 2006b),
extendiéndose hasta unos ~ 12 radios estelares. La emision en la regién interna del disco
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1

fue normalizada para obtener Lgig ~ 2 x 10%7 erg s™!, en consistencia con los resultados

de Casares et al. (2005b).

Se calcul6 la distribucion espectral de energia para diferentes fases orbitales. En base
a los resultados obtenidos, un valor del parametro de acoplamiento q}‘g' ~ 0.1 es necesario
para explicar la luminosidad de 7 x 103 erg s~! inferida por MAGIC, para la fase ~ 0.5.
En dicha configuracion no se espera que los efectos de absorcion 4+ sean significativos, por
lo que se adopto6 el indice de la distribucion de los protones relativistas como el mismo de
la emision detectada, a = 2.5. Este valor puede deberse a que el proceso de aceleracion
difusiva ocurre en frentes de choque con niimero de Mach bajo. De hecho, cabria esperar
que la variacion en la tasa de acreciéon de masa influya sobre el valor de @ de modo que
no se mantenga como un parametro constante, o0 més atin, que los jets no sean estructuras
completamente estables (Perucho & Bosch-Ramon 2007).

Para los jets se supuso una geometria conica. El campo magnético decae con la distancia
como o z 2,y en la base del jet es determinado por la condicién de equiparticién de la
energia es By < 10° G (ver Bosch-Ramon et al. 2006b). Como otras cantidades fisicas, By

To observer

circumstellar disc

— ¥ accretion
jet/ i
. r(¢)

( orbital motion )

Figura 7.4: Esquema considerado para la geometria de LS I +61 303. La fase orbital se muestra
en la vista superior y corresponde al mejor ajuste de Casares et al. (2005b). La unidad de distancia
es el semieje mayor de la érbita. Abajo, fuera de escala, se esquematiza un corte transversal.
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cambia con la fase orbital, y es méximo en el pasaje por el periastro, alcanzando a ser tan
intenso como para determinar la energia maxima de los protones'® por pérdidas radiativas
sincrotrén. Se obtuvo un factor de Lorentz maximo v, &~ 7 x 10°% No llegan a producirse
interacciones foto-hadrénicas (creacion de piones por p+y) con el campo radiativo estelar,
ya que no se supera la condicion umbral. Aunque éste no es el caso si se considera a los
rayos X que emite el disco de acrecién, la luminosidad observada Lx es lo bastante baja
como para poder despreciar el efecto en una primera aproximacion.

En la Figura 7.5 se muestra la curva de luz de la emisién hadréonica (linea punteada)
calculada para fotones con energia ~ 200 GeV, que es la minima que reportan las obser-
vaciones de MAGIC. La emisividad diferencial se calcul6 aplicando la aproximacion de la
funcion 6 (Aharonian & Atoyan, 2000). La linea de trazo continuo en la misma figura co-
rresponde a la luminosidad corregida por la absorciéon en el campo radiativo de la estrella
y su disco de decrecion. La profundidad 6ptica se calcul6 como en Dubus (2006¢) para el
término de la estrella. Para el disco estelar se considerd la expresion de la seccién eficaz
total, ya que el aporte principal (durante el periastro) se produce in-situ: los fotones gam-
ma provienen mayormente de la base del jet, inmersa en el disco estelar donde se emiten
los fotones térmicos que los absorben (ver esquema en la Figura 7.4, la separacion durante
el periastro entre estrella y objeto compacto es de ~ 2.56 R, < Rg)-

Los fotones de la estrella absorben con mayor eficiencia a los fotones v de energia li-
geramente mayor (algunos TeV). Esto puede verse en el panel de la derecha de la Figura
7.5, donde se muestran los resultados de simulaciones Monte Carlo de cascadas electro-
magnéticas desarrolladas en el campo radiativo estelar, siendo 7, = 26000 K y R, = 10
Rs. El cédigo aplicado para estos célculos es el que se describié en el capitulo anterior. El
campo magnético en la regién donde se producen las cascadas debe ser menor o similar
a 0.1 G, para asegurar que las pérdidas radiativas de los electrones estén dominadas por
las dispersiones IC. Las curvas fueron normalizadas con la luminosidad emitida en la fase
correspondiente, dejando q;el como pardametro a ajustar a posteriori. Durante el periastro
se espera un ablandamiento del espectro, siendo el indice a ~ 2.8 en el rango de energias
de la deteccion por MAGIC.

Puede notarse que un modelado mas realista de las caracteristicas del sistema gener6
algunos cambios en los resultados respecto de los reportados previamente!! en Romero et
al. (2005). El valor que se obtiene, de q;el ~ 0.1 para explicar la detecciéon por MAGIC
no parece exagerado cuando se tiene en cuenta la potencia inferida en otros jets potentes,
como en Cyg X-1 (Gallo et al. 2005, ya comentado).

A energias por debajo de ~ 1 GeV el espectro de emision seguramente recibira aportes
de origen leptonico (no calculados aqui), que cambiarén la forma del espectro, y podrian
dar lugar a parte de la emision detectada por EGRET. En Orellana & Romero (2007) se

%Durante el resto de la érbita, la energia maxima de los protones esté restringida por el radio de giro.

"Tos calculos presentados en Romero et al.(2005) son anteriores a la deteccion por MAGIC, aunque la
predicen. Con posterioridad se refiné la eleccién de pardmetros en base las restricciones impuestas por los
nuevos datos observacionales.
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Figura 7.5: Izquierda: Curva de luz de la emisién hadrénica calculada para E, = 200 GeV. La
linea, punteada corresponde a la luminosidad emitida, mientras que la continua tiene aplicada
la, correccién por absorcién. Derecha: Distribucion espectral resultante del reprocesamiento por
cascadas electromagnéticas en el campo radiativo estelar. La recta indica la pendiente del espectro
inyectado con indice espectral @ = 2.5, y que se extiende hasta ~ 1 PeV.

argumento en favor del modelo de MQ hadronico que, al igual que uno puramente leptonico,
es capaz de explicar los datos observacionales'?. Para diferenciar el origen de la emision
a muy altas energias, solo la deteccién de neutrinos que son un resultado secundario de
las interacciones hadroénicas, puede ser conclusiva. En el caso de LS I +61 303, un modelo
hadrénico de hecho prevee un flujo de algunos neutrinos por afno por kilémetro cuadrado
(Christiansen et al. 2006, y ver la discusion en Torres & Halzen, 2007). Otra caracteristica
que permitiria obtener evidencia en favor de un modelo hadrénico para la emision « se
relaciona con la energia méxima (de cutoff) del espectro: en un modelo puramente lepténico
las pérdidas energéticas llevan a una energia maxima de los fotones de alrededor de 1 TeV
(Bosch-Ramon et al. 2006b), mientras que en un modelo hadrénico como el descripto es
posible que la emision se extienda hasta energias mayores.

7.3. Controversias

En la seccién anterior se describieron las caracteristicas de un modelo de MQ para
LS I +61 303. Algunos autores han propuesto que las propiedades de esta fuente pueden
ser explicadas cuando se supone que el objeto compacto es una estrella de neutrones muy
joven, cuyo viento relativista interactia con el viento de la estrella de gran masa, como
ocurre en PSR B1259-63 (Seccion 3.4). La primera version de tal modelo fue propuesta por
Maraschi & Treves (1981), mas tarde fue revisitado por Dubus (2006a). Los defensores de
esta propuesta han invocado los resultados de observaciones en radio (Dhawan et al. 2006)
como apoyo. Las observaciones en cuestién presentan imagenes VLBA, espaciadas por 3

12Existia el preconcepto de que, en vista de los aportes de MAGIC, se podia desechar un modelo de
MQ hadrénico ya que las interacciones pp que se verian intensificadas durante el periastro no parecian
concordar con la no deteccion durante esa fase (Albert et al. 2006).
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dias, cubriendo una 6rbita completa. Solo cerca del pasaje por el periastro los contornos de
densidad de flujo muestran una forma elongada que apunta aproximadamente en direccion
opuesta a la de la estrella. No se observaron movimientos relativistas. Se ha interpretado a
la estructura de forma variable detectada como como una especie de “cola cometaria” que
resulta del choque de vientos. Sin embargo, tal modelo de colisién de vientos enfrenta serios
problemas al intentar explicar la distribucién espectral observada, el comportamiento de
la curva de luz, y la propia morfologia de la emisién en radio que pretende usarse como
argumento'?.

Para evaluar en forma critica las bondades de ambos escenarios hemos recurrido a
métodos numéricos para la simulacion dindmica tridimensional del frente de choque, en el
caso de colisién de vientos, y por otro lado, de la interaccion gravitacional que da lugar a
la transferencia de masa. Estas simulaciones proporcionan estimaciones realistas de la tasa
de acrecion M,. sobre el objeto compacto brinda nuevas perspectivas para un modelo de
tipo MQ. Dichas simulaciones fueron llevadas a cabo por el Dr. Okazaki, y los resultados
fueron discutidos en Romero et al. (2007).

7.3.1. Simulaciones de colisién de vientos

Para un valor razonable de la eficiencia para la emision de rayos v, la emision inferida
por EGRET de ~ 10% erg s~! requiere que el viento del pulsar posea una potencia cinética
E de al menos algunas veces 10*® erg s™, en un escenario de colisién de vientos. Tal valor
lleva a un flujo de impulso lineal que podré ser compensado por el del viento estelar si éste
tiene la energética apropiada. El parametro mas importante que determina la forma de
la superficie de interfaz (o del frente de choque) es el cociente entre los flujos de impulso
lineal ™ )

E
Myvec’
donde v ¥ M, son la velocidad y tasa de pérdida de masa de la estrella a través de la
componente esférica del viento. Si, por ejemplo, se toman valores para un viento fuerte
en una estrella de tipo espectral BOV: vy, = 10° km s7' y M, = 1078 Mg, yr™!, se tiene
n ~ 0.53E/10% ergs~'. En modelos bidimensionales simples (despreciando el movimiento

orbital) la superficie puede aproximarse por un cono cuyo semi-angulo de apertura es

n (7.1)

o= 18001 (7.2)
1+ 7

13 Ademaés, debe recordarse que no se han encontrado pulsaciones en la emisién en radio de LS T +61 303,
que justifiquen la asociacion del objeto compacto con un pulsar jéven. O bien un medio lo suficientemente
denso diluye la pulsacion, incluso en fases cercanas al apoastro, o debe suponerse alguna configuracion
geométrica particular para salvar este obstaculo. En cuanto al comportamiento de la curva de luz, se toma
como posible responsable de la asimetria de la misma a la anisotropia con la cual es generado el viento del
pulsar por las regiones polares del mismo, aunque aun no se han mostrado calculos al respecto.

M Comparable con el planteo en la expresion (3.1).
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el cuél puede derivarse del analisis de Antokhin et al. (2004), donde se discute en detalle
la forma de la superficie de interaccion. Incluso para un valor minimo de E ~ 103 erg
s~! se obtiene un cono muy ancho como para ser asociado con una cola cometaria, esto es
0 ~ 62°. Rapidamente, al aumentar E el viento del pulsar sobrepasa al del viento estelar,
dando 6 > 90° lo que implica un cono cuyo vértice es la estrella y no el pulsar.

La situacion se torna mas compleja cuando se tiene en cuenta la deflexion asociada con
el movimiento orbital, que es particularmente importante cerca del pasaje por el periastro,
dada la excentricidad de este sistema. Para explorar los efectos del movimiento orbital
sobre la superficie del frente de choque se realizaron simulaciones representando al viento
estelar con los parametros antes mencionados, y un flujo méas rapido, que representa al
viento del pulsar. Las simulaciones SPH realizadas no tienen la capacidad de tratar un
flujo relativista'®, por lo que se represent6 al viento del pulsar con una velocidad alta,
vpsr ~ 10* km s7! y se ajusto la tasa de pérdida de masa como para obtener el mismo
flujo de impulso lineal que un flujo relativista, con la cantidad de energia total requerida.
Esta aproximacion nos permite estimar la forma de la superficie del frente de choque que
es mayormente afectada por el balance de presiones entre los vientos colisionantes. Se ha
despreciado en estas simulaciones la componente del viento estelar que forma el disco, ya
que es muy improbable que ésta pueda producir una cola cometaria'®. Por simplicidad,
los efectos de calentamiento en las regiones post-choque, y de enfriamiento por procesos
radiativos no fueron considerados. También por simplicidad, ambos vientos se supusieron
isotermos y en expansion libre. Ademaés, se desprecia la auto-gravedad de las particulas del
viento, y se eligieron valores apropiados de los parametros de viscosidad artificial. El plano
orbital coincide con el plano z-y y el eje mayor de la érbita determina la orientacion del eje
z. Otros detalles técnicos se han incluido en Romero et al. (2007), pero no son relevantes
aqui.

La Figura 7.6 muestra la distribucion de la densidad en escala logaritmica, e ilustra la
forma de la superficie de interfaz entre los vientos colisionantes de una estrella Be y un
pulsar con una potencia de viento Epsg = 10%¢ergs™!, que corresponde a una razoén de
impulsos 7 = 0.53. Aunque la superficie de interfaz muestra algunas variaciones debidas a
inestabilidades, es facil trazar la forma global, la cudl pone en claro el punto fundamental
que se argumenta en contra del escenario de colisién de vientos: no hay “cola cometaria”
durante el pasaje por el periastro y en ningiin momento se producen morfologias “tipo jet”.

15T,0s primeros resultados de estudios hidrodinamicos relativistas realizando un tratamiento bidimensio-
nal para el sistema de PSR B1259-63 (con colisién de vientos pulsar-estrella) se han publicado en forma
posterior a nuestro trabajo (Bogovalov et al. 2007). En base a una comunicacién personal, verificamos que
nuestros resultados son consistentes con los reportados en dicho trabajo.

16De hecho, las simulaciones de interacciéon del objeto compacto con la estrella Be muestran que el disco
circunestelar debe estar truncado, con un radio no superior a la separacién en el periastro. Esto esta en
completo acuerdo observacional con las mediciones de H, de Grundstrom et al. (2007a).
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Figura 7.6: Forma de la superficie de interfaz entre los vientos colisionantes de una estrella Be y
un pulsar, con los parametros orbitales de LS I +61 303. La escala logaritmica muestra la densidad
en (a) el plano orbital, y (b) el plano perpendicular y a lo largo del semije mayor de la 6rbita.
Cerca del origen, en negro, se encuentra la estrella Be, y el circulo oscuro mas pequeiio representa
al pulsar. Se muestra ampliada la zona cercana a la estrella. La fase orbital, como se indica, es la

del periastro. Las simulaciones SPH incluyen N; particulas de viento estelar, y Ny del viento del
pulsar.
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7.3.2. Simulaciones de transferencia de masa

Se ha simulado la evolucién de la transferencia de masa en LS I +61 303 hasta que se
alcanza un estado estacionario. El codigo aplicado es el descripto en Okazaki et al. (2002).
Cada simulacion demor6 un promedio de 3 semanas utilizando supercomputadoras'’.

