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Resumen

Contexto. Uno de los problemas actuales de la Cosmologia es la forma en que se produjo
la reionizacién del hidrégeno neutro del medio intergalactico, entre redshift 20 y 6, apro-
ximadamente. En ese periodo se habrian formado las primeras estrellas, pero hay indicios
de que su radiacion ionizante no seria suficiente para completar el proceso, por lo que atin
se investigan posibles fuentes alternativas.

Objetivos. En este trabajo exploramos el aporte de electrones energéticos inyectados al
medio por microcuasares como fuente de reionizacion, extendiendo el analisis de trabajos
previos que proponen esta hipotesis.

Método. Implementamos simulaciones Monte Carlo de las cascadas electromagnéticas ini-
ciadas por los electrones mencionados, en su interaccion con el medio interestelar de una
galaxia primordial y con el fondo de radiacién césmica. A partir de ellas determinamos
las caracteristicas de las particulas y de la radiacién que escapa de la galaxia y alcanza el
medio intergalactico.

Resultados. Hallamos que las galaxias pequefias y con un medio interestelar poco denso
son las mejores candidatas a inyectar particulas efectivamente ionizantes al medio inter-
galactico, tal como sugieren trabajos previos. Ademas, encontramos un flujo de fotones
secundarios dependiente del redshift, producido en las cascadas electromagnéticas de los
electrones. Sin embargo, este flujo no es suficiente para realizar un aporte significativo a
la ionizacién del medio intergalactico a distancias del megaparsec.

Conclusiones. Nuestro trabajo sugiere que el aporte de los electrones emitidos por los MQs
a la reionizacion aun es marginal, aunque podria aumentar en caso de existir mecanismos
de enfriamiento de los mismos en el medio intergalactico. Los fotones secundarios, por su

parte, no realizan un aporte significativo.






Capitulo 1

Introduccion

Durante las primeras etapas posteriores al Big Bang, el Universo estaba compuesto por
un plasma de particulas ionizado, denso y opaco a la radiacién debido a la dispersion
Thomson producida por los electrones libres del mismo. Este fluido atraves6 un proceso
de expansion y enfriamiento, donde la temperatura descendid, por primera vez, por de-
bajo de unos miles de Kelvin, dando lugar a transiciones de fase en las que los distintos
componentes del plasma (nucleones, electrones, fotones, neutrinos, etc.) se recombinaron
o desacoplaron. Una de las transiciones principales fue aquella que se conoce como “Epoca
de Recombinacién”, en la que los electrones libres se unieron a los protones para formar
los primeros atomos de hidrégeno (HI) a un redshift z ~ 1100 , formando asi un plasma
neutro (ver, p.ej., Peacock 1999; Mukhanov 2005). Dado que la dispersién de los fotones
energéticos se redujo, los mismos pudieron por primera vez viajar largas distancias, siendo
posible detectarlos actualmente en forma del Fondo Césmico de Microondas (CMB), que
constituye la radiaciéon més antigua que podemos observar. Esta radiacion viaja en linea
recta mayormente sin ser perturbarda, excepto por la expansién cosmica que la ha des-
plazado hacia longitudes de onda del orden de las microondas. La temperatura de emision
del espectro observado de estos fotones CMB es casi la misma en todas las direcciones
(excepto por pequenas fluctuaciones de temperatura y densidad),lo que revela que las

condiciones fueron extremadamente uniformes en el Universo temprano (Barkana 2006).

Fue inmediatamente antes del momento de la recombinacién césmica (cuando la ma-
teria comenz6 a dominar en densidad de energia sobre la radiacién) que la gravedad entrd
en escena. Desde ese tiempo, la gravedad ha amplificado esas pequenas fluctuaciones de
temperatura y densidad observadas en los datos de CMB (Spergel et al. 2007). Regiones
con una densidad un poco mayor que la del promedio, comenzaron a contraerse debido a
que la fuerza gavitacional también era ligeramente mayor en esas zonas, y constituyeron
las semillas a partir de las cuales se formaron las galaxias. Sin embargo, para poder ex-
plicar la abundancia actual de galaxias involucrando solamente el gas cosmico observado,
se necesita un proceso de formacion més largo que la edad del Universo. Para evitar esta

contradiccion, se requiere que la densidad de materia del Universo sea muy superior a la



del gas. Dicha densidad puede ser obtenida suponiendo la presencia de materia oscura,
una sustancia desconocida que constituiria la mayor parte de la materia cdésmica, y cuya
existencia fue propuesta para explicar las curvas de rotacién de las galaxias a grandes
distancias de sus centros (Rubin & Ford 1970).

La composicién y propiedades de la materia oscura aiin son tema de debate. El mode-
lo preferido actualmente es el de materia oscura fria (CDM), segin el cual esta materia
se comportaria como un fluido no colisional cuyas particulas, al momento de comenzar a
dominar la materia sobre la radiacion, tenian velocidades térmicas insignificantes respecto
de la velocidad de la luz. Este fluido evolucionaria exclusivamente bajo fuerzas gravitacio-
nales (Barkana 2006). Modelos alternativos suponen que las velocidades térmicas de las
particulas serfan no despreciables (materia oscura templada, WDM), o inclusive relativis-
tas (materia oscura caliente, HDM). Este tltimo modelo no puede explicar la formacion
de galaxias, ya que las altas velocidades eliminarian las fluctuaciones de densidad hasta
escalas de decenas de megaparsecs (Bode et al. 2001). En este trabajo evaluamos la reioni-
zacion en el marco del modelo cosmolégico de concordancia ACDM. Este modelo supone
que el Universo estd compuesto por un 31,6 % de materia (bariones 4,8 % y materia oscura,
fria 26,8 %) y 68,4 % de energia oscura (Planck Collaboration et al. 2018). La clave de
este modelo es que las perturbaciones primordiales en la densidad habrian crecido por las
inestabilidades gravitacionales que ocurren en la materia oscura fria. Esto lleva a un es-
cenario jerarquico (botton-up) de formacién de estructura, en el cual los primeros objetos
formados tienen escalas subgalacticas y progresivamente se van fusionando y formando
estructuras mayores. En este modelo, la materia ordinaria del Universo sigue la dindmica
de la materia oscura hasta que los procesos radiativos, hidrodinamicos y de formacion
estelar tienen lugar (Madau 2003). Sin embargo, el modelo CDM tiene conflictos con las
obsevarciones a escalas subgalacticas. En primer lugar, la teoria predice una gran can-
tidad de halos de baja masa no observados y en segundo, genera halos con niicleos mas
concentrados que los inferidos en las curvas de rotacién galactica (Moore et al. 1999a,b).

Luego de la Epoca de Recombinacién, sin nuevas fuentes de luz el Universo continué
en la “Epoca Oscura” hasta z ~ 20, denominada asi ya que aunque el Universo era
transparente, la tinica emision observable de esa época es la radiacién de 21 cm en radio
emitida ocasionalmente por los dtomos de HI (Kohler 2018). Se cree que la causa del
fin de la “Epoca Oscura” fue el colapso de las nubes de HI en objetos densos capaces
de iniciar la fusién nuclear, dando origen a las primeras fuentes estelares de luz (Kohler
2018), y al siguiente periodo en la evoluciéon del Universo, llamado “Amanecer Cosmico”.