El disco de la estrella Be y el disco de acreciéon son modelados como un conjunto de
particulas con auto-gravedad despreciable, mientras que la estrella y el objeto compacto
son tratados como sumideros con su correspondiente masa gravitacional. El gas que cae
dentro del radio de acrecion es acretado por el sumidero. Se supone que el plano del disco
de la estrella Be coincide con el plano de la orbita, que se elige como plano z-y. Los
parametros adoptados para describir la estrella y el objeto compacto son los mismos que
en la Tabla 7.1, consistentes con los obtenidos por Casares et al. (2005b). La escala de
altura del disco circunestelar es ~ 0.03R, en r = R,, luego se incrementa hacia afuera

como 7%/2. La densidad en la base de este disco es 5 x 107' gcm™3.

Por motivos computacionales resulté conveniente separar la simulacion de los dos discos.
El disco circunestelar se considera isotérmo con g = 0.67,. Se supone una tasa constante
de inyecciéon de material justo fuera de la superficie estelar, que mayormente ira a formar
el disco circunestelar. El material en las regiones externas de este disco se difunde hacia
afuera, y resulta capturado por el objeto compacto si alcanza una distancia a éste menor
que ~ 0.9rr, donde 7, es el radio del 16bulo de Roche'®. Las particulas que alcanzan esa
condicion son removidas de la simulacién del disco circunestelar.

La segunda etapa de la simulacién se enfoca en el disco de acrecion alrededor del objeto
compacto, utilizando como condicién de contorno la tasa de transferencia de masa antes
determinada (ver Hayasaki & Okazaki, 2004). El borde interno del disco de acrecién se
elige como una fraccién pequena del semieje mayor de la 6rbita a = 6.4 x 10'2 cm, més alla
de la cual se espera que la acrecién proceda rapidamente (en una escala temporal mucho
menor que la de la region simulada).

En la Figura 7.7 se muestran vistas de los discos en fases cercanas al pasaje por el
periastro. Cada panel muestra la densidad superficial en escala logaritmica. El objeto com-
pacto queda representado por una esfera con radio de acrecion 7, = 2.5x 1073a. La estrella
es el circulo oscuro mas grande. En fases orbitales posteriores la onda de densidad que se
ha excitado en el disco circunestelar alcanza al objeto compacto dando un méaximo para la
tasa de acrecién de masa alrededor de fase ¢ ~ 0.5.

17Se utilizaron computadoras HITACHI SR11000 y SGI Altix 3700, pertenecientes al Hokkaido Univer-
sity Information Initiative Center y al Yukawa Institute of Theoretical Physics, Kyoto University, respec-
tivamente.

18E] radio del 16bulo de Roche para una binaria con érbita circular es aproximadamente (ej., Paczynski
1971)

q 1/3
~ (0.462 (| —— D .
TL (1 n q) s (7.3)

donde g = Mx /M, es el cociente de masas, siendo Mx y M, respectivamente las masas del objeto compacto
y de la estrella, y D la separacién del sistema.
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Figura 7.7: Resultados numeéricos de simulaciones dinamicas: se muestra la evolucién del disco
de decrecion de la estrella temprana en LS I +61 303 (panel a), y del disco de acreciéon en torno
al agujero negro (panel b) en fases cercanas al periastro (Romero et al. 2007). Se ha graficado la
densidad superficial en escala logaritmica. Se indica el ntimero total de particulas SPH. El panel
¢ es un montaje de los anteriores.

68



RADIACION 7 EN BINARIAS CON ACRECION - M. ORELLANA

El principal objetivo de estas simulaciones fue el de comparar los resultados para la
tasa de acreciéon con estimaciones analiticas, donde se asume que la acrecion es esférica y
ocurre al estar el objeto compacto inmerso dentro del disco circunestelar de la primaria.
Como se ha comentado (Seccion 4.1.2), esta aproximacion es demasiado simplista en el
sentido de no contemplar las perturbaciones al fluido del disco circunestelar que induce la
interaccion de marea entre las masas del sistema ni los efectos de la transferencia de masa.
En la Figura 7.8 se ilustra la evolucién con la fase orbital de la acreciéon de Bondi & Hoyle
y la obtenida mediante las simulaciones SPH, una vez que se han promediado algunas
orbitas para reducir el ruido (el comportamiento resulta regular luego de unas ~ 30 érbitas
simuladas en total). A pesar de que la evolucion de M,c(t) a lo largo de la 6rbita muestra
aparentemente la misma disposicién de maximos en ambos casos, los valores para la tasa
de acrecion de masa difieren notablemente (~ 3 ordenes de magnitud). Por otro lado, se
corrieron simulaciones variando el radio de acrecion r,c, de donde se deduce la posibilidad
de que el pico de M, en el periastro sea un efecto computacional espurio, relacionado con
la resolucion de la simulacion. El segundo maximo ha mantenido su forma y amplitud.
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Figura 7.8: Tasa de acrecién de masa. A la izquierda: en régimen de Bondi & Hoyle, (repro-
duciendo Marti & Paredes 1995). A la derecha: inferida de las simulaciones SPH (Romero et al.
2007). Se indica la fase de pasaje por el periastro.

Los resultados de simulaciones dindmicas indican que el pico en la evolucion de Mm, que
ocurre en fase ¢ ~ 0.5 (retrasado del periastro y en forma coincidente con la deteccion de
MAGIC) se debe a la propagacion de una onda de densidad en el disco circunestelar que es
inducida por la interaccién de transferencia de masa. Se obtiene M, ~52x 10%gs™! —
Maec® ~ 4.7 x 10 erg s™%, que podria proporcionar la potencia necesaria para que la
emision y a muy altas energias de LS I +61 303 sea compatible con un escenario de
microcuésar (ej. Bosch-Ramon et al. 2006b, y Orellana & Romero 2007). Por ejemplo,
en un modelo hadronico donde 10% de la potencia acretada sea redirigida hacia los jets,
y un 10% de ésta consista de protones relativistas, una estimacion sencilla lleva a una
luminosidad ~ 8 x 10** erg s™! debida a interacciones pp con el material que rodea al
objeto compacto.

El valor en fase 0.5 es M,. ~ 0.01772 donde 7 esta expresado en unidades de la tasa de
acrecion de Eddington. Para M < 0.05 — 0.171 existen soluciones para el flujo de acrecion
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Figura 7.9: Izquierda: Geometria considerada para el calculo de la opacidad a la propagaciéon de

rayos gamma por el campo radiativo de la estrella y su disco circunestelar. Derecha: resultados

obtenidos para la evolucién de la profundidad 6ptica con la fase, para dos valores fijos de energia.
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dominado por adveccion (tipo ADAF, ver Narayan et al. 1998), que explicarian el débil
brillo de LS I +61 303 en rayos X.

Cerca del periastro, ademés de ser dudoso el valor de la tasa de acreciéon de masa real, los
efectos de opacidad 7 en el campo radiativo estelar ciertamente disminuyen la posibilidad
de detectar fotones TeV provenientes de LS I 461 303 durante dicha fase. En Romero et
al. (2007) se presentan los valores de profundidad 6ptica recalculados para la geometria del
disco circunestelar que se obtiene de las simulaciones SPH (ver Figura 7.9). Este disco tiene
una caida abrupta en su perfil de densidad, por lo que se considerdé Rgg ~ 0.2a ~ 1.8R,,
siendo ésta la distancia a la cual la densidad superficial, Y, cae en un factor 102 respecto
del méaximo. Se consider6 al disco como un cuerpo negro*® geometricamente delgado, con
Taisk ¥ cuya emision es Lgix ~ 2 x 1037 erg s71. Los calculos para estimar la opacidad del
campo radiativo del disco circunestelar a la propagacion de rayos 7 fueron adaptados de la
descripcion geométrica dada por Becker & Kafatos (1995). Se obtuvieron valores menores
que la unidad (< 0.5), por lo que la principal fuente de absorcion es el campo radiativo de
la estrella. Cerca del periastro la profundidad 6ptica para fotones con energia E, ~ 1 TeV
alcanza 7 ~ 2.

En definitiva, Romero et al. (2007) parece argumentar en favor de un modelo donde se
produce la acrecion /eyeccion de materia por parte del objeto compacto en LS T 461 303.
Sin embargo, el debate no queda cerrado y se espera que los datos observacionales que

19Gi bien los valores obtenidos para X(r) parecen indicar que todo el disco es opticamente delgado a
su propia emision (y por tanto los fotones no estan termalizados, ver Porter 1999), el calculo detallado
de la emisién del disco circunestelar nos alejaba del valor que infieren Casares et al. (2005b). Es por esto
que se optd por una aproximacién de cuerpo negro, ya que de todos modos las simulaciones realizadas se
concentraban en la dinamica del gas y no eran tan confiables respecto de sus propiedades de emision.
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proximamente provean AGILE y GLAST sean de fundamental ayuda para discernir la
naturaleza de esta misteriosa fuente.

Simulaciones SPH: En general, las simulaciones SPH (sigla de SMOOTHED PARTICLE HYDRODYNAMICS)
se utilizan para modelar flujos hidrodinamicos, incluyendo efectos gravitacionales. Este método divide al
fluido en un conjunto de elementos discretos, particulas con separacion espacial finita h (llamada “smoothing
length”) sobre la cudl las propiedades son “suavizadas” por una funcién nacleo W (kernel). Esto hace que
cualquier cantidad fisica de una particula se pueda calcular sumando las propiedades relevantes de todas
las demés particulas, pesando la contribucion de cada una de acuerdo a su distancia con la particula que
interesa. Dicho peso es el que est4 gobernado matematicamente por la funcion W, que suele ser de tipo

Gaussiana o “spline”.
Por ejemplo, para obtener la cantidad A de la particula 7,

A
Ay(r) = m =W (ri —rj, h),
P
donde m; es la masa de la particula j y p; la densidad asociada con ella. Suele fijarse un criterio para
que h sea adaptada por el programa de modo que la resolucién espacial se incremente en zonas de mayor
detalle. Estimadas las propiedades (continuas) del fluido se puede seguir su evolucién, que est4 dominada
por el conjunto de ecuaciones hidrodinamicas y termodinamicas que corresponda. Para esto ultimo, se fija
también un paso temporal.
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CAPITULO

Emision de leptones secundarios

Hasta aqui se han comentado las caracteristicas de un modelo de emisién hadrénica
(primaria) para MQs de gran masa. Los procesos que dan lugar a dicha emisién generan
también poblaciones leptonicas (secundarias) cuya radiaciéon hemos investigado. Por un
lado, y con mayor generalidad, se produce emisiéon lepténica al desarrollarse cascadas elec-
tromagnéticas en el campo radiativo estelar, tema del cual se traté en el Capitulo 6. Por
otro lado, las interacciones inelasticas pp dan lugar a la creacion de neutrinos y leptones, a
través de los decaimientos de los piones cargados y muones. En detalle, para protones con
energia mayor que la umbral Ey, = 1.22 GeéV, a partir de'

P+p—p+p+ &’ + &a(nt +77)
donde &; es la correspondiente multiplicidad (Mannheim and Schlickeiser 1994):
& = [(Ep — Ew)/GeV]'%, (8.1)

tienen lugar los decaimientos:
_ - - - 0
" — pty, — e, T — U Uy — € Velyly T — Y. (8.2)
En el ambito de un MQ hadroénico, se genera asi una poblacion de pares secundarios que
queda confinada dentro del jet debido a la presencia de campos magnéticos. Estos campos
son probablemente muy turbulentos, por lo que es l6gico suponer que en su movimiento
los pares son rapidamente isotropizados después de haber sido creados.

Mientras que la emisién primaria se extiende hacia las altas energias a partir de £, 2 1
GeV, a energias menores es la emisiéon secundaria? la que domina el espectro. Es en este
rango del espectro donde puede buscarse evidencia alternativa de los procesos hadroénicos
para, en ultima instancia, tratar de determinar el contenido material de los jets.

L Aunque menos probable, puede ocurrir también p+p — p+n+at + X yp+p — 2n+2rt + X,
donde X es una o varias particulas que en conjunto son neutras. Otra componente menor resulta de los
canales que involucran mesones pesados, n y kaones.

2Aqui no se han considerado leptones primarios, pero el caso real probablemente sea una mezcla.
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8.1. Generacién de leptones secundarios

La cinemética de los decaimientos mencionados fue originalmente estudiada en detalle
por Ginzburg & Syrovatskii (1964). Para un flujo de protones relativistas que sigue una
ley de potencias, Jp(Ep,) = K,Ep °®, los piones cargados y luego los leptones que resultan
de la interaccion con protones frios, siguen también leyes de potencias. El indice espectral

de la distribucion de piones es
4 1
ar = 5 (ap — é) , (8.3)

que para ay cercano a 2 produce o, =~ ayp. Los leptones resultantes conservan el mismo
indice: a4 = an, y el articulo citado brinda expresiones que relacionan las constantes de
normalizacién.

En estimaciones mas recientes se han considerado los procesos en un rango mas amplio
de energias®. Kelner et al. (2006) han obtenido expresiones para la tasa de inyeccion de
pares (leptones por unidad de energia, volumen y tiempo) en funcion de la fraccion de
energfa transferida z = E./E,. Si la densidad numérica de protones blanco es n(r), se
tiene

qe(Ee,T) = en(F) /O'pp(Ee/$) Jp(Ee/z) Fe(z, E./x) dg, (8.4)

donde la seccion eficaz inelastica también ha sido parametrizada por los autores:
2
opp(Ep) = (34.3+ 1.88 L+ 0.25 L%) x [1 — (Ew/E,)"]” mb. (8.5)
En esta expresion L = In(E,/1TeV). El espectro de leptones resultante del decaimiento
T — pvy, es Fo(z, E./z) y para E, 2 0.1 TeV y z 2 1072 queda descripto por

(lzci([?éiﬁ)—%?(gm) (=In(z))*, (8.6)

Fe(z, Ep) = Ci(Ep)

donde
1

69.5+2.65L+0.3L2’
1
(0.201 + 0.062 L + 0.00042 L?)1/4

0.279 +0.141 L + 0.0172 L2
C(Bp) = 0.3+ (234 L)? ‘ (8.7)

En nuestra investigacion, al aplicar esta aproximacion, el espectro de los leptones resul-
tantes pudo describirse como un espectro de ley de potencias, para un espectro original de
protones que sigue también una ley de potencias.

C (Ep) =

Cy(Ep)

3Los célculos de Kelner et al. (2006) involucran integraciones numéricas muy complejas de las secciones
eficaces diferenciales medidas en aceleradores de particulas, y resultados obtenidos mediante simulaciones
numéricas de interacciones pp. Los autores buscaron aproximaciones analiticas que provean una precisiéon
razonable.
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8.1.1. Evoluciéon de la poblaciéon de leptones

En general, la evolucién de una poblacién de particulas queda descripta por una ecua-
cién de difusion (ej. Longair 1994) para la densidad numérica N(E) de particulas con
energfa en el rango £ a E 4 dFE,

d

_dN(E) _ 4
dE

) — —DVEN(E) — ——b(E)N(E)] - 4(E) (8.8)
En esta ecuacion D es el coeficiente escalar de difusién, g(£) contiene el “término de
fuente” que da cuenta de la producciéon de particulas con energia E y posibles “sumideros”,
y b(E) = —(dE/dt) es la tasa de pérdida de energia. Es claro que las funciones b(E) y ¢(E)
pueden ser muy diferentes dependiendo de la naturaleza de las particulas consideradas.
Para un estado estacionario, ON(FE)/0t = 0. Formalmente, la ecuacion (8.8) se resuelve a
través del uso de una funciéon de Green.