Estas primeras estrellas, llamadas de Poblacion III, calentaron el medio ambiente a
través de su radiacion y provocaron que el mismo vuelva a experimentar una etapa de
ionizacién. Debido a la falta de carbono, nitrégeno y oxigeno (elementos que normalmente
dominarian la produccién de energia nuclear en las estrellas masivas actuales) las primeras
estrellas deben haberse condensado hasta densidades y temperaturas extremadamente

altas antes de que las reacciones nucleares fueran capaces de calentar el gas y balancear la
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gravedad. Estas estrellas inusualmente masivas, produjeron altas luminosidades de fotones
UV, pero el combustible nuclear de cada una se agoté después de 2-3 millones de anos, lo
que resulté en una gran supernova o en el colapso de un agujero negro masivo (Bromm &
Larson 2004). Se espera que las primeras galaxias se hayan formado alrededor de z ~ 45
(Naoz et al. 2006), y tales galaxias probablemente fueran las principales anfitrionas para
la formacion estelar en el tiempo en el que la reionizacion comenzo6 a tomar importancia.
A medida que la temperatura del IGM ascendia hasta los 10000 K, la presién aumento
notablemente, evitando que el gas se acumulara en halos con masas menores a 10° M
(Rees 1986). Se predice que el primer halo del tamano de la Via Léactea se formé 4 x
108 yr después del Big Bang (Naoz et al. 2006), pero tales halos se han convertido en
tipicos anfitriones galacticos sélo en los ultimos 5 x 10° yr. Las observaciones muestran que
1 Gyr después del Big Bang, el plasma que compone el Universo se encuentra nuevamente
ionizado (Pritchard & Loeb 2010). Esta transicién de fase se conoce como la “Epoca de
Reionizacién” (EoR), y en ella se va a situar nuestro trabajo de investigacion. La Fig. 1.1
muestra un esquema de la evolucion temporal del Universo.

Atun hay muchos interrogantes sin resolver acerca de la EoR, entre ellos, la estructura
espacial y la evolucion temporal del proceso de reionizacién, la historia térmica del medio
intergalactico (IGM) o cudl fue la contribucién de las distintas fuentes luminosas al proce-
so (Barkana & Loeb 2001; Ciardi & Ferrara 2005; Pritchard & Furlanetto 2007; Fialkov &
Barkana 2014; Loeb 2010; Mesinger 2016; Zaroubi 2013). Las caracteristicas astrofisicas
de las distintas fuentes y sus poblaciones (tasas de formacién, densidad espacial y tiempo
de vida de las fuentes, luminosidad y espectro de las radiaciones ionizantes que ellas emi-
ten, etc.) son las responsables de la forma en que se desarrolla espacial y temporalmente
el proceso de reionizacion del Universo. Por esta razon, comprender en detalle la natu-
raleza de las poblaciones de fuentes estelares de radiacion ionizante formadas durante el
Amanecer Césmico, y el feedback energético que producen sobre el medio circundante, es
clave para la solucién de los problemas mencionados. El inicio de la reionizacién puede
depender también del modelo cosmoldgico; una manera de evidenciarlo es la sensibilidad
de Lyman-a Forest al modelo en cuestién (Cen et al. 2009; Viel et al. 2013).

La energia necesaria para ionizar un atomo de HI es de 13.6eV. Las estrellas de
gran masa poseen su maximo de emision en la regién ultravioleta (UV) del espectro, que
corresponde a fotones con energias de algunas decenas de eV. Por otra parte, las estrellas
de gran masa habrian sido abundantes durante el “Amanecer Césmico”, por lo que son
consideradas buenas candidatas para dar cuenta de la mayor parte de la reionizacion del
medio. Sin embargo, estudios detallados sugieren que el feedback de las mismas no seria
suficiente para ionizar todo el IGM, especialmente a distancias lejanas (p.ej., Stiavelli et al.
2004; Malhotra et al. 2005; Panagia et al. 2005; Pawlik et al. 2009). Esta es la razén por la
que se buscan otras fuentes candidatas, especialmente aquellas que producen particulas o
radiaciones ionizantes de mayor alcance, como la radiacion X, v, o los rayos coésmicos, que

ionizan el medio tras sucesivas colisiones con los atomos de hidrégeno (Lehnert & Bremer
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Figura 1.1: Linea de tiempo que describe la historia del Universo. Crédito de la imagen:
National Astronomical Observatory of Japan.

2003; Miralda-Escudé 2003). Entre ellas se encuentran las galaxias con ntcleos activos
(AGNs) (Fan et al. 2001; Cowie et al. 2009; Madau & Haardt 2015; Giallongo 2015; Bosch-
Ramon 2018), los remanentes de supernovas (SNRs) (Nath & Biermann 1993; Samui
et al. 2005; Leite et al. 2017), los gamma-ray bursts (GRBs) (Tanvir et al. 2019; Gatkine
et al. 2019), los minicuasares (Madau et al. 2004), las binarias de rayos X (XRBs) y los
microcuasares (MQs). Numerosos trabajos sittian a las galaxias enanas como principales
fuentes de reionizacién debido a su gran flujo de fotones UV (Bouwens et al. 2012; Wise
et al. 2014) provenientes de sus estrellas masivas. Ademads, se espera que la abundancia de
estas galaxias aumente a medida que crece el redshift, generando una mayor fraccion de
fotones ionizantes (Bhatawdekar et al. 2019). Debido a la falta de precisién observacional,
trabajos recientes se han realizado en la biisqueda de galaxias débiles (Salmon et al. 2020),
con la idea de que la llegada del telescopio espacial James Webb Space Telescope aclare

la incertidumbre

Se espera que la mayoria de las estrellas masivas de los ctiimulos globulares recién
formados o primordiales se formen en sistemas binarios, y una fracciéon apreciable de
estos (tanto como & 30 %) evolucionen en binarios de rayos X de alta masa (HMXB)
luminosos. Durante los primeros ~ 5Myr de vida del sistema binario, la luminosidad
estd dominada por la contribucion de las estrellas binarias durante su vida en secuencia
principal (SP) y durante los siguientes ~ 80 Myr la luminosidad es dominada por la
contribucién del HMXB. (Power et al. 2009). Basandonos en la Fig. 1.1 y haciendo un
calculo muy estimativo si pensamos que la EoR tuvo lugar durante ~ 9x 10% yr, =~ 8x107 yr
es tiempo suficiente como para que estos sistemas evolucionen y sean pensados como

potenciales candidatos para la reionizacién.