En el contexto que nos interesa fue mas conveniente la integracién numérica dividiendo
al jet en secciones cilindricas de altura Az, con tamafnio reducido suficiente como para
considerar que las cantidades fisicas son uniformes. En tal caso, se anula el operador V?
y no tiene relevancia el coeficiente de difusion. La distribuciéon de pares inyectados se vera
afectada mayormente por pérdidas energéticas debidas a la emision IC y sincrotron, ademas
de las pérdidas asociadas a la expansién adiabética. La tasa de pérdida de energia tiene

los términos
_ (9E _ _9T pepe
dt ) e Arm2e3 ©

_(dE U E \?
dt 1c €oT Yph M, C2
dE 2 Vexp
(7)., = EHn (&)

donde se introdujo la seccion eficaz de Thomson op = 8mwe? /3m2c* ~ 6.65 x 107% cm?, y
el campo magnético se mide en Gauss. La densidad de energia de los fotones estelares es
Uph = 4;:“@, siendo d la distancia desde la estrella y L, su luminosidad. Y en la altima

expresion, vex, = dR;(z)/dt es la velocidad de expansion lateral del jet.

12

!

Por simplicidad, se desprecian efectos de re-aceleracion. A una dada altura z en el jet,
continuamente ingresan nuevos electrones y positrones “frescos” a una tasa g.(Ee, z). Por
otro lado, han avanzado hasta alli los que provienen de alturas inferiores y cuyo espectro
ya ha sido modificado por las pérdidas de energia. Se mezclan asi poblaciones que han
“evolucionado” en distinto grado. Para realizar un calculo consistente, se anade una ecuacion
de continuidad

Ne(FEe, 2)dEe = Noe(Eoe, 20)dEo., (8.10)

—e

donde la poblacién inicial de particulas inyectadas es Noe(Eoe, 20) = KoeEpe
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8.2. Aplicacién en un sistema similar a Cyg X-1

Para aplicar este modelo en una configuracién simple, hemos considerado un escenario
similar al adoptado en Romero et al. (2003), donde el MQ tiene una orbita circular y el
viento estelar tiene geometria esférica. Los parametros adoptados para el sistema corres-
ponden a los de Cyg X-1, que suele considerarse como el MQ arquetipico®. Este sistema
esta formado por una estrella de ~ 30 Mg y un agujero negro de ~ 10 Mg,

Para el céalculo de la emisién hadronica primaria se procedié aplicando las expresiones
de la Seccion 5.2, fijando dos valores para la potencia de protones relativistas, L;el (Q;
en la notacion anterior), para considerar dos casos que rotulamos A y B. Especificamente,
se consider6 LI = 6 x 10% erg s~ para el Modelo A, y L} = 6 x 10% erg s™' para el
Modelo B. Estos valores surgen de fijar la potencia L;fl como una fraccién constante n de
la luminosidad de Eddington del objeto compacto; siendo n = 0.005 en el Modelo A, y
n = 0.0005 en el B. En la Figura 8.1 se muestra la luminosidad primaria generada a lo
largo del jet (integrada en z), para diferentes direcciones @ respecto del eje del jet. Para
obtener estos valores se ha utilizado la aproximacion de la funciéon § para calcular la tasa
de produccion de piones neutros, y se utilizo la expresion (8.5) para la seccion eficaz pp.
En el cuadro pequeno se grafico el factor de beaming, L(6)/L(6 = 0) que es independiente
de la energia para E, 2 10 GeV. La densidad de protones blanco del viento, en funcion de
la distancia 7 a la estrella se obtuvo a través de la ecuacion de continuidad, siendo

T Armpveor?(l — Ry /1)’

donde se considerd M, =3 x 1076 Mg yr™' v veo = 2000 km s~

En la Figura 8.2 se muestra la modificacién a la distribucién espectral que tiene lugar
debido al desarrollo de cascadas electromagnéticas en el campo radiativo estelar (7, = 3 x
10* K, R, = 15 Ry). Aqui se ha considerado que el sistema tiene una inclinaciéon i = 30°, y
se sigui6 la convencion de fase utilizada por Szostek & Zdziarski (2007) para Cyg X-1. Como
punto representativo para el ingreso del espectro primario inyectado se utilizé una altura
z = a/2. Nos hemos remitido al caso en que el campo magnético estelar es bajo (< 1 G)enla
region donde se desarrollan las cascadas, asegurando que el mecanismo IC es el que domina
las interacciones leptonicas en todo el rango de energias®. Se implementaron simulaciones
Monte Carlo similares a las antes descriptas. Una vez més, se ilustra el efecto esencial del
desarrollo de las cascadas electromagnéticas para la redistribucién de energia, aumentando
en forma notoria la luminosidad a energias £, < 100 MeV. Los resultados obtenidos

n(r) (8.11)

1La emisién gamma a muy altas energias de Cyg X-1 fue detectada recientemente por MAGIC (Albert
el al. 2007). De hecho, la deteccién y variabilidad se anunciaron cuando nuestro trabajo ya se encontra-
ba en referato. No fue nuestra intencién predecir el comportamiento detallado de esta fuente, sino que
simplemente fue elegida como caso de estudio.

*Notese que un campo magnético moderado, ~ 1 Gauss, es suficiente para inhibir el desarrollo de las
cascadas. Calculos de emisién por enfriamiento sincrotrén de los pares inyectados por absorcién 4+ han
sido realizados por Khangulyan et al. (2007).
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Figura 8.1: Luminosidad de rayos « producida por unidad de angulo solido por interacciones
hadrénicas. Muestra, en orden decreciente, espectros correspondientes a #= 0, 30, 60, y 90 grados,
para el Modelo A (LF! =6 x 10% erg s71).

apuntan hacia una anticorrelacion entre los comportamientos de la emision detectable en
el rango de energias ~GeV respecto del ~TeV.
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Figura 8.2: Luminosidad isotropica resultante del procesamiento por cascadas electromagnéticas
de la emisién ~ primaria en el campo radiativo estelar. Se adopt6 una inclinaciéon i = 30°, y la
fase orbital tiene como referencia ¢ = 0 en la conjuncién superior (esto es con objeto compacto
detras de la estrella).

Se realizo un calculo consistente de la evolucién de la poblacién leptonica generada

77



CAPITULO & EMISION DE LEPTONES SECUNDARIOS

dentro de los jets por el decaimiento de piones cargados. Para esto, se procedié resolviendo
la ecuacion diferencial de pérdidas, como se comentd en la seccion anterior. Esta etapa
de computo numérico fue desarrollada por el grupo de altas energias de la Universidad
de Barcelona, con el cual hemos colaborado. Nuestros calculos les proveyeron de la tasa
de inyeccion de pares (la dependencia en el angulo 6 se integré) y se obtuvo ge(E.) ~
3 x 10%(E,/eV)~19 leptones erg™' s7! cm™ en la base del jet, para el Modelo A (un
orden de magnitud menos para el Modelo B). Se consider6 para el campo magnético By
un 10% del valor de equiparticién en la base del jet, siendo By = 10° G (Modelo A) y
By, = 10* G (Modelo B). Por simplicidad para los dos modelos se fij6 una sola energia
méxima de los protones relativistas, E'*™ ~ 100 TeV, siendo EJ"** ~ 0.04E"**.

La emision especifica de los leptones resulta del proceso sincrotréon en presencia del
campo magnético considerado, B(z) = By(2o/z), y radiacion IC por interaccion con fotones
estelares. Los coeficientes especificos de emision sincrotron (je(z)) y absorcion (ke(z)) son
los dados por Pacholczyk (1970). En el sistema de referencia del jet se calculd

dLd(z) _ 2Ry () Jel2) exp(—1ik.(2))], (8.12)
dz ke(2)
donde [; ~ R; es el tamano tipico de la regién emisora, y € es la energia del fotén en
unidades de m.c?. El comportamiento de dL.(z)/dz con la altura, para la emisién radio en
un caso similar, ha sido graficado en Bordas et al. (2007). Integrando a lo largo del jet se
obtiene la distribucion espectral de energia que en el sistema de referencia del observador
es

Fmax  dL
L‘S))'fi = E/ D? 7 “dz, (8.13)
20 z

donde D es el factor de Doppler que hemos definido en (4.7): D = [['(1 — Bycosf)] 7. Se
calcula la emision hasta un valor zmax, que es algunas veces el tamaifo del sistema binario.

Para la emision IC, se ha considerado en una primera aproximaciéon que las pérdidas
de energfa ocurren siempre en el regimen de Thomson, como lo indica la expresién dada
en (8.9). Esto se fundamenta por dos hechos. En primer lugar, la expresion general para
las pérdidas IC dada por Aharonian & Atoyan (1981) vuelve inmanejable la ecuacion de
pérdidas para una resolucién semi-analitica®, como la que se implement6. Por otro lado,
si bien a energias F. < 10 — 100 GeV las dispersiones tienen lugar en el regimen de
Klein-Nishina con seccién eficaz menor, este hecho solo afecta el espectro IC emitido a
las energias méas altas aqui consideradas, donde la emisiéon primaria aporta el término
dominante tapando por completo a la secundaria. Ademés, la mayoria de la emision se
genera en las proximidades de la base del jet, donde las pérdidas energéticas por mecanismo
sincrotréon son més importantes que las IC y determinan la evolucién de la poblaciéon de
pares.

La Figura 8.3 muestra las distribuciones espectrales sincrotrén e IC obtenidas. El con-
junto de parametros adoptados permiti6 ilustrar el impacto del balance entre las pérdidas

SMientras que si es resoluble la ecuacion incluyendo — (%22 ) = AE2+ B E, donde A y B son constantes.
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energéticas IC y sincrotréon. La luminosidad sincrotrén alcanza valores < 1032 erg s™

por debajo de la componente IC para ambos valores del campo magnético adoptado.
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Figura 8.3: Distribuciéon espectral de energia originada por pares secundarios dentro del jet

(Orellana et al. 2007).

La cantidad total de energia radiada por secundarios, involucrados en las cascadas y
dentro del jet es comparable a la emision primaria resultado del decaimiento de piones
neutros. Puede comentarse la detectabilidad de la emisién, cuando se asume una distancia

tipica ~ 2 kpc:

= En la banda de radio frecuencias, el espectro presentado es mas bien duro y provee
un flujo de a lo sumo una fraccion de mJy, siendo sélo una parte pequena de la senal
detectada en MQs en el estado low-hard (ej, ~ 15 mJy para Cyg X-1, Pooley et al.
1999). Si la contribucién de los secundarios pudiera distinguirse, en alta resoluciéon
angular mostraria la forma del jet, rodeado por un halo de emision que es el resul-
tado (a mas bajas energias que las calculadas) del reprocesamiento por cascadas. Al
parecer, se hace necesaria entonces la presencia de una poblacién de leptones prima-
rios para poder explicar los flujos detectados en radio. Sin embargo, los leptones que
no se han enfriado por completo y logran alejarse alcanzan regiones de condiciones
més relajadas (campos magnéticos menores) como para continuar emitiendo en radio.
Ademas, no hemos considerado en nuestros calculos la posibilidad de que los leptones
sean reacelerados a lo largo del jet, lo cual podria proveerles de la energia necesaria
para explicar el espectro no térmico detectado. Tal posibilidad estuvo mas alla de
las suposiciones hechas en este trabajo, pero brinda una brecha interesante para ser

explorada en el futuro.
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= En rayos X, la emisién generada por los leptones secundarios podria ser detectada
por los instrumentos actuales, pero es probable que la emision originada por el disco
de acrecion y/o la corona llegue a enmascarar hasta cierto punto esta contribucion.

= La luminosidad obtenida en rayos X duros parece no ser suficiente para explicar los
flujos detectados en algunos MQs. Sin embargo, aun no es claro si dicha radiacién
tiene un origen térmico o no térmico (ver ej. Markoff et al. 2005; Maccarone 2005; y
también, Bosch-Ramon et al. 2006c¢).

» Laradiacién 7y en el rango MeV parece no ser despreciable, alcanzando luminosidades
~ 10% erg s~'. Este valor es atn bajo para ser detectado en una escala de tiempo
razonable, con las capacidades de los instrumentos actuales. A energfas mas altas,
el satélite GLAST o telescopios Cherenkov podrian detectar la emision de la fuente,
con su espectro suave debido al reprocesamiento por cascadas.

Incluso en el marco de un modelo simple como el que se ha expuesto, se ha encontado que
en algunos rangos del espectro electromagnético la emisién presenta variabilidad. Muchos
factores pueden llevar, en casos especificos, a variaciones més complejas (ej. Bosch-Ramon
et al. 2006a). Por ejemplo, simplemente debido a la excentricidad de la 6rbita del sistema,
puede inducirse una tasa de acrecién de masa variable (como en LS I +61 303). Mas
impredecible, la naturaleza variable de los vientos estelares o su falta de homogeneidad
también afecta la tasa de acrecion. Otros posibles cambios pueden deberse a la precesion
de los jets cuando no son perpendiculares al plano de la 6rbita (ej. Kaufman Bernado et
al. 2002).
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Microcudasares con jets inclinados

El eje de los jets y el plano orbital de un MQ no son necesariamente perpendiculares,
aunque por simplicidad en estudios tedricos se suele suponer que si lo son, como en los
casos expuestos hasta aqui. De hecho, Maccarone (2002) demostré que en sistema binarios,
la escala de tiempo necesaria para que se produzca el alineamiento entre el spin de un
agujero negro y el momento angular orbital es normalmente mayor que el tiempo de vida
de la propia binaria'. Ademas, efectos de marea sobre el disco de acrecion pueden inducir la
precesion de los jets aumentando su inclinacion respecto de la perpendicular del sistema (ej.
Larwood 1998, Kaufman Bernadé et al. 2002). La precesion con una inclinacién importante
puede también ser un efecto de la deformacién de las regiones internas del disco de acreciéon
(ej. Wijers & Pringle 1999, Ogilvie & Dubus 2001) o deberse a interacciones spin-spin (ej.
Bardeen & Petterson 1975, Sarazin et al. 1980).

Como puede verse en la Tabla 4.1, existe evidencia observacional de la inclinacion /precesion
de los jets en varios MQs de gran masa. Entre ellos, el caso mas notorio es el de V4641 Sgr
para el cual se ha estimado que los jets se encuentran separados del plano orbital por sélo
unos ~ 35° (ver Butt et al. 2003, y sus referencias). Otros sistemas donde los jets muestran
precesion o variacion en la inclinacién incluyen a SS433 (el caso mas firme), LS I +61 303,

y Cyg X-3 (Katz 1980, Massi et al. 2004, and Mioduszewski et al. 2001, respectivamente).
Se ha sugerido también que Cyg X-1 tiene jets precesantes (Romero et al. 2002).