Las XRBs poseen altas luminosidades lo que, dado que los fotones X tienen grandes
caminos libres medios y gran poder de ionizacién, las convierte en una fuente interesante
de estudio. Ademas, diversos autores han encontrado que las XRBs serian numerosas

durante el “Amanecer Coésmico”, ya que su tasa de producciéon es mayor en entornos de



baja metalicidad (Mapelli et al. 2010; Kaaret et al. 2011; Brorby et al. 2014; Douna et al.
2015; Brorby et al. 2016; Ponnada et al. 2019). Los resultados de Power et al. (2009)
sugieren que la emisiéon X de estos sistemas podria haber contribuido a la ionizacién y
el calentamiento tanto o mas que la radiacién ionizante de las estrellas masivas. Por su
parte, Mirabel et al. (2011) encuentran que su poder ionizante podria ser mayor al de
las estrellas que las originan, y que podrian haber calentado el IGM hasta temperaturas
de 10? K, manteniéndolo ionizado a grandes distancias. Jeon et al. (2014) sugieren que
el calentamiento del IGM que inducen las XRBs reduce la tasa de recombinacién del
IGM, impactando favorablemente a la reionizacién, mientras que Artale et al. (2015)
muestran que el feedback cinético de las XRBs provoca un calentamiento apreciable del
medio circundante. Por el contrario, Knevitt et al. (2014) y Madau & Fragos (2017)
concluyen que la emision de las XRBs no aporta significativamente a la ionizacién y
su contribucién al calentamiento local durante la EoR es marginal. Las discrepancias se
deben mayormente al desconocimiento de las propiedades de las fuentes producidas en el
“Amanecer Cosmico”.

Un subconjunto de las XRBs, los MQs, poseen jets relativistas potentes, capaces de
transportar energia lejos de las XRBs (algunos parsecs, o incluso mas; Pakull et al. 2010).
Al interactuar con el medio ambiente, estos jets son capaces de acelerar particulas cargadas
hasta velocidades relativistas, y producir radiaciéon de alta energia (Zealey et al. 1980;
Mirabel et al. 1992; Heinz & Sunyaev 2002; Marti et al. 2005; Bordas et al. 2009; Zhang
& Feng 2011), las cuales luego interacttian con campos de radiaciéon, materia o magnéticos
en el entorno de la misma fuente o en su recorrido por el IGM. Las interacciones ionizan y
calientan el medio, y dan lugar a procesos radiativos no térmicos que producen radiacion
v, que también contribuye al calentamiento y la ionizacién.

La contribuciéon de los CRs acelerados en los jets de los MQs a la ionizacion del
Universo temprano ha sido investigada por Tueros et al. (2014). Sus resultados concluyen
que habria sido del mismo orden que la de los rayos X producidos por las mismas fuentes, y
que el mejor caso corresponde a un jet completamente lepténico en el que sélo se aceleran
electrones. Como los MQs son fuentes escasas y efimeras, sus efectos a corta distancia
(kpc—Mpc) y las inhomogeneidades producidas, merecen ser investigadas. Esto ha sido
estudiado por Douna et al. (2018), quienes encontraron que el calentamiento producido
es apreciable en las regiones del IGM cercanas a las galaxias.

Una cuestion clave que determina el resultado de Douna et al. (2018), y en general de
todos aquellos que buscan determinar el feedback energético producido por fuentes galac-
ticas sobre el IGM, es la modificacion del espectro de la fuente en el camino de la radiaciéon
a través de la galaxia. Para el caso de las estrellas de gran masa, el problema consiste en
determinar la fraccion de escape de los fotones UV, y atin es tema de debate (ver, p.ej.,
Rutkowski et al. 2017, y sus referencias). Para las fuentes de alta energia, el problema es
mas complejo ya que el espectro puede cambiar severamente debido a la interaccion de

particulas relativistas con la materia y la radiacién. La potencia emitida por un MQ en
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forma de la componente electronica de los CRs, por ejemplo, puede transferirse parcial-
mente a fotones de alta energia por dispersion Compton, cuya capacidad de ionizacién y
calentamiento es diferente a la de los electrones.

En este trabajo, siguiendo la linea iniciada por Douna et al. (2018), investigamos la
contribucion de la componente electrénica de los CRs producidos por MQs a la radiacion
ionizante que alcanza el IGM en la EoR. Realizamos un estudio de la transformacion
del espectro de un MQ tipico al atravesar su galaxia anfitriona, incluyendo la radiacion
electromagnética producida en el proceso. Calculamos la potencia de las distintas compo-
nentes fuera de la galaxia, y estimamos su contribucion a la ionizacion y el calentamiento
del IGM. Para ello, desarrollamos simulaciones Monte Carlo para la propagacién y de-
posito de energia de los electrones en el medio. Analizamos distintos posibles escenarios
relacionados con diferentes propiedades de la galaxia (tamafio, densidad, ionizacién previa,
redshift), y comparamos nuestros resultados con los de Douna et al. (2018).

La organizacion de este trabajo es la siguiente. El Cap. 2 describe los conceptos basicos
relacionados con la reionizacion, los MQs, y la interaccion entre la radiacién y la mate-
ria, relevantes para este estudio. El Cap. 3 desarrolla el método utilizado en esta tesis,
mientras que el Cap. 4 presenta los resultados obtenidos. Finalmente, el Cap. 5 discute la

importancia de los resultados y presenta nuestras conclusiones.



Capitulo 2

Microcuasares y reionizacion

2.1 Las ecuaciones de reionizacion

Las ecuaciones que describen el estado termodindmico y de ionizacién en un instante y
en un determinado punto del IGM son (Madau & Fragos 2017),

dT Twdp — 2pmyg
— = 20T + —— —A 2.1
dxm r
qp Xt + ne(1 — Xum) v (2.2)

donde Ty es la temperatura cinética del IGM, H la constante de Hubble en el instante t,
my, la masa del protén, pm,, la masa media de las particulas del plasma, kg la constante
de Boltzmann, p;, la densidad de bariones, x(X) la fracciéon del elemento X, H y A las
funciones de calentamiento y enfriamiento, respectivamente, I" la tasa de creacion de iones
de hidrégeno (HII) a partir de HI, n, la densidad de electrones, y amy el coeficiente de
recombinacion del HII.

La Ec. 2.1 gobierna la variaciéon de la temperatura de un elemento de gas en el IGM.
El primer término del miembro derecho describe el efecto de la expansion del Universo, la
cual cambia con el tiempo. El segundo esta relacionado con el cambio en la abundancia
de HI, que depende de la temperatura y densidad, y el tercero con las fuentes y sumideros
de energia. Esta ecuacion debe ser integrada en conjunto con la Ec. 2.2, que describe
la variacion de la abundancia fraccional del HI. El primer término del miembro derecho
determina las pérdidas por ionizacion, ya sea colisional o fotoionizacion, y el segundo las
recombinaciones.

Para integrar estas ecuaciones, es necesario conocer H y I' en todo punto del espacio.
En el escenario que concierne a este trabajo, esto se traduce en obtener dichas magnitudes
en funcién de la distancia a la galaxia que contiene los MQs. La funcién I' representa el
numero de iones creado por unidad de volumen y por unidad de tiempo en el punto en

cuestion, y ‘H la tasa de transferencia de energia de las radiaciones ionizantes al medio



en dicho punto. Ambas dependen del tipo y espectro de la radiacion ionizante producida
por los MQs, de la modificacion de éstos al atravesar la galaxia, y de la seccion eficaz de
interaccion entre dicha radiacién y el plasma. Como mencionamos en la Introducciéon, en
este trabajo nos limitaremos a estudiar los MQs como fuentes de electrones ionizantes.
En las secciones siguientes describimos las caracteristicas de estas fuentes, y los procesos
por los cuales los electrones depositan energia y producen ionizacién en el medio. En el
Cap. 3 describiremos las simulaciones que implementamos para calcular el efecto de la

propagacion dentro de la galaxia.