Hemos considerado una aplicacién del modelo hadrénico para el caso extremo en que
el eje de los jets apunta en direccién muy proxima al plano orbital (Romero & Orellana
2005), de modo que en forma periodica un jet se dirije directamente hacia la estrella. La
Figura 9.1 esquematiza la situaciéon, que no parece ser demasiado improbable. Por ejemplo,
Butt et al. (2003) han considerado la nucleosintesis inducida en la superficie estelar como
consecuencia de la interacciéon con el jet que ocurre en tales sistemas. Nuestro trabajo
mostré que a veces el jet no es capaz de llegar hasta la superficie de la estrella, siendo

"ntervienen efectos relativistas (de “arrastre de los sistemas inerciales”) que también pueden tener lugar
en las cercanias de una estrella de neutrones en rotacién rapida.
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- . Viento
estelar

Figura 9.1: Esquema de la configuracion tratada. En rs el jet es frenado, ya sea por el viento o
por la presién del campo magnético de la estrella de gran masa. Las lineas punteadas indican la
transferencia de masa.

detenido antes por la presion del viento estelar. En el frente de choque resultante se re-
aceleran protones hasta muy altas energias, que luego pueden interactuar con el material
del viento.

Aqui se contemplaron una variedad de condiciones para un M@ de alta masa con
inclinacion extrema. A tal fin se fijaron primero una serie de paridmetros generales del
sistema binario, considerando que lo forman un objeto compacto de masa Mpy = 10 Mg,
y una estrella de M, = 46.2 M con un viento esférico importante, siendo M, =105 Mg
yr~! la tasa de pérdida de masa, y ve = 2500 km s~! la velocidad terminal. La tasa de
acrecion de masa sobre el agujero negro es My = 107% Mg yr™!, y el factor de Lorentz
macroscopico de los jets, I' = 10. La separacion orbital es a = 3R,, donde el radio de la
estrella es R, = 15 R (con estos valores queda asegurado que no se produce transferencia
de masa por derrame del l6bulo de Roche).

A una dada distancia r de la estrella la presion ejercida por el viento estelar es

Pwind - M; (91)

Aqrr?

donde v(r) = vo(1 — R,/7) es el perfil de velocidad del viento. Por otro lado, la presion
asociada con el campo magnético de la estrella es

Prag = B(r)?/8m, (9.2)

donde B(r) = ,/Bj + B2. El campo magnético de la estrella es representado en forma
estandar por un modelo de rotor magnético (Weber and Davis 1967; White 1985; Lamers
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and Cassinelli 1999):

B, = B, (&)2 . (9.3)

Aqui v, >~ (0.1 —0.2)vs es la velocidad de rotacion de la estrella en su superficie (Conti &
Ebbets 1977), y B, el campo magnético estelar.

Por otro lado, si el jet se propaga con un angulo de semi-apertura @ y a una velocidad
de conjunto préoxima a ¢, a una distancia d del objeto compacto ejerce una presion dada
por .

i

P = — (9.4)
En el caso de jets en AGNs, Bednarek & Protheroe (1997) mostraron que un viento estelar
intenso puede detener el flujo del jet antes que éste alcance la superficie de una estrella. La
region de interaccion queda formada por una discontinuidad de contacto que separa dos
frentes de choque cuasi paralelos, propagandose en direcciones revertidas. La distancia 7
desde la estrella donde se sitia la discontinuidad queda determinada igualando las expre-
siones (9.1) o (9.2) con la presion del jet, siendo d = a —r. Con los valores elegidos para el
ejemplo (mencionados arriba), la presion del jet no puede ser equilibrada por la del viento
si el paraAmetro de acoplamiento, que determina la potencia cinética del jet, es ¢; > 0.006.
Para valores mayores, la presiéon del campo magnético estelar puede sin embargo llegar a
frenar el jet por balance de presiones. Por ejemplo, para ¢ = 1072 un campo magnético
B, > 200 G en la superficie de la estrella es necesario para que se forme un choque en la
region entre el objeto compacto y la estrella?. Se eligieron distintos valores de ¢; y de B,
para estudiar sistemas donde el jet llega a ser frenado.

Los frentes de choque generados por la interaccion jet-viento estelar son sitios de rea-
celeracion de particulas a través del mecanismo difusivo de Fermi (ver Apéndice). Para la
reaceleracién en un choque paralelo, la tasa de ganancia de energia de las particulas puede
expresarse como (ej. Biermann & Strittmatter 1987, Protheroe 1998):

% lace = €ZecB, donde ¢ ~ 0.015(u/c)?, (9.5)

siendo u la velocidad del frente de choque y todos los valores estan en unidades cgs. Como
en los casos vistos a lo largo de la tesis, la energia maxima que adquieren las particulas
en el proceso queda impuesta por el balance entre ganancia y pérdidas de energia, o por
el tamano de la region de aceleracion. Para los pardmetros adoptados en este caso, el
mecanismo que domina las pérdidas de energfa de los protones son las interacciones pp con

ZLas estrellas de gran masa llegan a tener valores superficiales de campo magnético de hasta unos ~ 103
G, de acuerdo a Donati et al. (2002).
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el material del viento. Para un proton relativista puede estimarse (Mannheim & Schlickeiser
1994):
dE

dt
donde n(rs) es la densidad numérica de protones en el viento, cerca del frente de choque,
Y 0pp s la seccion eficaz inelastica. La energia maxima de los protones resulta entonces

lpp 2 0.65¢n(rs)op,(E — myc?), (9.6)

2 . .
E™ ~ min l1.9 x 10 (E) % eV, 3 x 101 @ eV |. 9.7)

[&

Se consideraron dos valores, u/c = 0.1 para un caso sub-relativista, y u/c = 0.5 para un
choque relativista. En el primer caso E;*™ qued6 determinada por las pérdidas y en el
segundo por la cota del radio de giro, que se adopté < (a — R,). Los protones reacelerados
siguen una distribucion tipo ley de potencias, para la cual se consider6 una energia minima
Er™ ~ 10 GeV

Ny(E) = K,E™®, 10myc®* < E < B (9.8)

El indice a es ~ 2 para un choque no relativista fuerte (niimero de Mach alto), y a ~ 1.5
para un choque relativista (ej. Protheroe 1998).

Una cierta fraccién y de la energia transportada por el jet se transfiere a las proto-
nes reacelerados en el frente de choque. Parece razonable adoptar una eficiencia xy = 0.1
(Blandford & Ostriker 1978). Luego, la constante K, en (9.8) puede despejarse de

EITIB.X.

P
XLi=(a— R*)Qc] N,(E)EdE. (9.9)
10mpc?
9.1. Difusién hacia las regiones internas del viento este-
lar
La poblacién resultante de protones relativistas se difunde en el viento estelar, pero no
todas las particulas son capaces de alcanzar las regiones més densas, cercanas a la estrella,
donde es méas probable que efectiien interacciones hadrénicas para generar rayos v (ver
Romero & Torres 2003, Torres et al. 2004). Que los protones puedan o no alcanzar la base

del viento es una condicién cuantificable a través del cociente (€) entre las escalas de tiempo
difusiva y convectiva. Respectivamente, estas escalas son

tq=3r*/D, y t.=3r/v(r), (9.10)
donde D es el coeficiente de difusion (Ginzburg & Syrovatskii 1964):
1
D ~ EATC, (911)
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siendo A, el camino libre medio para la difusiéon en la direccion radial. Aunque el valor del
coeficiente de difusion no es una cantidad conocida, especialmente para un medio turbulento
como es el del viento estelar, nos hemos guiado por las aproximaciones sugeridas por
White (1985), y Volk & Forman (1982). En la direccién paralela al campo magnético el
camino libre es A\ ~ 107y, donde r; = E/eB es el giro-radio para un proton de energia
E (manteniendo el sistema de unidades cgs). En la direccion perpendicular al campo el
camino libre medio es menor: A\; ~ ry. En la direccién radial resulta entonces (Torres et
al. 2004):

A = 74(10 cos? @ + sin® §), (9.12)

donde cos™260 =1+ (By/B,)*.

A través de la condicién € = 1 se encuentra la energia minima de los protones, E;}““('r),
por debajo de la cual los protones son arrastrados lejos de la estrella por la conveccion® En
el resto del trabajo, se adopt6 E;}““(rs) como la energia minima de un protén que luego de
haber sido acelerado en el frente de choque colisiona con un protén frio, cerca de la base
del viento estelar.

9.2. Producciéon y detectabilidad de rayos v y neutrinos

El flujo de protones relativistas es en este caso isotropico, y se relaciona en forma simple
con la densidad expresada en (9.8), de modo que J,(E) = ¢N,(E)/4m. La densidad de los
protones del viento queda descripta por (8.11), y resulta n(r ~ R,) ~ 10'® em ™3, mientras
que n(r = a/2) ~ 10'? em™3. El célculo de la emision de fotones v resultantes del decai-
miento de piones neutros se realizé en el marco de la aproximaciéon de momentos pesados
por la distribucién espectral® (ver Gaisser 1990). Se consideraron diferentes modelos va-
riando los parametros q;, B. y Bj(dp), ademés de considerar los casos de choque relativista

y sub-relativista (&« = 1.5 y @ = 2, respectivamente). Las primeras tres columnas de la

3Explicitamente, Torres et al. (2004) proporcionan la siguiente expresion:

€~ {3,33*%(1- — R)(R,/7)%(1 + (vy Jvoo(1 + r/&))2)3/2} / {Epc(10 + (v, /ves (1 +7/R0))) } -

1Este tratamiento de la seccién eficaz diferencial lleva a

27\ ,

@y (Ey) = 4WUPP(EP)% Jp(Ey )na©(Ep — E;Pm):
donde el factor Z éfro es el llamado “momento pesado” y es Z ;(i?ro = fol £ 1 Fyro(z)dz, siendo z = Epo /By
¥ Fpro(z) la seccién inclusiva adimensional. El factor 174 ~ 1.5 tiene en cuenta la composicion estandar
del viento estelar. © es una funciéon de Heaviside.
Este trabajo fue realizado con anterioridad a otros mencionados en esta tesis, utilizando una aproximacién
mas simple para la emisividad ~. La aproximacion de los momentos pesados, sin embargo, proporciona
resultados compatibles con aproximaciones mas recientes como las de Kelner et al. (2006), dentro de errores
que no exceden el 10 %.
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Tabla 9.1 caracterizan cada modelo. Luego se da la posicién 74 del frente de choque, los
rangos de energias de los protones relativistas que se difunden hasta las regiones internas
del viento, y finalmente, la luminosidad v integrada. Los efectos de absorcién en el campo
radiativo estelar han sido considerados aplicando la expresion de la seccion eficaz total
0y, (ver Figura 6.1), y se afiadi6o un corte exponencial a altas energias. Las distribuciones
espectrales resultantes se muestran en la Figura 9.2, para algunos modelos.

Tabla 9.1: Resultados de la emision en altas energias generada en MQs con inclinacién extrema.
Las letras A, B, C en el nombre del modelo indican factor de acoplamiento alto, medio o bajo,
respectivamente.

Model ¢  B. Bj(do) rs EF™ EPR EP Lya=z Ly=15) Cua=2) Ci(a=19)

[G] [G] [Ro] [TeV] [TeV] [TeV] [ergs™'] [ergs™] [ferg™'s™'] [erg™'s™]

Al 10—2 500 10 21.7  92.2 190 3000 2.21032 4.11032 4.01032 1.71032
A2 1002 500 100 21.7 922 1900 30000 7.510%2  3.910%2 3.31032 5.41051
Bl 1073 1 10 34.2 0.2 190 3000 1.910%  5.4103 3.71031 1.6103!
B2 1073 1 100 342 0.2 1900 30000 2.110%2  4.3103! 3.1103! 5.41030
B3 1073 100 10 34.2 213 190 3000 6.410% 4.71031 3.9103! 1.7103!
B4 1073 100 100 342 21.3 1900 30000 1.110%%  4.110% 3.3103! 5.4105%0
c1 107 1 10 411 0.2 190 3000 1.910% 5.41030 3.71030 1.61030
c2 107% 1 100 41.1 0.2 1900 30000 2.110%1 4.310°%0 3.11030 5.410%9
c3 1074 100 10 41.1 208 190 3000 6.510%30  4.710%0 3.91030 1.71030
C4 107% 100 100 41.1 20.8 1900 30000 1.110% 4.110°%0 3.31030 5.51029

1034 . . . 5 1034 " . . 5
.:._' - [ Model A1 1 .:-_' 15 F Model A1 3
p 107 pa=2 o 1077F @15
1] A [
— 10°%k \ - = 10°%k 3
P F ' 3 = F 3
w 28 | \ . w 28 | 4
F107E : T 107F
8 107127 714 8 10 12714
LogE , [eV] LogE , [eV]
1034; j E 1034 E j j E
—_ F Model B2 7 — ) F Model B2 7
w 10%%p@=2 - Y 1032 @=15 o
E‘] . E _""-\\ ] E) E ]
= 10%%y Vo 2 100 1
é‘ 1028k = g 10%8 & E
_r- £ 3 _r« £ 3
8 i0 1z 14 § 10 12 14
LogE), [eV] LogE?, [eV]

Figura 9.2: Distribuciones espectrales para la emisioén + por interaccion jet-viento en un modelo
de MQ con inclinacién extrema. La linea punteada corresponde a la produccién, y la de trazo
continuo incorpora la opacidad del campo radiativo estelar (Romero & Orellana 2005).

La intensidad I, (E,) de neutrinos muoénicos v, + 7, puede derivarse de la distribucion
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espectral de fotones v imponiendo una condicién de conservacion de la energia (Alvarez-
Muniz & Halzen 2002; Torres et al. 2004; y ver también Stecker 1979):

[ max Ell;na.x
/ " EL(E)dE,=C / E,I,(E,)dE,, (9.13)
Errnin E};ﬂin

donde C es una constante numérica del orden de la unidad (si predominan las interacciones
pp por sobre py), de modo que la luminosidad total en neutrinos que produce el decaimiento
de piones cargados es una cantidad comparable con la que se produce en fotones . La
intensidad de neutrinos esta dada por

Iv(Eu) = Cu(Eu/erg)_a E_EV/EB-IM, (914)

donde la constante C, tiene unidades de erg™ s™'. Las energfas de los extremos de la
integral cumplen EJ** = 6EJ® y EF** = EX* /2. Los valores que se obtienen para los
modelos propuestos se listan en las tltimas columnas de la Tabla 9.1.

Los neutrinos se producen en la regién interna del viento estelar, como resultado de las
interacciones pp. Una fraccion de estos neutrinos, la cual depende de la geometria particular
del sistema, sera interceptada por la estrella. Si bien la estrella puede absorber una fraccion
de estos neutrinos, hemos estimado que la deposicion de energia 7, (ver Gaisser et al. 1986)
en el interior estelar que estos procesos conllevan es muy pequeno como para generar un
efecto de calentamiento observable.

Si la fuente se encuentra a una distancia dmvq, el flujo de neutrinos que escapan en
direccion de la tierra es F,(E,) = I,(E,)/(4m d}yq). Para estimar si este flujo es detec-
table por un instrumento como ICECUBE hemos adoptado una distancia tipica de una
fuente galactica, dug ~ 5 kpc. La sefial producida en el detector puede estimarse como
(Anchordoqui et al. 2003)

S = Tops f dE,AF,(E,)P,_.(E,), (9.15)

donde P,_,.(E,) ~ 1.3 x 1075 (B, /TeV)*® denota la probabilidad de produccién de un
muoén cuando el v atraviesa el detector, para E, ~ 1 — 10° TeV (Gaisser et al. 1995)°.
Aqui, Tops es el tiempo de observacion y Agg el area efectiva del detector. Por otro lado, el
ruido esta dado por

1/2

N = lTobS / dE, A Fs(E,)P,_u(E)AQ| | (9.16)

donde AQ es el angulo solido del haz del detector (AQiox10 & 3 x 1074 st para ICECUBE,
Karle et al. 2002) y

Fs(E,) <02(E,/GeV)?# GeV'em2?s st (9.17)

®Estos autores calcularon una aproximacion simple, donde P,_,,(E,) sigue una ley de potencias que-
brada en E, =1 TeV, la cual refleja la dependencia de la seccién eficaz del proceso.
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es el fluyjo atmosférico de neutrinos v, + 7, (Volkova 1980, Lipari 1993). Para el rango
de operacion del detector (1-10° TeV) hemos calculado el tiempo de integraciéon necesario
para lograr S/N = 3. Los resultados han sido demasiado grandes como para considerar
la detectabilidad en una escala de tiempo razonable (miles de anos para todos los casos,
modelos Al al C4), con la sensibilidad de los instrumentos actuales.