2.2 Microcuasares

Un microcuasar es una XRB que produce jets relativistas. Esta formado por una estrella no
degenerada, que puede estar en diferentes estados de su evolucion, y que orbita alrededor
de un objeto compacto, el cual puede ser un agujero negro o una estrella de neutrones.
El objeto compacto acreta material de la estrella companera, parte del cual es expulsado
a grandes velocidades formando jets bipolares que arrastran intensos campos magnéticos
(Romero & Vila 2014). La Fig. 2.1 muestra un esquema de un MQ.

| radio infrared optical sofi-X hard-X gamma-ray 5l
COMPANION 4
ACCRETION DISC /
CORONA [ Jet
JET 2 i ;
™ [ (radio-7)
4
Mass-flow /
/ A
{ g Accretion
= —
i ical -
Mass- —-— 3 (n)[::tiul]
donating companion soft X-rays)
star (IR-optical)
Accreting h i
= ‘Corona
neutron slar (hard X )
hard X-rays
or black ko o
hole

Figura 2.1: Esquema de un microcuasar con una estrella donante de gran masa. Se pueden
distinguir las siguientes componentes: una estrella de gran masa (emisién térmica en
infrarrojo — éptico), un objeto compacto en torno al cual se genera un disco de acrecién
debido al material que recibe de la estrella companera (emisién térmica en 6ptico — rayos X
blandos), una corona de plasma muy caliente en torno al objeto compacto (rayos X duros)
y jets perpendiculares al disco de acrecién (emisiéon no térmica desde radio hasta quizas
7). El jet (hasta donde termina e interactiia con el ISM) posee un tamafio d > 107 cm.
Para tener como referencia el radio de una galaxia tipica a z = 10 es de 1 kpc, que equivale
a 3.086 x 102! cm. Reproducida de Fender (2002).

Dependiendo de la masa de la estrella companera, el sistema puede ser considerado
como XRB de alta o de baja masa. El primer caso corresponde a una estrella de tipo
espectral O-B, y el segundo a tipos espectrales mas tardios. La luminosidad cinética

de los jets (definida como la tasa de inyeccion de energia cinética al ISM) varia mucho
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dependiendo de la fuente, desde 10% hasta 10%ergs™' (Fabrika 2004; Gallo et al. 2005;
Pakull et al. 2010). Estas luminosidades son del orden o superiores a las emitidas en
UV por las estrellas de gran masa, por lo que a priori los MQs podrian aportar una
contribucion no despreciable a la reionizacién y calentamiento del IGM.

Las primeras simulaciones sugirieron que las estrellas de Poblacion III eran de al-
ta masa. Sin embargo, mas tarde se descubrié que el gas primordial puede fragmentarse,
conduciendo a una Poblacién III amplia con muchos objetos de masas pequenas (=~ 1My),
pero con la mayoria de la masa estelar contenida en estrellas de decenas de masas sola-
res, estructuradas en sistemas binarios y de mayor multiplicidad (Stacy et al. 2016). Los
primeros MQs son el préximo estado evolutivo de las binarias primordiales con meta-
licidad Z < 0.001 y estrellas primarias de masa > 18 — 25M,. Las estrellas con esas
caracteristicas colapsan o bien directamente o mediante explosiones de supernova fallidas,
para luego formar agujeros negros (BHs) (p.ej., Heger 2013), dejando el sistema binario
gravitacionalmente unido como un MQ. El sistema binario de Poblacion III evoluciona
durante decenas de Myr, y atraviesa la fase de MQ durante ~ 2 x 10° yr. Si bien esta fase
es breve, en ella la estrella donante pierde ~ 15 M, mientras que la masa del BH perma-
nece aproximadamente constante, por lo que casi toda la materia acumulada es expulsada
del sistema en forma de jets y outflows masivos (Mirabel 2019). Los jets producen rayos
cosmicos que podrian contribuir a la reionizacion. Estas escalas de tiempo son compati-
bles con una posible contribucién de estos sistemas a la reionizacién. Con respecto a la
poblacién de MQs, es interesante destacar que la tasa de formacién estelar en galaxias
tipicas a z=10 es similar a la tasa local en galaxias enanas de baja metalicidad (Madau &
Fragos 2017), las cuales, contienen como maximo, unas pocas XRBs (Douna et al. 2015).

Las primeras generaciones de MQs deberian haber producido, ademas de rayos X,
particulas cargadas relativistas a través de sus jets. Al interactuar con el medio interestelar
(ISM), los jets generan una compleja estructura de choques en su terminacién. En ella se
produce una poblacién no térmica de particulas que escapa al ISM como CRs, y radiacion
a lo largo de todo el espectro electromagnético (Heinz & Sunyaev 2002). Otro proceso que
podria inyectar CRs al ISM es la producciéon de neutrones dentro del jet, los cuales pueden
escapar y decaer fuera del sistema. El producto de este proceso seria la introduccion
de una componente de protones y electrones relativistas en los CRs (Escobar et al., en
preparacion).

Los procesos detras de la mayor parte de la emisiéon no térmica en MQs pueden ser de
naturaleza lepténica (emision sincrotrén y dispersion Compton inversa, IC) o hadroénica
(interacciones protén-protén, produccion de mesones y fotodesintegracién, Bosch-Ramon
& Khangulyan 2009). Dado que la composicién de los jets es todavia tema de debate
(Romero & Vila 2014), la composicién de los CRs producida por los MQs es incierta. Jets
lepténicos aportarian al ISM una componente de electrones y positrones, mientras que los
hadrénicos podrian ademas inyectar protones, y eventualmente nicleos mas pesados al

medio. Los 16bulos detectados en radio en algunos MQs constituyen una fuerte evidencia
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de la presencia de al menos electrones acelerados en la interfaz entre el jet y el ISM (Heinz
& Sunyaev 2003).

Luego de escapar al ISM como CRs, estos electrones relativistas sufren interacciones
que modifican el espectro original y ademés generan nuevas particulas de otras especies,
que a su vez interactiian y experimentan modificaciones en sus correspondientes espectros
a lo largo del ISM. En este trabajo nos focalizamos en analizar las modificaciones de estos
espectros para poder estimar su contribucién a la ionizacién y al calentamiento del IGM.
Nuestro andlisis finaliza una vez que las particulas escapan de la galaxia. Douna et al.
(2018), quienes realizaron un andlisis similar en el IGM, encontraron que los electrones
de los MQs contribuirfan significativamente a la ionizacién sélo a corta distancia (kpc)
de las galaxias, mientras que su efecto en la historia térmica del IGM competiria con
el de otras fuentes. Esto no significa que su efecto sea despreciable; los MQs podrian
haber contribuido manteniendo el medio cercano parcialmente ionizado y aumentando
su temperatura, lo que disminuye la tasa de recombinacién y permite que los fotones
UV viajen mas lejos a través del IGM y puedan proceder con la reionizacion. Ademas,
concluyen que entre todos los MQs, aquellos con espectros blandos poseen el mayor poder

ionizante.

2.3 Microfisica de la ionizacién y el calentamiento

La deposicion en el IGM de la energia de los electrones producidos por los MQs, o de
cualquier otro agente ionizante, se debe a la interacciéon de los mismos con las particulas
del medio ambiente. En esta seccién describimos brevemente las interacciones relevan-
tes para el escenario astrofisico de este trabajo. Dado que consideramos los MQs como
fuentes de electrones relativistas, las mismas son la ionizacién por colisiones inelasticas
electréon-electrén, la cesion de energia de los electrones relativistas a los electrones frios
del medio por colisiones elasticas, que provoca el calentamiento del mismo, y la dispersion
Compton entre los electrones relativistas y los fotones del medio. En este tltimo proceso,
bajo ciertas condiciones, los electrones transfieren gran parte de su energia a los fotones,
creando fotones energéticos. Por lo tanto, también tenemos en cuenta la fotoionizacion,
y la produccion de pares electréon-positron por interaccion de dichos fotones con otros de

baja energia.

2.3.1 Ionizacion colisional

En este proceso un electron energético dispersa un electréon atémico, recibiendo de éste
suficiente energia para transicionar a un estado libre. La colision, por lo tanto, ioniza un

atomo de hidrogeno HI,

e +HI —e +HII+e . (2.3)
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La seccién eficaz total (Kim et al. 2000) es

B 4raiaN 32 ,
Oe—HI = (1 B2y [D(t) lln (1 — 53) — 32 — In(2b )] +

N; 1 Int 1+ 2t b2 t—1
2——)|1-=- 2.4
+< N)l t t+1(1+t’/2)2+(1+t’/2)2 2 H (2.4)

donde ag es el radio de Bohr, N el nimero de ocupacion del orbital, a la constante de
estructura fina, t = T'/B siendo T es la energia del electrén incidente y B es la energia
de ligadura del orbital, ' = T/m.c?, b’ = B/mc?, siendo m, la masa del electrén y c la
velocidad de la luz, B 5 = vip/c siendo vy, , las velocidades de un electrén con energia
cinética T, U y B, respectivamente, con U la energia cinética orbital media del electron.

Por otra parte,

N; = / Y g, 2.
o dw v (2.5)

donde df /dw es la probabilidad de absorcién de energia w por el electrén que pasa del
estado ligado a libre, con w = W/B la energia cinética del electron eyectado W relativa

a su energia de ligadura B, N; el nimero de ocupacion del orbital ionizado, y

o [T df(w)
D(t)= N~ /O T dw (2.6)

representa la contribucion dipolar a la interaccion entre la particula incidente y el electron
a la ionizacién (Kim & Rudd 1994). Esta seccién eficaz es aplicable a todo el rango
de energias del electron incidente, particularmente a los electrones relativistas que nos

conciernen.

2.3.2 Dispersion elastica

Un electron de alta energia E. puede ser dispersado eldsticamente por el campo Coulom-

biano de un electréon de baja energia, cediendo el primero energia al tltimo.
e +e —e +e, (2.7)

En el caso que nos concierne, los electrones de alta energia provenientes de un MQ
interactian con los electrones térmicos libres del plasma que constituye el IGM, si la
fraccion de ionizacién de éste es no nula. De este modo, el IGM recibe energia y se
calienta. Dado que la interacciéon Coulombiana tiene alcance infinito, es necesario integrar
sobre todas las colisiones posibles para calcular la transferencia de energia dFE,/dt del

electrén al IGM a lo largo de su trayectoria. De acuerdo a Furlanetto & Stoever (2010),
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dE. Are*ne In A

2.8
dt MeVe (2:8)

donde e y m, son la carga y la masa del electron, respectivamente, v, la velocidad del

electrén incidente, n, la densidad de electrones del IGM, y In A el logaritmo de Coulomb,

4F,
InA=1In (C%) : (2.9)

donde ¢ = 7.4 x 107 cm3eV.

2.3.3 Dispersion Compton

Un fotén de energia E,;, puede ser dispersado por un electrén de energia F.,

vy+e = y+e, (2.10)

interaccion en la cual el electrén le puede ceder energia al fotén o viceversa, dependiendo
de las energias iniciales de cada una de las particulas.

La seccion eficaz total integrada en todos los dngulos (Jauch & Rohrlich 1955; Jauch
& Rohrlich 1976) es

In(1 + 2x) 1+ 3z
—In(1+2 — 2.11
n(l+ x)) L (1+22)3]|" (2.11)

1+z (22(1+4 )
ae—v(ﬂf):?”rg[ 23 ( 1+ 2z

donde 7 es el radio clésico del electrén, y x = EJ; /mec?, siendo E/ la energfa del fotén

en el sistema de referencia del electron.

2.3.4 Produccion de pares

Un fotén de alta energia E., (en nuestro caso proveniente del CMB, pero que gané suficiente

energia mediante dispersién Compton inversa) puede producir un par electrén-positrén

e* en una interaccién con un fotén de baja energia F, (en nuestro caso del CMB),

Y+y—=e +eh, (2.12)

en el caso que la energia de los fotones en su sistema centro de momento sea suficiente

para crear las masas de los leptones,

E B (1 — cosh) > 2(mec?)?, (2.13)

donde 6 es el angulo entre las direcciones de movimiento de los fotones. La seccion eficaz

total de aniquilacién (Gould & Schréder 1967) para este proceso es
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Figura 2.2: Seccién eficaz en barns (1b = 1072m?) de la interacciéon dispersién Compton
en funcién de la variable x, donde x = E,, E./m2c*. Reproducida de Bhatt et al. (1983)

3 1+7
7By ) = 0n(1 = 67) [28(8 =)+ (3~ #')n (M)] e
donde o7 es la seccion eficaz de Thomson y
2(mec?)?
2=1- ° 2.15
p E,Eyn(1 — cosh)’ (2.15)
siendo fe la velocidad de los leptones en el sistema centro de momento.
2.3.5 Fotoionizacion
Un fotén puede ionizar un atomo de HI si su energia es mayor a 13.6eV,
v+ HI — HIl+e". (2.16)

La longitud de absorcién xy = Ap, donde A es el camino libre medio para la fotoionizacion
y p la densidad de masa del medio, crece de 1 a 100 gcm™2 (Fig. 33.16 de Groom & Klein
2000), para el rango de energias entre 1 keV—100 GeV. Para energias de los fotones mayores
que 100 GeV, x decrece muy levemente. La densidad numérica de HI en el IGM a z = 10
es nigm = 2.4 x 107* ecm~3. Siendo my; = 1.67 x 1072* g la masa del 4tomo de hidrogéno,

p=4x10"2gem 3. Esto da un camino libre medio para los fotones energéticos en el
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rango 1 — 100 Gpc. Dada la dependencia de la densidad del IGM con (1 + 2)3, el camino
libre medio disminuye aproximadamente un 70 % a z = 15, y aumenta un 250% a z = 8
con respecto al camino libre medio a z = 10. Estos valores indican que los fotones de alta
energia no son relevantes para la reionizacion de las regiones préximas a las galaxias. Sin
embargo, observando la figura citada, encontramos que el camino libre medio a z = 10
disminuye a 10, 1 y 0.01 Mpc para fotones de 500, 200 y 50¢V, respectivamente. Esto
sugiere que debemos concentrarnos en investigar la produccion de fotones de energias

inferiores al keV, que son aquellos que contribuyen a la ionizacién del IGM.