Los valores obtenidos son cotas inferiores, ya que la fuente es claramente variable. El
periodo orbital (circular) del sistema que se discute es de ~ 2.5 dias. La estrella abarca un
~ 10 % del cielo del objeto compacto, y al haber dos encuentros con los jets, se espera que
el ciclo de actividad sea ~ 20 %. La emision 7 también se “prende”’ dos veces por orbita,

cada ~ 30 horas, y la fuente permanece activa por unas ~ 6 horas cada vez®.

Dada la isotropizacién que ocurre en el frente de choque, estos modelos no seran tan
dependientes del angulo de inclinacion como los de jet relativista puro (ej. Romero et al.
2003). Eventos de ocultacion ocurririan solo si la visual coincide con el plano orbital, pero
incluso asi, el flujo no seria suprimido por completo ya que las particulas se difunden por
toda la region interna del viento. Aunque aqui no hemos desarrollado el calculo detalla-
do, cabe esperar que el reprocesamiento por cascadas electromagnéticas iniciadas por los
fotones TeV haga de los MQs inclinados fuentes variables en el rango GeV y MeV.

9.2.1. Caso de interaccién directa con la superficie de la estrella

Si la potencia del jet es suficiente, éste impacta directamente contra la estrella. Para
ilustrar este caso, consideramos un tltimo modelo con” ¢ = 0.1. El flujo de protones
relativistas que interactia con el material estelar es aqui el resultante de la aceleracion a lo
largo del jet, y sigue una distribuciéon similar a la dada en (5.4), salvo que interesa el flujo
que se aproxima a la estrella® Se consider6 E')™ = 100 TeV, y I' = 10 para el factor de
Lorentz macroscépico del jet. Para la distribuciéon de los protones relativistas mantuvimos
los dos valores del indice espectral « =2y a = 1.5.

Los rayos +y seran absorbidos por cascadas electromagnéticas en el material de la estrella,
dejando quizés como rastro una linea de aniquilacion de pares. Resulta més interesante
analizar en este caso la produccién de neutrinos que resultan del decaimiento de piones
cargados®. El material que proporciona las protones blanco sigue un perfil

p(r) = pe [1 - (r/R.Y], (9.18)

con p. ~ 0.05 g/cm?®, de acuerdo con el tipo de estrella considerada.

6Las escalas temporales para la aceleracion y difusiéon de las particulas son mucho menores que este
valor: ta(Ep'™) <29 sy td(Egli“) < 203 s para los modelos considerados.

TL; =¢q;5.710% erg s7*

8Se considera # = 0, y cambia un signo por hacer la transformacion de Lorentz al sistema de la estrella.
Ver expresion (29) en Romero & Orellana (2005).

9La densidad del material donde se producen los 7 no es tan alta como para que los piones interacttien
antes de decaer. La seccion eficaz es o+, ~ 25 mb, y el tiempo de vida media 7+ ~ 1078 s.
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En el sistema de referencia del observador los neutrinos alcanzan energias cercanas
al TeV, estando mayormente fuera del rango de observacion de ICECUBE. Se obtiene
Cya=2) = 3.710% erg™'s™! y C, (a=1.5) = 3.110%* erg~'s™'. La senal para un MQ a unos
~ 2 kpc produce en este caso N, = 3.25 muones por afio. A un nivel de S/N = 3 es
necesario entonces un tiempo de observacion de Typs ~ 15 anos. Notese que es necesario
que la linea de la visual forme un angulo pequefio con el eje de los jets y a la vez con el
plano de la 6rbita para garantizar la deteccidn.
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CAPITULO 1 O

Emision gamma en pulsares acretantes

Observaciones de lineas de ciclotron en pulsares de rayos X han permitido estimar que
algunas de las estrellas de neutrones alli presentes poseen campos magnéticos muy intensos,
que llegan a ser del orden de varias veces 10'? Gauss. Los efectos que un campo magnético
tan intenso pueda tener en la estructura del disco de acrecién no pueden ser pasados por
alto. En este capitulo se trata el caso de una HMXB donde el objeto compacto es un pulsar
con campo magnético intenso. Presentamos primero el escenario, y luego el calculo de la
evolucion de los parametros del disco y de la emision v durante una explosién mayor de
rayos X. Como caso de estudio, se adopta el sistema A0535 +026. Los resultados han sido
desarrollados en Orellana et al. (2007b) y siguen la linea de Orellana & Romero (2005).

Para una estrella de neutrones acretante tipica, el radio de Alfvén' suele ser ro ~ 103
km, que es del orden de 100 veces el radio de la estrella. Este es un resultado importante
en el caso de fuentes de rayos X luminosas. La dinamica del gas en la vecindad inmediata
de la estrella de neutrones es dominada por el campo magnético.

La tinica forma en la que la materia puede ser acretada hasta la superficie de la estrella
de neutrones, y liberar la maxima cantidad de energia potencial gravitatoria que fue con-
vertida en cinética al caer, es llegando a la estrella por las zonas polares canalizada a través
de las lineas de campo magnético. Asi se forma una columna de acrecién que se levanta del
disco y conduce el material hacia la estrella a lo largo de las lineas del campo magnético.

Solo si tal campo magnético es débil el gas podria caer directamente sobre la superficie
de la estrella de neutrones, o al menos aproximarse lo suficiente como para que actuen
mecanismos de evacuaciéon como en un MQ (ver ej. Lipunov 1992; Massi & Kaufman-
Bernado 2007). Los detalles de la interaccién entre el campo magnético y el plasma de un

Definido como la distancia donde se igualan la presion del campo magnético y la presion ram del gas
en caida libre hacia la estrella de neutrones. En términos de la tasa de acrecion, el radio de Alfvén es

ra =By TRT2G M)V M

donde B, es el campo magnético en el polo de la estrella de neutrones, cuyo radio es R.
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disco de acrecién son complejos pues dependen, entre otros factores, del 4ngulo entre el eje
magnético de la estrella de neutrones y el eje de rotacion del disco de acrecién. Si bien el
hecho de como el plasma en caida es canalizado por las lineas del campo magnético es un
problema extremadamente dificil de resolver, se conoce que el campo magnético no penetra
el plasma mucho més alla del radio de Alfvén?. La columna de acrecién lleva corrientes
inducidas en el plasma por el campo magnético y forma entonces corrientes superficiales
que apantallan el campo fuera de r5 y lo refuerzan dentro. Por otro lado, la generacion
de corrientes inducidas en la superficie del disco modifica el valor del campo magnético
en su interior. Esto se cuantifica con un factor de apantallamiento 7, de modo que el
campo magnético en el interior del disco ya no es el dipolar de la estrella de neutrones
(Baipolar = —p1/73, donde el valor del dipolo es i = Bsyp R?/2). En su lugar, B, = 1Bdipolar,
dentro del disco. El caso 7 = 1 corresponde a un disco sin apantallamiento. Este factor
n depende de la difusividad magnética del plasma en el disco® y su valor determina la
ubicacion del borde interno del disco de acrecion.

De acuerdo al modelo de disco estindar en torno de una estrella magnetizada (Gosh &
Lamb 1979) existe una amplia zona de transicion entre las regiones exteriores del disco que
no son perturbadas y la magnetosfera que corrota con la estrella de neutrones. En esa zona
se produce la disrrupcién del disco que resulta en el transporte de material por las lineas
del campo magnético hasta la superficie estelar. Esta zona de transicion puede dividirse
en dos regiones: desde su radio exterior Rey hasta el radio interno donde deja de haber
rotacion Kepleriana R,, y desde R, hasta el radio de corrotaciéon R., donde el plasma es
forzado a corrotar con la estrella. La velocidad angular cambia rapidamente de 3 en R, a
Q, en Rg,. La diferencia R, — R., es mucho menor que R,. En adelante llamaremos radio
interno del disco al radio R,,.

Ha sido demostrado Wang (1996), que para plasma no totalmente diamagnético, el
radio interno del disco se ubica en

R, = 1.35~"9%Tr,, (10.1)

donde el angulo de inclinaciéon magnética es 7, = —By,/B,, ~ 1y ra es el radio de
Alfvén para acrecion esférica. El origen de la componente acimutal se relaciona con la
rotacion relativa. Para r 2 R, las propiedades fisicas del disco de acrecién son las de un
disco estandar. Aqui se han considerado las propiedades del disco cerca de R,, suponiendo
que en esta region la presion de radiacion domina sobre las otras componentes (campo
magnético y gas), y que el campo magnético estd parcialmente apantallado, con n = 0.1.

ZPara encontrar el valor del radio hasta el cual el campo magnético de la estrella domina la situacion
dinamica, deben igualarse el torque ejercido por el disco de acrecién sobre la estructura del campo magné-
tico y el torque magnético asociado con el campo deformado a ese radio (ej, Longair 1994). Ese no resulta
un célculo trivial. Pero en general, se encuentra un resultado similar al obtenido en el caso de acrecién
esférica, dando un radio ligeramente menor al de Alfvén, tipicamente del orden de la mitad de éste.

3Algunos autores (ej. Gosh & Lamb 1979) obtuvieron 5 ~ 0.2, mediante el cilculo de las corrientes
toroidales inducidas por el flujo radial en R,. Otros autores han argumentado que el campo atraviesa por
completo el disco y 7~ 1 (ver Li 1997, Wang 1996 y sus referencias).
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10.1. Aceleracion de particulas en la magnetosfera

Como se ha visto, las interacciones electrodindmicas de una estrella de neutrones mag-
netizada con el disco de acreciéon que la rodea son en principio muy complejas. En un
planteo completo aparecen inestabilidades magnetohidrodindmicas y reconexiéon de lineas
de campo magnético. También podrian existir campos electricos radiales y varios efectos
relacionados.

Cheng & Ruderman (1989, 1991) han considerado la estructura del campo eléctrico y
la distribucion de plasma en un modelo simplificado del dinamo que forma la estrella de
neutrones con su disco de acrecion. Se asume simetria axial y que el disco es un plasma
perfectamente conductor (E.B = 0 en su superficie). La densidad de carga p se anula en
la superficie 0.B=0 y las cargas en la magnetosfera quedan separadas en dos regiones?.
Si se consideran los efectos inerciales, la fuerza que realmente actiia sobre las particulas
del plasma tiene una componente a lo largo de la linea de campo magnético que separa las
particulas segiin el signo de la carga.

Es de particular interés el caso de un disco de acreciéon Kepleriano en rotacion alineada
con la estrella de neutrones, y cuyo radio interno R, rota méas rapido que la estrella.
Un planteo similar al anterior lleva a que la magnetosfera esta separada a lo largo de la
superficie nula Q.B = 0. La magnetosfera queda de hecho dividida en tres partes (ver
Figura 10.1):

i) Una parte acoplada con la estrella por las lineas de campo magnético que corrotan

con ella.

ii) Una parte vinculada al disco por lineas de campo magnético que no cruzan la super-
ficie nula entre la estrella y el disco. Esta parte corrota con el disco y sigue valiendo
E.B =0.

iii) En el entorno de la superficie nula, entre las regiones i) y ii) queda una brecha vacia
de plasma. En esta zona E.B # 0.

tPara comprender la situaciéon primero se puede plantear el caso de rotacién rigida, donde se igualan
la velocidad angular del disco (€4) v de la estrella (§,): Q4 = ., = Q. Para un estado estacionario (de
equilibrio) la fuerza resultante sobre cada particula se anula. Si se desprecian los efectos inerciales, es la
fuerza de Lorentz la que debe ser nula. Entonces, dentro del cilindro de luz que se define igual que para
un pulsar aislado, se tiene

E: Qx7 Xg
C

de donde Cheng & Ruderman (1991) obtienen:

_VE_GB[ (Gxr

Ar  2me c
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accretion
- -
disk

Figura 10.1: Las tres regiones de la magnetosfera cuando 4 > €. La region en gris corrota con
la estrella, La regién rayada corrota con el disco. Entre ellas existe una regién que se encuentra
vacia de plasma, y alli es E.B # 0. Esquema adaptado de Romero et al. (2001).

En esta geometria con g > (1, y una brecha en el plasma, B es independiente del
tiempo, luego § E.ds=0. Eligiendo un camino de integracién adecuado, puede calcularse
la fuerza electromotriz € que aparece entre las superficies que delimitan la brecha y con
un cambio de signo, se establece de una diferencia de potencial (electrostatico). La dife-
rencia de potencial en la brecha puede alcanzar un valor estatico, que en condiciones de
apantallamiento fuerte es

Vinax & 4 x 104352\ TRSVTLYTB T, (10.2)

donde M es la masa de la estrella de neutrones en masas solares, Rs = R/10° cm es su
radio, By = B,/10" G su campo magnético, La7 la luminosidad de rayos X (del disco
de acrecion) en unidades de 10°" erg s™', y 3 = 2R,/ra es dos veces el cociente entre el
radio interno del disco de acrecion y el radio de Alfvén. Para un pulsar de rayos X con
parametros tipicos se tiene Vi ~ 102714V (Romero et al. 2001).

Los protones que entran a la brecha, provenientes de la zona que corrota con la estrella®,
son acelerados hasta energias E, ~ e V.. Entonces, para V. = 102 V se tiene una
corriente de protones ultrarrelativistas, pues E, > m,c?. Estos protones son dirigidos hacia
el disco de acrecion siguiendo las lineas del campo magnético, y sufren a lo largo de esta
trayectoria pérdidas energéticas (por radiacion de curvatura y foto-produccion de hadrones)
muy poco relevantes, pues AF/FE < 1. La corriente maxima que fluye atravesando la
brecha queda determinada por la condicién de que el campo magnético acimutal, inducido

5Justo fuera de la superficie de la estrella de neutrones la fuerza de Lorentz sobre las particulas cargadas
excede enormemente la fuerza de atraccion gravitacional (Goldreich & Julian 1969). El tema del viento de
un pulsar se comenté en la Seccién 3.2
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por la corriente, no exceda el valor inicial del campo magnético. Luego
Jmax ~ 1.5 x 10287 2M "R/ "L B, esus™. (10.3)

Esto hace que la corriente de protones que impacta en el disco sea tremendamente ener-
gética, siendo la potencia total depositada en el disco Eiy ~ Jmax Vimax ~ 10%¢ erg s™1.
Notese que el impacto de protones relativistas sobre el disco no sélo ocurre en un punto
especifico, sino sobre un area con una cierta extension radial, ya que la base de las lineas
de campo es arrastrada con el material acretado. Algunos autores incorporan un factor de
colimacion o beaming (AQ2/4w ~ 0.3) a la luminosidad que escapa, para tener en cuenta
en forma fenomenoldgica la direccionalidad de la emision que emerge (Cheng et al. 1991,
Romero et al. 2001).