16



Capitulo 3

Propagacion de particulas ionizantes

3.1 La ecuacién de transporte

Como se menciono en el Cap. 2, el conocimiento del espectro de la radiacion ionizante que
incide sobre el IGM es clave para comprender el proceso de ionizacion y calentamiento de
este ultimo. Mas precisamente, las ecuaciones de la seccion 2.3 muestran que la deposicion
de energia en el medio depende de la energia de las particulas ionizantes. Por lo tanto, es
necesario conocer la distribuciéon f(7, p,t) de las particulas que componen dicha radiacién
(ya sean fotones o no), en el espacio de fases (7, p) de una particula para cualquier instante
t. El diferencial f(7,p,t)d*rd®p representa el ntimero de particulas en un volumen d*7d3p
del espacio de fases, alrededor de la posicion 7y el momento p, en el instante ¢. El calculo
de la ionizacion y el calentamiento requiere entonces determinar la evolucion de la funcion
f, desde que las particulas son emitidas por la fuente hasta que depositan su energia en
el IGM (p.ej., Douna et al. 2018). Dicha evolucién estd gobernada por la ecuacién de
Boltzmann,

%_'_U.g_i_ﬁ.g_aif

ot or T Tap o ot (3.1)

donde v es la velocidad de las particulas, F la fuerza que actia sobre ellas, y el miembro
derecho representa la derivada colisional de f, es decir, la tasa de cambio de f por procesos
que cambian abruptamente el momento de las particulas. En el caso que nos concierne,
puede considerarse que el flujo de las particulas ionizantes es no colisional debido a su baja
densidad. Sin embargo, la derivada colisional no se anula debido a que existen interacciones
con campos de materia y radiaciéon externos, a través de los procesos descriptos en la
Sec. 2.3. Mas aun, en nuestro problema existen distintas especies de particulas ionizantes
(electrones, fotones, positrones), ya que dichos procesos pueden crear unas a partir de
las otras. Hay pues, tantas ecuaciones de Boltzmann como especies de particulas, y las

mismas quedan acopladas por la derivada colisional, que puede escribirse como
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donde j y j' representan especies de particulas ionizantes, k representa especies de par-
ticulas de los campos externos, o y do/dp;, las secciones eficaces total y diferencial de
los procesos relevantes, respectivamente, v, la velocidad relativa de Mgller (ver, p.ej.,
Cannoni 2014), y las integrales se extienden sobre todo el espacio correspondiente. A un
dado momento py, el primer y segundo término del miembro derecho representan fuentes
de particulas de la especie j debidas a colisiones de particulas de la misma u otra especie
j', respectivamente, uno de cuyos productos es una particula de la especie j con momento
Po. El tercer término describe el sumidero de particulas debido a las colisiones en las que
intervienen particulas de la especie j con momento py.

El sistema de ecuaciones es extremadamente complejo, por ser integro-diferencial en
derivadas parciales y acoplado, ain cuando, como veremos méas adelante, el escenario as-
trofisico presenta algunas simetrias que podriamos aprovechar. Por esta razon, decidimos
utilizar un método de Monte Carlo para obtener la soluciéon del mismo. El método consiste
en construir numéricamente una muestra aleatoria de posiciones y momentos de las parti-
culas ({r;™ g1 i € [1, N]), de modo que representen la funcién de distribucién original,
correspondiente a la emision de la fuente. Integrando las ecuaciones de movimiento de ca-
da una de las particulas de esta muestra, desde el instante en que son emitidas hasta aquel
en que abandonan la galaxia, y teniendo en cuenta las interacciones con los campos ex-
ternos, obtenemos un nuevo conjunto de posiciones y momentos ({7;%, pifin}, i € [1, M]),
donde M # N porque se crean y destruyen particulas. Esta nueva muestra representa
la distribucion de particulas en el limite de la galaxia, y por lo tanto aquella que incide
en el IGM. Es importante notar que la muestra inicial contiene, en nuestro problema,
solamente electrones, mientras que la muestra final puede contener distintas especies de
particulas ionizantes. El tamano N de la muestra original es un parametro libre, y deter-
mina la precision del método. La misma esta limitada esencialmente por la disponibilidad
de recursos computacionales.

La integracién de las ecuaciones de movimiento requiere de ciertos recaudos. En el
caso general, la dindmica de las particulas estd gobernada por dos tipos de interacciones.
Los campos externos de largo alcance determinan trayectorias suaves, mientras que las
interacciones de corto rango producen colisiones, en las que la particula cambia abrupta-
mente su momento, o es destruida para dar lugar a nuevas particulas. En nuestro caso,

las particulas son los electrones emitidos por los MQs o creados por la ionizacion del HI o
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por produccién de pares, positrones creados por este ultimo proceso, y fotones energéticos
originados en la dispersion Compton de los electrones por fotones de baja energia. Para
integrar las ecuaciones de movimiento de cada una de las particulas usamos el c6digo nu-
mérico UTOPIA (Understanding Transport Of Particles In Astrophysics; Pellizza et al.
2010).

UTOPIA es un cédigo Monte Carlo que calcula cascadas electromagnéticas relativis-
tas producidas por fotones o electrones, a través de las interacciones Compton y creacion
de pares. También tiene en cuenta la ionizacion y calentamiento de los dtomos del medio
producido por los rayos césmicos a lo largo de su camino. UTOPIA integra las ecuacio-
nes de movimiento relativistas de fotones y leptones en campos externos de largo alcance,
y utiliza cadenas de Markov para resolver la Ec. 3.2 y calcular las probabilidades de
interacciéon de dichas particulas con campos de materia o radiacion, a lo largo de sus
trayectorias. De acuerdo a estas probabilidades, selecciona aleatoriamente el subconjunto
de particulas que efectivamente interactua, y calcula los productos de dichas interacciones
teniendo en cuenta las secciones eficaces diferenciales descriptas en la Sec. 2.3 y las leyes

de conservacion del momento y la energia.

3.2 Escenario astrofisico

El objetivo de este trabajo es estudiar la propagacion de los electrones emitidos por MQs
a través del medio interestelar (ISM) de la galaxia y su escape hacia el IGM. Siguiendo
el método de Douna et al. (2018), adoptamos como escenario para las simulaciones una
galaxia tipica, que modelamos como una esfera homogénea de hidrégeno de radio R,
ubicada a redshift z. La galaxia contiene un M(Q (o méas) en el centro, con una luminosidad
cinética total Ly inyectada por el jet en forma de electrones relativistas. Adoptamos para
el espectro de estos electrones una ley de potencias con indice «, en el rango de energia
cinética de 10keV — 1 PeV. No tenemos en cuenta los electrones con Ey < 10keV, porque
los mismos se enfrian depositando su energia localmente, y por lo tanto no alcanzan el
IGM (Douna et al. 2018).

Luego de escapar de la fuente, estos electrones interacttian a lo largo de sus trayectorias
con el ISM y los campos de fotones presentes: el CMB y un campo de fotones UV producto
de la emision de las estrellas de gran masa de la galaxia en cuestion. Modelamos el CMB
como un cuerpo negro homogéneo e isétropo a una temperatura 7' = Ty(1 + 2), donde
Ty = 2.735 K es la temperatura actual del CMB (Fixsen 2009). Para describir el campo UV
de la galaxia adoptamos un modelo de cuerpo negro diluido, con una densidad de energia
u consistente con la luminosidad L, de la galaxia, u = (47rcR§)_1Lg, y una temperatura
tipica de 3 x 10* K. Para valores tipicos (Ly = 10%Lg, Ry = 1kpc), el camino libre medio
para la dispersion Compton de los electrones por parte de los fotones del campo UV es

A =~ 3 Mpc, varios érdenes de magnitud superior al radio de la galaxia, por lo que no
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tenemos en cuenta este campo en el analisis posterior.

Nuestro modelo del ISM supone que el mismo es un plasma de hidrégeno parcialmente
ionizado, estatico y frio, de modo que la energia cinética de los atomos de HI, iones y
electrones puede despreciarse respecto de la de las particulas relativistas. La densidad del
mismo es nisn, v la fraccién de ionizacion fi,. La descripcidon de los campos de materia
y fotones dada por estos modelos contienen todos los elementos necesarios para calcular,
para cada uno de ellos, la funcién de distribucién f(7, p) necesaria para la integracién de

la Ec. 3.2.

3.3 Simulaciones

El escenario astrofisico descripto en la Sec. 3.2 depende de seis parametros libres: el
redshift, el radio de la galaxia, la densidad y fraccién de ionizacién del medio interestelar
en ella, y la luminosidad e indice espectral de los MQs. Todos estos parametros presentan
un rango de valores posibles, debido a que las condiciones durante el Amanecer Césmico
son aun poco conocidas. Para tener en cuenta este hecho, creamos un primer modelo
fiducial, tomando los valores tipicos de estos parametros usados por Douna et al. (2018).
El modelo fiducial estd definido por z = 10, R, = lkpc, mgn = lem™, fio, = 0,
Ly = 10%ergs™! v a = —1. Elegimos el redshift porque ésta seria la época tipica en la
que las primeras galaxias se formaron, y cuando habria ocurrido la principal contribucion
a la reionizacion (Bromm & Yoshida 2011). El valor de « corresponde a un espectro
uniforme en log E), —ntmero de particulas por década de energia constante—, lo que
permite simular todo el rango de energias con la misma precision. El valor elegido de
Ly representa un M(Q) de los mas luminosos. Este modelo nos permite comparar nuestros
resultados con los de Douna et al. (2018), lo cual es necesario ya que el codigo numérico
utilizado contiene algunas mejoras respecto del de estos autores. Ademas, constituye la
base con la cual se compararan los modelos resultantes de las variaciones de parametros.

Para estudiar el efecto de la variacién de los pardmetros, construimos otros ocho
modelos, variando cuatro de los seis pardmetros de modo de utilizar un valor superior y
otro inferior al fiducial, dentro del rango esperado para los mismos. Cada pardmetro varia
en forma independiente de los demas, para facilitar la interpretacion de sus resultados
por comparacién con el modelo fiducial. La Tabla 3.1 resume las caracteristicas de los
nueve modelos utilizados. Los tinicos parametros que se mantienen constantes son [
y a. Como argumentan Douna et al. (2018), los resultados son lineales en la densidad
espectral particulas, n = dN/dE. Como Ly y o determinan n, el resultado del modelo para
valores cualesquiera L; (cantidad de electrones muestreados) y o/ (forma que adopta la
distribucién de los electrones) de estos parametros puede obtenerse a posteriori a partir de
los fiduciales, escalando los resultados obtenidos de acuerdo al cociente n’/n. Al aumentar

la cantidad de electrones primarios muestreados, el ruido del modelo disminuye ya que
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logramos representar mejor las interacciones entre particulas.

Para cada modelo, corrimos un conjunto de once simulaciones. Cada una de ellas
utiliza 100 electrones emitidos uniformemente en log Fy, y abarca un rango de un orden
de magnitud en energia. Esto nos permite cubrir el rango desde 10keV hasta 1PeV. La
subdivision del intervalo de energia fue necesaria porque cada conjunto de 11 simulaciones
requiri6 varios dias de computo, y una memoria de alrededor de 10 GB, debido a que la
cascada originada por los 1100 electrones contiene entre 107 y 10% particulas en total. En

el siguiente capitulo presentamos los resultados obtenidos para cada modelo.

Parametros libres

Ry [kpc] [ msm [em ™) | fion | 2
1 1 1 0 |10
2 0.3 1 0 |10
3 3 1 0 |10
4 1 0.3 0 10
5 1 3 0 |10
6 1 1 0.01 | 10
7 1 1 0.1 |10
8 1 1 0 8
9 1 1 0 15

Tabla 3.1: Parametros de los nueve modelos utilizados para las simulaciones.
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Capitulo 4
Propagacién dentro de las galaxias

En este capitulo presentamos los resultados de los modelos construidos para la propagacion
de los electrones emitidos por los MQs dentro de la galaxia. En lineas generales, nos
interesa comprender cémo se modifica la distribucion de energia de los electrones, qué
energia se llevan los fotones creados en los distintos procesos, y cudles son los mecanismos
que determinan ambas distribuciones de energia. Ademas, investigamos cémo dependen
los resultados de los pardametros libres de nuestro escenario astrofisico. En la Fig. 4.1

vemos el espectro de los electrones primarios emitidos por el MQ.

Espectro electrones primarios
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Figura 4.1: Espectro normalizado de los electrones primarios, simulado con 1100 electrones
emitidos uniformemente en log E}, abarcando un rango de 10keV hasta 1 PeV.
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4.1 Electrones que escapan de la galaxia

4.1.1 Modelo fiducial

En la Fig. 4.2 mostramos la energia final de los electrones y positrones que escapan de la
galaxia en funcion de la energia inicial de los electrones primarios, para el modelo fiducial.

Los colores indican los distintos rangos de energia de los electrones primarios.

Electrones que escapan de la galaxia
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® 100keV-1MeV
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Figura 4.2: Energia final de los electrones y positrones que escapan de la galaxia en funciéon
de la energfa inicial de los primarios, correspondiente al modelo fiducial (R, = 1kpc;
z=10; nigy = 1em™3; fion = 0).

Vemos que los electrones correspondientes al rango de menor energia (10 — 100keV)
no logran escapar de la galaxia, sino que se enfrian dentro de la misma. Su energia cae
por debajo de la minima establecida para las simulaciones (10keV) y, de acuerdo con
los resultados de Douna et al. (2018), inyectan toda su energia localmente dentro de la
galaxia. Los electrones pertenecientes al rango entre 100keV — 1 MeV logran escapar, ya
que la pérdida de energia es menor a medida que aumenta la energia de los primarios.
Para estas energias, la dispersion Compton no produce efectos apreciables debido a que
transcurre en el régimen de Thomson, en el que la transferencia de energia al fotéon es
despreciable. El tinico proceso que puede hacer perder energia a estos electrones es la
ionizacion, ya que al no haber electrones libres (fion = 0) no hay transferencia de calor
al medio. Mediante continuas ionizaciones, en las que en cada una el electron pierde al
menos 13.6 eV, la energia final del electrén rapidamente resulta menor que la energia por
debajo de la cual se enfrian localmente.