Otro efecto que genera el bombardeo del disco por esta corriente de protones es la
perturbacién de su estructura. En la actualidad las inestabilidades en discos de acreciéon
se tratan mediante simulaciones numeéricas (ej. Teresi et al. 2004, Merloni & Nayakshin
2006). Estos autores sefialan que el efecto estabilizante de la adveccion en direccion radial
probablemente lleve a un comportamiento limite de tipo oscilatorio (probablemente dando
origen a los rasgos de oscilaciones cuasi-periddicas que se observan en rayos X). En el caso
en que la perturbaciéon que produce la corriente de protones no pueda confinarse a una
oscilacion suave de la altura del disco, el crecimiento exponencial del espesor llevaria a la
eliminacién de la perturbacién por el llenado de la brecha de aceleraciéon. En tal caso, el
disco se reacomodaria a su estructura normal hasta que eventualmente se reestablezca la
corriente de protones, resultando también un comportamiento oscilatorio (Orellana et al.
2007D).

10.1.1. Produccién de rayos gamma y procesamiento dentro del
disco de acreciéon

La colisién de protones relativistas contra el disco de acreciéon produce los resultados
usuales de interacciones pp. Aqui se estudi6é en detalle la radiacion v que se produce por
decaimiento de piones neutros, y los efectos de su propagacion. A tal fin se consideré como
caso de estudio la binaria de rayos X A0535-+26. Este sistema presenta un comportamiento
multi-frecuencia notable, por lo que ha sido estudiado en forma intensiva mediante diversas
campatas de observacion. Giovannelli & Graziati (1992) brindan un articulo de revision

sobre esta binaria®.

A0535+26 es un sistema con alta excentricidad, formado por un pulsar de rayos X (con
periodo 104 s), y la estrella HDE 245770 de tipo espectral BOIIL. El periodo orbital es
de 111 dias. La distancia estimada es de 2.6 + 0.4 kpc. Frecuentemente se han observado
eventos transitorios de tipo explosivo en la emision de rayos X de esta fuente. Dichos flares
y outbursts han mostrado diversas intensidades (ver Coe et al. 2006 y sus referencias).

6Aunque este review ya empieza a quedar desactualizado, en vista de las nuevas observaciones.
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Durante etapas de actividad en rayos X se han observado transiciones entre estados de
emision en el IR, lo cual parece sugerir que las explosiones en rayos X se vinculan a un
incremento en la tasa de acrecién de masa, y a la presencia de un disco transitorio alrededor
de la estrella Be (Haigh et al. 2004). En Grundstrom et al. (2007b) se reportan variaciones
de la linea H,.

Ciertos rasgos en el espectro, cerca de los 110 KeV, han sido observados en A0535-+26.
Estos se relacionan con emision sincrotrén, e indican que el campo magnético dipolar de la
estrella de neutrones es ~ 10' Gauss (Finger et al. 1996). La propuesta de que el mecanismo
de Cheng-Ruderman podria estar operando en A0535426 fue realizada por Romero et al.
(2001) para brindar una explicacion que vincule a este sistema con la fuente de rayos ~y
3EG J0542+2610, con la que coincide posicionalmnente. En Orellana et al. (2007b) hemos
profundizado en el tratamiento cuantitativo de aquella propuesta original. Consideramos
una explosion gigante en rayos X que ha efectuado A0535+26 durante Febrero-Marzo de
19947 Se ajusté una funcién suave del tiempo a la curva de luz (dada en la Figura 9 de
Finger et al. 1996), que determina M,.(t) cuando se conoce la eficiencia radiativa, e. Aqui
hemos adoptado € = 0.1, y supusimos que la luminosidad del disco de acreciéon alcanza
L ~ 10%® erg s7! en el maximo de la explosion®. Se centré el maximo de la curva a tiempo
cero, con lo cual el parametro ¢t varia entre los dias —14 y 28.

Una aproximacién de primer orden para poder evaluar los efectos del impacto de los
protones relativistas contra el disco (incluyendo la emision gamma) es suponer que todos
(los protones) llegan al disco con la misma energia Ej, ~ e Vimax, con Viax dado por (10.2).
Luego el flujo de protones J, es una funciéon delta de Dirac en la variable energia, y puede
ser estimado como

Jmax protones _

Para calcular la emisividad de los fotones v se aplico la aproximacion de la funcién § para la
seccion eficaz diferencial (Aharonian & Atoyan 2000). Dada la expresion (10.4) se obtiene

(E,) ~ 2 Jinax opp(Ep) fotones
B\ Ey) em R VEHE, — myc?)2 — m2ct dtomo cm? eVs’

para E, entre By = 0.5E;(1 —v,/c) y E3 = 0.5E,(1 4 v,;/c), mientras que g¢,(E,) =0
fuera de ese rango. En estas expresiones v, es la velocidad de un pién neutro con energia
E. = k(E, — myc?), y k ~ 0.17 es la fraccién de la energia cinética del protén que se lleva
un 70 “lider” por colisién (ver Apéndice).

(10.5)

La luminosidad que se produce en fotones « resulta

2h
L°(E,) = WR(%/ ¢(E,)Ey nye™**» dz = L°(E,) x E,?, (10.6)
0

"La fuente se observé luego inactiva hasta Mayo de 2005 (Coe et al. 2006), con el periodo del pulsar en
constante aumento durante esos 10 afios (Hill et al. 2007).

8Esta parece ser una extrapolaciéon razonable, en base a los datos disponibles que corresponden a la
emision de rayos X duros (20-100 keV observados con el instrumento BATSE) que se originan en la zona
polar de la estrella de neutrones por el impacto de la columna de acrecion.
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donde n, es la densidad numérica de protones en el disco, y A,p el camino libre medio
para un protén que impacta en el mismo. Notese que los fotones con energia E'*™* ~ kE,
dominan este espectro “invertido”. Teniendo en cuenta la profundidad éptica del material
del disco que un fotén debe atravesar’ puede estimarse la luminosidad que escapa, LY, =
LOe=me,

Los fotones que escapan del disco siguen la direcciéon original de movimiento del proton.
Los que son absorbidos inician cascadas electromagnéticas dentro del disco. No estando por
completo especificada la direccién del campo magnético'?, hemos considerado trayectorias
que forman un angulo de 45° con el eje z (pues By ~ B,). Entre los procesos de pérdida de
energia que los electrones y positrones relativistas (generados en las absorciones vp) sufren
al moverse dentro del disco, hemos hallado que domina el proceso de radiacion de frenado
o Bremsstrahlung. Introduciendo algunas simplificaciones, las cascadas electromagnéticas
dominadas por este proceso pueden ser tratadas en forma analitica, mediante la resolucion
de las correspondientes ecuaciones de transporte. Implementamos las soluciones para el
espectro diferencial promedio'* dadas por Rossi & Greisen (1941), en el marco de la llamada
“Aproximacion A” para dos instancias representativas de las diferentes condiciones que se
dan en el disco de acrecion durante la explosion. Esto es, un momento cercano al comienzo
de la explosion, t = —11 dias, y en el maximo, t = 0.

Los fotones que dan inicio a las cascadas dentro del disco tienen energias Ey = EJ'*(t =
0) ~ 830 TeV y Eg ~ 215 TeV para t = —11 dias. La unidad de espesor al tratar con estas
cascadas es la llamada “longitud de radiacion” (radiation length), Xo, dada por

Xi =n (2.31SZ(Z+ 1)

0

In(183 7%) b) , (10.7)

1+0.12(z/822 "

donde Z es la carga de los nicleos que hacen de blanco y n su densidad numérica. La
cascada atraviesa un medio mas grueso en ¢ = 0 que al comienzo de la explosion (ver
en la Figura 10.3 la evolucién de 7,,). Esta es la causa de las diferencias que pueden
verse en los espectros resultantes que se muestran en la Figura 10.4. Obtuvimos Lp ~
102 (E/GeV) ™6 erg s7! para t = —11 dias, que contribuye a la emision que sale del disco
LY. ~2x10%(E/GeV)? erg s7'. El término L domina la emisién por debajo de los ~ 40
GeV. La radiacion saliente La + LY. en t = 0 resulta en niveles muy bajos de flujo como
para ser detectable por los instrumentos actuales. Por otro lado, la emision vy de muy alta
energia que emerge del disco al comienzo de la explosion inicia cascadas electromagnéticas
en el campo radiativo de la estrella de gran masa, similares a las discutidas en el Capitulo
6.

“Donde el proceso de absorcién relevante es la interaccién con el campo Coulombiano de los nticleos
(para crear pares eT). La seccion eficaz de este proceso es oy, ~ 10726 cm.
10La componente radial del campo magnético que determina s queda aqui libre; es funcién del 4ngulo
que forman € y fi, y es modificada por el arrastre que tenga el material acretado.
HUEgpecificamente, en el marco de esta teoria a energias E > mECQZ_I/S/a se desprecian tanto las
colisiones como el proceso Compton, y se utilizan las expresiones asintoticas para describir los procesos de
radiacion y creacion de pares.
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10.1.2. Procesamiento en la fotosfera

La opacidad a la propagacion de los rayos v que emergen del disco resulta en realidad de
una combinacion de factores. A energias de algunos GeV los rayos X dominan la absorcién,
y en esta ventana del espectro se tiene la emisiéon del propio disco y la que resulta del
choque de la columna de acreciéon contra la superficie de la estrella de neutrones. A energias
mayores, es el campo radiativo estelar el que domina la absorcién, si bien otra componente
de fotones IR-6pticos puede ser aportada por el viento estelar.

Aqui consideramos solamente las cascadas unidimensionales que se desarrollan en el
campo radiativo de la estrella. En este caso la temperatura de la estrella es T, = 3 x 10*
K, y su radio R, = 10'? cm. La separacion a la estrella de neutrones cerca del comienzo
de la explosion en rayos X es a ~ 10" em. S6lo consideramos esta configuracién ya que
en el maximo de la explosion es poco significativa la emision v que emerge del disco. El
indice espectral de los fotones que inician estas cascadas es a = 0. Los resultados de
las simulaciones Monte Carlo de las cascadas electromagnéticas que se desarrollan en este
medio se muestran en la Figura 10.5. Se vari6 el angulo 6, para investigar la dependencia
con el angulo de propagacion. Aqui f,ps se mide en el plano que contiene la estrella de
neutrones y la estrella masiva, desde el eje z, en direccion de la estrella (ver el esquema
10.1). La ligera dependencia con f,ps que se encuentra esta en acuerdo con lo esperado; para
un angulo mayor, y una trayectoria mas proxima a la estrella el efecto sobre el espectro
es mas marcado. A energias gamma del orden de centenares de TeV el espectro no se ve
afectado, por lo que la potencia detectable es todavia dominada por los fotones con energia
~ Fy.

El efecto de una inyecciéon monoenergética de protones en el disco de acrecion es la
produccion final de emisién gamma con un espectro de indice ~ —2.2 entre los ~ 10 GeV y

5 - =30
~ | vosl =
— H o 25
[ : /€., s end disk M
A 0 ! ~ 9 20
A ; (N t=0 —_
o =10 : ; 3]
— end disk : T 15
=15 ==11 ~
o o 10
3 -20 s
-25 (j“j 5 Sy
' o}
20 40 60 80 100 3 9 10 11 12 13 14

depth /X, Log E [eV]

Figura 10.4: Comportamiento promedio de las cascadas electromagnéticas que se desarrollan en
el disco de acreci6n, iniciadas por fotones con energia Fp. A la izquierda: nimero de fotones con
energia mayor que F en la cascada iniciada por un sélo fotén de energia Fy. El espesor del disco
varfa con el tiempo. A la derecha: luminosidad que emerge del disco luego del reprocesamiento
por cascadas. Las energias iniciales son las de los fotones que dominan el espectro en cada caso
(Eo =215 TeV para t = —11 y Ep = 828 TeV para t = 0).
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Figura 10.5: Luminosidad resultante del reprocesamiento por cascadas electromagnéticas en el
campo radiativo de la estrella. La linea indica la pendiente del espectro inyectado.

~ 10 TeV. Las luminosidades que se obtienen rondan los 6 x 1032 erg s~* para E., ~ 100 GeV.
Las caracteristicas de espectros como los obtenidos pueden ser detectadas por telescopios
Cherenkov si se logran implementar observaciones coordinadas con los monitoreos en rayos
X que den aviso del comienzo de una erupcion. Se esperaria entonces, en base a nuestros
resultados, que se observe una anticorrelacion entre la senal en rayos X y en rayos 7.
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CAPITULO 1 1

Conclusiones y perspectivas

A lo largo de la investigacion vinculada a esta tesis se estudiaron modelos de binarias
de rayos 7y con acrecion. Este tema ha experimentado un progreso radical durante los
ultimos anos debido a los resultados obtenidos por telescopios Cherenkov. Gracias a ellos,
al momento de escribir estas lineas se conocen 4 binarias de rayos v, cuya emision varia a
energias mayores que ~200 GeV.

Los modelos estudiados en esta tesis se enfocan en dos sub-clases de HMXB:

= Microcudasares, caracterizados por la presencia de jets. Cabe destacar que ha llegado a
aceptarse que el proceso de formacion de los jets esta asociado al proceso de acrecion,
de forma que ambos fenémenos son simbidticos y se presentan en una gran variedad
de escenarios astrofisicos, desde objetos estelares jovenes a niicleos activos de galaxias.

= Binarias que contienen una estrella de neutrones con campo magnético lo suficien-
temente intenso como para frenar la caida del material acretado a una distancia del
orden del radio de Alfvén. Estos sistemas pueden desarrollar regiones de aceleracion
de particulas tipo capacitor en su magnetosfera.

Estos escenarios son muy complejos y no pretendemos haber dado cuenta de la cantidad
de detalles fisicos involucrados, cuya riqueza recién comienza a ser explorada en traba-
jos tedricos contemporaneos. Si acaso, hemos indagado en la superficie, y bajo hipotesis
simplificadoras.

El principal mecanismo de emisiéon gamma que hemos considerado es la interaccion de
protones relativistas con el medio local. Recientemente incluso la descripcion de este proceso
ha visto avances que tratamos de incorporar en nuestro trabajo (como las parametrizaciones
de secciones eficaces y emisividades dadas por Kelner et al. 2006).

Al suponer un contenido de protones relativistas en el jet de un MQ de gran masa, las
interacciones con protones frios que a modo de blanco provee el viento estelar, dan lugar a

101



CAPITULO 11. CONCLUSIONES Y PERSPECTIVAS

una emision intensa a energias E, 2 1 GeV, como fue sugerido por Romero et al. (2003).
Es de destacar, que hasta ahora, s6lo binarias con estrellas primarias calientes y de gran
masa han sido detectadas a muy altas energias.

Hemos refinado el modelo de MQ hadrénico para aplicarlo al caso concreto de la fuente
LS T +61 303. Los resultados obtenidos son consistentes con las restricciones impuestas a
la emision gamma de esta fuente por el telescopio MAGIC. Se utilizaron aqui estimaciones
de la tasa de acrecién de masa en un régimen de Bondi-Hoyle. Sin embargo, los resultados
de simulaciones dindmicas SPH, que hemos implementado luego en colaboracién con el
Dr. Atsuo Okazaki, sugieren que el proceso de transferencia de masa no es adecuadamente
descripto por la hipétesis de acrecién esférica. De hecho, atin en base a estas simulaciones,
por cuestiones de resolucion computacional, resulta dudoso que el valor de M,e alcance un
maximo local durante el pasaje por el periastro.

A su vez, simulaciones planteando en el sistema la colision de vientos pulsar/estrella
revelan que este escenario, alternativo al de MQ, no puede dar cuenta de la morfologia
detectada en radio, por lo que se debilitan los argumentos sugeridos en su favor. Este
escenario también adolece de graves problemas a la hora de reproducir las curvas de luz
observadas.

Hemos investigado la radiaciéon emitida por leptones secundarios en un modelo de MQ
hadrénico, considerando una aplicacién a un sistema similar a Cyg X-1 (con viento esférico).
Calculamos la emisién sincrotréon y Compton inversa de los leptones generados dentro
del jet por decaimiento de piones cargados (con pérdidas de energia calculadas en forma
consistente, pero sin mecanismos de reaceleracion). En este marco resulté dominante la
emisién a energias mayores que ~1 MeV, proveniente del reprocesamiento por cascadas
electromagnéticas que se desarrollan en el campo radiativo de la estrella donante de masa.

Para estimar los resultados de tales cascadas hemos desarrollado un cédigo de simula-
cion Monte Carlo que tiene en cuenta la anisotropia y peculiaridades del campo radiativo
absorbente, en la evolucién de una cascada unidimensional. El efecto de redistribucion de
la energia en el espectro ha quedado bien ilustrado en nuestros resultados, y hace pensar
que puede ser importante mejorar el codigo desarrollado incorporando los efectos de la
presencia de un campo magnético. Si éste es mas bien ordenado, han de calcularse las
trayectorias de las particulas individuales. Si al contrario, es predominante la componente
randomica, podria adoptarse una hipotesis de isotropizacion local (en el lugar de creacion
de cada par), como en los trabajos de Bednarek y colaboradores. En esta direccion se
encaminan los préximos pasos del presente programa de investigacion.

Volviendo a los escenarios contemplados, en el caso de un M@ con inclinacién extre-
ma entre el jet y el plano orbital estudiamos la emisién que resulta de interacciones entre
protones de la base del viento y protones reacelerados en el frente de choque jet-viento.
Algunos de los modelos calculados preveen una luminosidad de varias veces 10%% erg s™*,
siendo fuentes variables que en caso de no encontrarse excesivamente lejanas serian detec-
tables por los nuevos telescopios Cherenkov. S6lo en el caso de un jet con alto contenido en
hadrones relativistas, que interactia directamente con la estrella, se obtiene una emisién
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importante de neutrinos.

Para estudiar el caso de un pulsar acretante se considerd una explosién de rayos X
del sistema A0535+262. Calculamos la emisién gamma, encontrando que los procesos que
ocurren dentro del disco absorben la emisién durante el maximo de dicha explosion. Ya sea
al comienzo o al final de la misma, la radiaciéon que puede escapar del disco es reprocesada
en la fotosfera de la estrella y resulta, segiin nuestras simulaciones de desarrollo de cascadas,
con un espectro suave (o ~ —2.2) hasta energias de ~100 GeV, y muy duro (a = 0) a
energias mayores. Se predice la deteccion de pulsares acretantes como fuentes 7 transitorias,
con una anticorrelacion entre la radiaciéon X y la +.

Los proximos resultados observacionales, en particular los que aporte GLAST con su
excelente resolucion y sensibilidad, seran muy ttiles para testear las predicciones de modelos
como los que se han desarrollado aqui y ayudaran a mejorar las hipotesis adoptadas. A
su vez, el importante desarrollo que estd teniendo la astronomia de rayos v seguramente
abrird en un futuro inmediato nuevos interrogantes vinculados a la radiacion de binarias
con acrecion. Esto brindara nuevas y excitantes oportunidades de continuar avanzando en
nuestro conocimiento de los microcudsares y sistemas similares.
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APENDICE

Procesos fisicos / Célculos numéricos

A.1. Aceleracion de particulas en frentes de choque

En el contexto de esta tesis, los mecanismos considerados para la aceleracion de particu-
las hasta muy altas energias son la aceleraciéon en una diferencia de potencial electrostatica
y la aceleracion difusiva en frentes de choque'. Las ondas de choque, como es sabido, son
perturbaciones en un plasma que se propagan a una velocidad superior a la del sonido en el
medio. Producen una discontinuidad en las propiedades del plasma a uno y otro lado de la
superficie que llamamos frente de choque?. Las cantidades fisicas del fluido a ambos lados
del frente de choque se relacionan mediante las leyes de conservacion de masa, momento y
energia a través de la discontinuidad. En el sistema de referencia fijo al frente de choque la
situacion es (en el caso plano ideal) estacionaria, y si rotulamos con 1y 2 las cantidades a
ambos lados del frente de choque, puede definirse la razén de compresién como r = p;/ps.
Este cociente de densidades también cumple
. v v+1
Cv (y=1)+2/MY
donde M = v/c es el nimero de Mach, y « el coeficiente adiabatico. En el limite de choques
fuertes (M > 1) y gas ideal monoatémico (7 = 5/3), resulta r — 4. Si la velocidad del
frente de choque en el sistema de laboratorio es v, la velocidad v, del fluido que la onda
pone en movimiento (post-choque) cumple vs/v, ~ r/(r —1).

(A.1)

A fines de los afios 1970, modificando una idea originalmente de Fermi, varios autores
desarrollaron independientemente la idea de un mecanismo de aceleracion de particulas en

!No hemos considerado la aceleracion que puede tener lugar a través de otros procesos (ver ej. Jokipii
1987) como ser reconexién magnética, que se supone son menos eficientes que la aceleracion difusiva en los
escenarios considerados.

ZCuyo espesor es en rigor de algunos: a) caminos libres medios colisionales en gases comunes, b) giro-
radios de un ion en plasmas tenues, o c) longitudes de Debye si hay efectos electrostaticos importantes.
Para una descripcién mas detallada de la teoria de aceleracion difusiva ver Drury (1983).
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ondas de choque en ambientes astrofisicos lo bastante eficiente como para dar cuenta de
la aceleracion de los rayos cosmicos. Una particula de alta energia difunde en cualquiera
de los lados del frente por dispersion en las irregularidades y turbulencias magnéticas.
En el sistema de referencia fijo al fluido (a ambos lados del frente) la distribucién de
impulso lineal es isotropizada por las dispersiones. Usando transformaciones relativistas
simples, Protheroe (1998) brinda una clara deduccién de la ganancia neta de energia que
experimenta una particula al completar un ciclo de cruce (ver Figura A.1), yendo de la
region post-choque a la pre-choque y volviendo a la post-choque,

(AE) _4(r—1)u,

E 3 r ¢ (4.2)

Esta ganancia es de primer orden en [3; = vs/c por lo que este mecanismo se conoce también
como mecanismo de Fermi de primer orden?.

Figura A.1: Esquema de la trayectoria de una particula que atraviesa un frente de choque, con
energia inicial E;. Luego de ser dispersada vuelve a la regién original con energia E5 (Protheroe
1998).

Mientras que una particula inicialmente delante de la onda de choque siempre lo atra-
vesaré, una vez del otro lado existe cierta probabilidad (Pes. &~ 4vs/7) que sea advectada
y nunca vuelva a cruzarlo. Si la energia inicial de la particula es Ey, después de k cruces

resulta: .
AFE
E =E, (1 + u) : (A.3)
E
El nimero de particulas en la regiéon de aceleracién con energia mayor que E es
(- B) x (1 — Pag)! (A.4)
dE o esc Iy

3Para deducir (A.2) debe asumirse que la particula ya es relativista, y por eso suele hablarse de re-
aceleracion.
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donde, por la expresion anterior, k = %. Tomando logaritmo, puede escrirse
d
In [ﬁp E)} —B-(T-1)InE, (A.5)

donde B es una constante y

In(1 — Pesc) r+2

P=lrarae/m o1

(A.6)

Entonces, en su forma diferencial, la distribucion espectral de las particulas aceleradas en
el frente de choque sigue una ley de potencias,

j—;(E) x ET. (A7)

En el caso de un frente de choque fuerte y gas monoatémico se obtiene I' = 2. En choques
donde el gas es relativista (7 = 4/3) se obtiene I' = 1.5, aunque un planteo mas realista
arroja valores algo mayores, entre 1.5 y 2 (Protheroe 1998). La aceleracion difusiva de
particulas es un tema mucho mas amplio de lo aqui expuesto, para tratamientos de efectos
no-lineales (mediante simulaciones numéricas) ver ej. Baring et al. (2005) y sus referencias.

En cuanto a la tasa de ganancia de energia que experimenta una particula mediante
este mecanismo, debe calcularse

=B = (A.8)

donde tciclo €5 lo que tarda la particula en completar un ciclo de cruce. Este valor se estima
haciendo hipdtesis sobre el coeficiente de difusiéon. El resultado depende en parte de la
orientacion del campo magnético respecto a la normal del frente de choque, obteniéndose
una expresion como (9.5). En general, para particulas con carga Ze se obtiene (en unidades
cgs)

dE

il §ZeB con & < 1. (A.9)

A.2. Interacciones hadrodnicas

Nos hemos focalizado en la emision gamma originada por la interacciéon de protones
relativistas con el medio local, le reservamos este espacio a detalles técnicos relacionados
con este proceso, si bien la teoria (QCD) que describe en detalle la interaccion pp esta fuera
de alcance de los estudios de esta tesista.

Los principales canales de la interacciéon protéon-protén dan como resultado la creacion
de mesones 7. Los piones tienen una vida media corta (2.6 x 1078 segundos para un 7=
y 8.4 x 107'" s para un 7°) transcurrida la cual decaen produciendo muones, electrones,
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positrones y fotones como se ha detallado en el texto, siendo la vida media del muén 2.2 x

107% s. La energia umbral para que un protén interactiie en forma inelastica, produciendo
un 70 es
m2
Eth = (mp + er + 5 B ) 62 = 1.22 GeV. (1&10)
m
P

Dada una expresion arbitraria para el flujo de protones J,(E) que interatian con pro-
tones o niicleos atémicos en reposo, la emisividad « (el nimero de fotones por unidad de
energia, volumen y tiempo) que resulta del decaimiento de 7° involucra, a través de la
expresion (5.10) para la tasa de creacion de piones, a la seccion eficaz diferencial inclusiva
de la interaccién pp. Varios autores han tratado con este problema, desde Ginzburg &
Syrovatskii (1964) que recalcaron la importancia del proceso en el &mbito de la emisién 7
difusa que emiten las galaxias, por interaccion de rayos coésmicos con el material del medio
interestelar.

Stecker (1970) seniala que existen dos modos para la creacion de los piones. Una
componente involucra una isobara AT como particula intermediaria*, que decae segin
At — 7% + p, donde el protén se lleva aproximadamente la mitad de la energia del pro-
ton relativista inicial. El resto de la energia disponible en el sistema centro de momentos
(CM) de la colisién forma un “gas” de piones con distribuciéon tipo Maxwell-Boltzmann,
a la que suele llamarse fireball haciendo referencia a la idea original de Fermi. En el CM,
el fireball estd compuesto en partes iguales por mesones 7+, 7~ y neutros®. A éstos nos
hemos referido en el Capitulo 8, y tienen una multiplicidad &, o E;f *. Cuando el protén
relativista tiene una energia relativamente baja (algunos GeV) es dificil distinguir las dos
componentes, mientras que a energias mayores el canal de la isobara se lleva més energia,
dando lugar a un pién neutro “lider” en el sentido de més energético que los demaés.

Trabajos como por ej. Dermer (1986), Stephen & Badhwar (1981), Blattnig et al. (2000),
Kamae et al. (2005) brindan distintas parametrizaciones para la seccion eficaz pp, ajus-
tando datos experimentales de aceleradores de particulas. Més allé de las diferencias entre
estas parametrizaciones (ver el apéndice que brinda Domingo Santamaria 2006), la parame-
trizacion més simple y que brinda ventajas de cdlculo por ser analitica, ademés de proveer
bajos errores a energias < 100 GeV, parece seguir siendo la aproximacion de la funcion &
de Aharonian & Atoyan (2000). Este formalismo supone que una fracciéon promedio « de
la energia cinética del proton incidente se transfiere a un pion neutro, que es el que genera
el término principal en la emisividad . Especificamente, se tiene

do
_ 2
E(EWU’ E,) = oinea(Ep)d (Ero — k(E, — myc?)) . (A.11)
i
En esta expresion, ojne es la seccion eficaz inelastica, cuya parametrizacion mas reciente
hemos dado en (8.5), y se grafica en la Figura A.2. En un rango muy amplio de energias

“La isobara suele llamarse estado de resonancia. Es una particula con el mismo contenido de quarks
que en este caso, el protén. Tiene un decaimiento fuerte en 7, ~ 10723 s,

°En rigor, quizas sea mas correcto hablar del fireball en términos de un plasma de quarks y gluones,
como lo mencionan Pfrommer & Enslin (2004).
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k =~ 0.17. La aproximaciéon delta brinda mejores resultados cuando el flujo incidente de
protones J, sigue una ley suave de la energia (Kelner et al. 2006).
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Figura A.2: Seccion eficaz de la interaccion p — p, Kelner et al. (2006). Se incluyen los datos
experimentales con su barra de error, y en ciculos blancos la seccién eficaz estimada con un codigo
de simulacién de interacciones (SIBYLL).

+ +

Ya desde un anélisis cinematico los decaimiento 7% — p* — e* se presentan més com-
plejos, y nos los reproduciremos aqui. Fueron llevados a cabo por Ginzburg & Syrovatskii
(1964), pero también existen tratamientos mas actuales como el que citamos en la Seccion
8.1, por Kelner et al. (2006). En la Figura A.3 se muestran las distribuciones en energia
que siguen los diferentes productos del decaimiento de piones, normalizadas a fol dw =1,

en el sistema de laboratorio.

A.3. Calculo detallado de la absorcion en el campo ra-
diativo estelar

Hemos aplicado en nuestras estimaciones mas recientes y en el coédigo de simulacién de
cascadas, las siguientes expresiones dadas por Dubus (2006) para el calulo de la opacidad
a la propagacion de un foton 7.

La probabilidad diferencial de absorciéon que experimenta un rayo 7 con energia E|
ubicado en la posicion P y que se mueve en la direccién &, debido a fotones con energia e
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Figura A.3: Distribucién de los productos secundarios en el decimiento de un pién. Kelner et al.
(2006).

emitidos a lo largo de &, por un elemento de superficie de la estrella, ubicado en S es

dryy = (1 — &, - &,)neo,,dedQd! (A.12)
donde d€2 es el angulo sélido de los fotones emitidos en S, y n. es la densidad de la radiacion
(estelar) en fotones cm™ erg™ sr™t.

La seccion eficaz de la interaccion de dos fotones, o.,,, depende so6lo de la energfa total
en el sistema CM, que adimensionalizada es

_€E
- 2m2ct

(1_6‘7 'é*)a (1&13)

S

y la interacciéon ocurre s6lo si s > 1. De esta condicién puede obtenerse la energia minima,
€min Para que los fotones estelares sean capaces de absorber al fotén con energia E. La
seccion eficaz viene dada por (Gould & Schréder 1967)

. N 143
om =T - ) 258 -2+ 6 - ) (15 (A14)
con 12
B= (1 _ %) ’ (A.15)

y se ha utilizado la expresion del radio clasico del electron 7o = €%/mec?.
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La emision de la estrella puede considerarse normalmente como de cuerpo negro. Si la
estrella tiene radio R, y temperatura 7}, entonces

2¢2 1

= h cm Perglsr. Al
W3 exp(e/kT,) —1 Pr o0 8 8 (A.16)

e

Orientando el sistema de referencia centrado en la estrella de modo que el fotén v se
propague en el plano z-z, entonces la ubicaciéon y direcciéon de éste quedan determinadas
por el angulo v y la distancia d. En funcién de los angulos definidos en la Figura A.4
resulta

1—-¢&,-& =1+ coscosf + sintp cos ¢sinb. (A.17)

El angulo solido de los fotones que viajan en direccion &, es

d(2 = sin fd¢db. (A.18)

R 4

Figura A.4: Geometria adoptada para el calculo de la opacidad del campo radiativo estelar. La
absorcién ocurre en P, mediante interaccion con fotones emitidos en S. El fotén gamma es emitido
en I, v recorre una distancia [ hasta llegar a P. El plano z-z es el definido por el centro de la
estrella y el camino del rayo 7. Figura de Dubus (2006).

La distancia que el rayo gamma recorre desde el lugar donde es emitido se ha llamado
l. Para el lugar de emision (punto I) la distancia es dy y el angulo respecto a la estrella, 1y,
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es nulo nulo si el fotén viaja directamente hacia la estrella. Estas cantidades se relacionan
segin
-1 do SiIl ’l,{){]
1 = tan _
do cos by — 1

y ¥ =7 +tan"!(...) para [ > dycosy. La distancia d cumple d? = d2 + 12 — 2dyl cos ).

) para [ < dgcos vy, (A.19)

La dependencia de dr,, con E, € ¢, 6 y | es ahora explicita. La opacidad para la
propagacion hasta un observador lejano resulta de integrar

00 1 2T 00 dr.
= dl dcosf 77 A.
Toy /0 /;mm cos /0 do /E-min Teddl de, (A.20)

donde cmin = (1 — R%/d?)Y/2. Para realizar este cilculo conviene cambiar de variable y
trabajar con (3 definido arriba y la expresion (A.14), donde 3 varia en el intervalo [0, 1].
Ademsés, convendra transformar la integral en ! en una integral definida sobre 1 entre
[¥o, m] bajo la condicién dgsinyy > R, (o el foton gamma impactara la estrella).

Cuando R, < d, la integral (A.20) sobre los angulos 6 y ¢ devuelve la aproximacion de
fuente puntual
R,\?
dry, =m (F) 0y Ne(1 + costp)dlde, (A.21)
donde la energia umbral es epy, = 2m2c*/E(1 + cost)). Esta aproximacion funciona razo-
nablemente bien a menos que ¥ ~ m, o que la distancia sea d — R, < R, en el punto més

cercano de la trayectoria a la estrella. En estos casos, serd preferible un célculo completo
de (1’\20)

El calculo de la opacidad que ofrece el campo radiativo de un disco plano es similar
al caso de la estrella. La Figura A.5 muestra la geometria considerada. En este caso la
trayectoria del foton gamma inicia en el punto I, con valores iniciales dy y 99 y mantiene
al desplazarse un adngulo ® respecto del eje z de simetria del disco. La expresion (A.18)
cambia a

dQ = | cosn|$dap. (A.22)

Becker & Kafatos (1995) obtienen la relacién geométrica

d)d
cosT = —% (A.23)
donde )
I’ = d* + R? + 2dRsin 1 sin(¢ + ). (A.24)

Los cambios de variables son similares al caso del campo radiativo estelar, pero la integral
de éngulo soélido incorpora los limites de la variable R entre entre los radios interno y
externo del disco.
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Figura A.5: Geometria adoptada para el calculo de la opacidad del campo radiativo de un disco
plano. Para la definicion de los dngulos y distancias se ha seguido una convencién similar a la de
la Figura A.4.

A.3.1. Dispersiones IC en un campo anisotrépico

Notese que en forma similar a (A.12) la probabilidad de que un electrén interactie con
un foton estelar por dispersion Compton inversa esta dada por

d7ey = (1 — Be8, - &,)nc0e,dedQdl, (A.25)

donde &, es ahora el versor de la direccion de movimiento del electron que tiene velocidad
(. en unidades de c. El parametro de la seccion eficaz IC es
eF,

= (mc?)?

(1 — e - &,), (A.26)

donde E, = mc?/y/1 — 32 es la energia del electron. La seccion eficaz fue calculada por
Klein y Nishina en 1929, y vale

3 147 [2n(1+n) 1 1+3n
— (14 29)| + —In(1429) —
Oey 4JT{ 7 [ T+27 n(1+ 2n) +2"? n(1 + 2n) 0+ 27
~ o7 (1—2n) ifn <1
3ot |1 .
~ —— [~ +In(2 f 1. A2
81 [2+H( ”)] > (A.27)

Aqui se utilizo la seccion eficaz de Thomson, or = 8me* /(3m?c?) ~ 6.65 x 10~ cm?.

El espectro de fotones 7 que resulta de las dispersiones IC es de interés crucial en
los cédlculos de cascadas electromagnéticas que hemos implementado. Hemos seguido la
aproximacion dada por Jones (1968), modificada en forma similar a Bednarek (1997) ya
que los fotones llegan al electron en forma anisotrépica, provenientes de la superficie de la
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estrella. Para tratar este problema llamamos p a la funcién menos coseno del angulo entre
las direcciones de movimiento del electron y de un fotén con el que interactiia. Esto es

pt = cos ) cos f + sin 1) cos ¢ sin b, (A.28)

donde por claridad hemos eliminado subindices, y debe entenderse que los dngulos se re-
fieren al movimiento del electron. Estando ¢ determinado por el lugar donde ocurre la
interaccion, los otros angulos varfan en 0 < 0 < 6, v 0 < ¢ < 27, donde o8 pax = Cmin
ya se ha definido. Los valores extremos que toma la funciéon p estdn entre las opciones
{cos 1, cos(®) + Omax), cos(1) — Omax), 1}, siendo 1 s6lo posible cuando ) < Omax. En nues-
tro codigo, mediante inspeccion de los valores mencionados se obtienen pimin ¥ fimax, que
utilizamos como parametros de

}_7),},1&'1,02
f’)’(l + ﬁ:ummc,min) (E - E’}')’

en una instancia donde la energfa e del fotén que interactiia ya es conocida®. Aqui E, es la
energia del foton dispersado que es atin variable, y 7y es el factor de Lorentz del electron.

CI,Q(E’}‘) =

(A.29)

El paso siguiente es hallar qué parte del intervalo entre (; y (2 esta dentro del (1 —
B,1+ (), que es permitido por la cinemética de la interaccion IC. Llamamos (min ¥ Cmax
a los valores extremos de tal interseccion (si es no vacia). Utilizando la expresion 2-6 en
Jones (1968), se puede escribir al espectro de fotones vy que resultan de la dispersion de la
siguiente forma

Cmax

dN E,
dtdE, ~ (1 - E,/E)

2__(B/Ey ) (A.30)

(¢-2me-2 -0 hmx

para v > 1. El cociente entre las energias del foton v y del electron que lo dispersé esta
acotado por

Crnin

E, devy
— < — A31
E = mc® + dey (A.31)

A.4. Nociones sobre simulaciones Monte Carlo

Como concepto bésico, una técnica Monte Carlo es cualquiera que haga uso de una se-
cuencia pseudo-aleatoria de nimeros para resolver un problema. Este ha sido extensamente
reconocido como un método poderoso para realizar ciertos célculos, en especial aquellos
demasiado complejos como para intentar una aproximaciéon mas convencional. Pero el que
se aplique o no un método Monte Carlo en un dado problema no depende de la natura-
leza estocastica del problema en si, sino mas bien del hecho de reformularlo de modo que
una secuencia de nimeros al azar intervenga en la resolucion. Puede aplicarse siempre sea

SMuestreada de su correspondiente distribucién.
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posible poner en correspondencia el resultado deseado con el comportamiento esperado de
un sistema estocastico.

Un problema comiin suele ser el muestrear un valor z de una dada distribucién p(z),
dentro de un rango (z1,x3). Utilizando R para representar un nimero aleatorio cuya pro-
babilidad se distribuye en forma uniforme en el rango (0,1)". Si en el rango de interés, los
valores de p son acotados, siempre puede utilizarse un método de rechazo para muestrear
z (ver ej. James 1980). El procedimiento consiste en muestrear primero de la distribucion
uniforme en (z;,z,) a través del valor aleatorio R; y usando el cambio de variable

r =1 + (1172 - fEl)Rl (1&32)

y luego aceptar o rechazar = en base a otro nimero aleatorio Rs. Se rechaza z y se empieza
de nuevo si (2)
p(x

Ry > —=, (A.33)
Pmax

donde pmax es el valor maximo que toma p en (zi, z2).

Aunque este método puede ser usado para cualquier distribucion, resulta muy ineficiente
si p(z) se aparta mucho de una distribucién uniforme, en cuyo caso, se generan muchos
valores aleatorios hasta conseguir un valor de = aceptado. En la actualidad hay muchas
recetas disponibles para muestrear de las distribuciones mas conocidas, utilizando sélo un
nimero pequeiio de valores aleatorios. Ademas, para distribuciones relativamente simples,
constantemente surgen nuevas reglas, y a veces, reglas mas eficientes surgen de combinar
otras.

Un ejemplo 1itil es el método de la funcién inversa. Dada una distribucién p(z), llamemos
P(z) a su funciéon cumulativa de probabilidad (la integral de p hasta z). La funcion P(z) es
no decreciente en la variable z, y por lo tanto tiene una funcién inversa. La transformacion
€ = P(z) define una nueva variable que toma valores en el intervalo (0,1). Debido a la
correspondencia entre x y £ sus distribuciones estan relacionadas por pe(§)d§ = p(z)dz.

Luego, B .
@ =p0 (3) =p0 () -1 (A34)

de donde se vé que £ tiene una distribucién uniforme en (0, 1), y puede muestrearse directa-
mente como £ = R. La variable x puede luego obtenerse como z = P~1(£), y toma valores
en (z1,x,) con distribucion p(z). Esto provee un método practico para generar valores de
z usando el generador de R. Notese que z es la (1inica) raiz de la ecuacion

£ = /m p(z')dx', (A.35)

que puede llamarse la ecuaciéon de muestreo de la variable z. La Figura A.6 ilustra el
concepto. Este procedimiento es particularmente 1til para distribuciones p(z) que son
funciones analiticas simples y permiten resolver también analiticamente la ecuacién (A.35).

"En el lenguaje de programaciéon FORTRAN que se utilizo, la secuencia rand(0) tiene esa propiedad.
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Figura A.6: Método de la funcién inversa para el muestreo de una variable aleatoria z con
ditribucién de probabilidad f(z).

A veces la distribucion muestrear puede escribirse como suma de otras dos distribuciones
para las que se conocen reglas de muestreo, por €j. g(z) x [g1(z) + g2(x)] donde ambos
términos varian en (0,1). Entonces se muestrea ya sea de ¢; o de ¢ con un cociente de

veces .
_ ﬁ] ¢ (z)dx
j;]l ¢z (z)dx

usando el hecho de que A = 1/(1+a) separa al intervalo (0, 1) en dos partes cuya proporcion
es a. Entonces, luego de generar un valor para R, si R > « se muestrea de ¢;, ysi R < «
se muestrea de gs.

(A.36)

La mayoria de las reglas de muestreo que se han implementado en el co6digo para simu-
lacion de cascadas desarrollado, siguen o bien estas simples lineas, o las recetas especificas
dadas en Protheroe (1986).

A.5. Las ecuaciones que describen una cascadas electro-
magnética

El planteo de una ecuaciéon de difusion como en la expresion (8.8) para describir la

evolucion de una dada poblacién de electrones, es valido en tanto que los procesos que

hacen perder energia a los electrones sean en cierto sentido “suaves”. La energia perdida

(ya sea por radiacion o colisién) en una interacciéon de un dado electréon debe ser mucho
menor que su propia energia. Esta condicién se expresa

— E/E < Neo, (A.37)

siendo F la tasa de pérdida de energia, o la seccion eficaz total, y N la densidad numérica
en el medio (Blumenthal & Gould 1970). En ciertos regimenes, procesos radiativos como
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el Bremsstrahlung y el Compton inverso (en el limite de Klein-Nishina) no cumplen con
(A.37), ya que el electrén transfiere una fraccion importante de su energia a un soélo foton.
Entonces se hace necesario considerar un planteo diferente, que permite contemplar el
desarrollo de cascadas electromagnéticas en un medio.

Considerese una situacion longitudinal, donde ¢ es el parametro de la profundidad, y el
medio puede tener una estructura arbitraria. Llamaremos f(¢, E)dE al nimero medio de
electrones por unidad de volumen con energia entre F'y E+dFE a la profundidad ¢. En forma
analoga denotamos por g(t, E)dE al nimero medio de fotones (espectro diferencial). Las
ecuaciones de propagacién se deducen considerando los procesos de absorcion y emisién que
tienen lugar en una capa de espesor diferencial dt. Este planteo analitico fue desarrollado
en principio por Carlson y Oppenheimer, y perfeccionado por Landau & Rumer (1938)

entre otros. El conjunto de ecuaciones acopladas que resultan tiene esta forma

of

Ae@t

+f- / wee(E, E')f(t, E"YdE' — f we(E, E')g(t, BYdE' = A\ F,  (A.38)
E E

0 o0 00
Aqa—iJrg—/ w’re(EgE’)f(t;E’)dE’_/ wy (B, Eg(t, E)dE' = \,G,  (A.39)
E E

donde A, es el camino libre medio para una particula de tipo a (@ = e o 7) y puede
expresarse a través de la seccion eficaz total. A través de F'y G se introducen las condiciones
de contorno. Las funciones wyg(E, E') definen el espectro diferencial (sobre la energia E’)
de particulas secundarias de tipo 3 (8 = e o 7). Notese que estas funciones aparecen
convolucionadas con los espectros diferenciales de modo que el resultado de los términos
integrados es el nimero de particulas de tipo a con energia E que se obtienen como
secundarias en la interaccion de particulas 3, de energia E' necesariamente mayor. El
acoplamiento de estas ecuaciones integro-diferenciales es explicito y puede resumirse bajo
el concepto: por interaccion con el medio, los fotones materializan pares y los electrones
emiten fotones.

Aharonian & Plyasheshnikov (2003) brindan una descripcion detallada de un sistema de
ecuaciones similar al transcripto arriba, junto con la descripcién de un método numeérico
para la resolucién del mismo, en casos de medios homogéneos. En Rossi (1952) puede
hallarse una descripciéon mas accesible, para el caso de la aplicacién a un medio material
bajo la llamada Aproximaciéon A.
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