Para energias desde 1 MeV hasta aproximadamente 10 GeV, la energia de los electrones

que escapan es aproximadamente igual a la energia inicial de sus primarios; esto significa
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que los electrones primarios perdieron muy poca energia interactuando con el medio a
lo largo de su camino por la galaxia, y lograron escapar. Hay dos razones por las que
estos electrones pierden poca energia. La primera es que la seccion eficaz de ionizacion
disminuye al crecer la energia, y ademés mediante ionizaciones pierden apenas decenas o
centenares de eV por cada una. La segunda es que para el rango de energia considerado,
el régimen que domina la interaccion Compton sigue siendo el de Thomson.

La curva se empieza a aplanar para energias iniciales F, &~ 10 GeV, debido a que los
electrones entran en un régimen intermedio, en el que pierden una fraccion no despreciable
(pero atin pequena) de su energia en cada interaccién. Su energia disminuye entonces hasta
que la pérdida se hace despreciable, lo que ocurre a valores del orden de los 10 GeV. Por
lo tanto la energia final resulta practicamente independiente de la energia inicial.

Para energias mayores, a partir de F, ~ 10TeV, vemos que no sélo los electrones
primarios escapan, sino que hay electrones secundarios creados durante la propagacion.
Tanto los electrones primarios como los secundarios muestran una dispersion considerable
en sus energias, lo que apunta a un proceso fuertemente estocastico en su produccion.
A estas energfas, la dispersion Compton entra en el régimen de Klein-Nishina (K-N),
E.E,, 2 (mec?)?. La energia de un fotén CMB a z = 10 es E,, = 2.58 x 1072V, de
donde obtenemos E, ~ 10 TeV. En este régimen la transferencia de energia del electrén al
foton es catastrofica, con lo que el electron pierde su energia en muy pocas interacciones,
lo que justifica la estocasticidad.

Por otra parte, la energia transferida a los fotones E, puede estar por encima de
la minima necesaria para crear pares electron-positrén, dada por E E,, = (mec?)?. En
nuestro caso, F, ~ 10 TeV. La energia de estos fotones fue cedida por los electrones més
energéticos en las interacciones Compton en el régimen de K-N, ya que en este régimen
el electrén cede casi toda su enegia al fotén. Al interactuar estos fotones energéticos con
los fotones del CMB, se crean pares electrén-positron secundarios, los cuales se ven en la
Fig. 4.2. Vemos que uno de los dos pares se lleva casi toda la energia cinética, mientras
que el otro queda con muy poca, llegando a energias finales del orden de hasta 10 keV.

En la Fig. 4.3 mostramos la distribuciéon de energia de los electrones que escapan de
la galaxia. Volvemos a observar la ausencia de los electrones que escapan con energias
entre 10keV y 100keV debida a las pérdidas por ionizacién. En el rango de los MeV—
GeV, observamos un espectro plano idéntico al de entrada, debido a la insignificancia de
la pérdida de energia por dispersion Compton en el régimen de Thomson. A partir de
~ 10 GeV, se observa un pico debido a la acumulacion de electrones de mayores energias
iniciales en esa region espectral, por la pérdida catastrofica de su energia. Discriminando
por energia de los primarios, vemos que en realidad hay dos picos superpuestos. Un pico
esta compuesto por los electrones mas energéticos creados por aniquilacion de fotones, que
a su vez surgieron de los primarios mas energéticos. El otro pico es creado por primarios
que perdieron energia por dispersion Compton en el régimen K-N, pero sin pasar por

la produccién de pares. Finalmente, observamos a energias de los keV, un pico menor
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compuesto por los electrones de menor energia creados en la aniquilaciéon de fotones.

Espectro electrones que escapan de la galaxia
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Figura 4.3: Espectro de los electrones que escapan de la galaxia, correspondiente al modelo
fiducial.

4.1.2 Efectos de la densidad del ISM

La Fig. 4.4 muestra la energia de los electrones que escapan de la galaxia, en funcién de la
de los primarios, para los modelos que exploran la variacion de la densidad de atomos de
hidrégeno del ISM (modelos 4: nigy; = 0.3 cm ™3, panel izquierdo, y 5: nigy = 3cm ™3, panel
derecho). En el panel izquierdo vemos que hay electrones que escapan, cuyos primarios
tienen energias entre 10 — 100 keV, a diferencia del modelo fiducial; sin embargo no llegan
a escapar todos los electrones originales de ese rango. Esto es debido a que la densidad
de atomos de HI es menor, por lo que el camino libre medio para la ionizaciéon aumenta.
Los electrones producen menos ionizaciones y pierden menos energia, tal que solamente
los de menor energia se enfrian dentro de la galaxia. En el panel derecho vemos que los
electrones del rango de 0.1 — 1 MeV pierden mas energia que en el panel izquierdo y no
hay electrones del rango de 10 — 100 keV que escapen debido a que hay méas dtomos de HI
para ionizar.

En el extremo de alta energia, de la misma manera que en el modelo fiducial, a medida
que la energia del electron inicial aumenta, cede mas energia a los fotones del CMB

mediante dispersion Compton en el régimen K-N, teniendo como consecuencias que la
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curva se aplane a partir de ~ 10GeV y ademas que los fotones mas energéticos creen
pares electron-positron al interactuar con los fotones del CMB. El comportamiento es en
ambos modelos (4 y 5) idéntico al del modelo fiducial, porque la densidad de fotones del
CMB no depende de nigy.

En lineas generales, el efecto de la densidad del ISM de la galaxia es modificar el limite

inferior de energia de los electrones que escapan, de modo que éste aumenta al aumentar

la densidad del medio.
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Figura 4.4: Energia final de los electrones y positrones que escapan de la galaxia en funcion
de la energia inicial de los primarios, para densidades de atomos de hidrogeno del ISM de
nism = 0.3cm ™3 (panel izquierdo) y nigy = 3em™ (panel derecho).

4.1.3 Efectos del tamano de la galaxia

En la Fig. 4.5 mostramos el efecto de la variacion del radio de la galaxia (modelo 2,
R, = 0.3kpc en el panel izquierdo, y modelo 3, R, = 3kpc en el panel derecho). En el
caso del radio menor, vemos que algunos electrones cuyos primarios tienen energias entre
10 — 100 keV logran escapar, anidlogamente al caso donde nigy = 0.3cm ™3, ya que al ser
menor el tamano de la galaxia, estos electrones ionizan menos atomos de HI, perdiendo
asi menos energia. Sin embargo, sélo en los mas energéticos de este rango se nota el efecto
mencionado, ya que los menos energéticos llegan muy facilmente al limite de energia
minima para el cual se enfrian dentro de la galaxia. Para la galaxia de mayor tamano, en
cambio, los electrones se enfrian dentro de ella atn en el rango 0.1 — 1 MeV, por la misma
razon.

Ademas, vemos que el quiebre debido a la ocurrencia de la dispersién Compton en el
régimen de K-N; en el caso del radio menor ocurre para energias mayores. Los electrones

tienen menos oportunidad de perder energia por interacciones con el CMB porque viajan
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una distancia menor y escapan con mayor energia final. Lo opuesto ocurre para la galaxia

de mayor tamano.
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Figura 4.5: Energia final de los electrones y positrones que escapan de la galaxia en
funcién de la energia inicial de sus primarios, para radios de la galaxia R, = 0.3kpc
(panel izquierdo) y R, = 3kpc (panel derecho).

4.1.4 Efectos del redshift

En la Figura 4.6 mostramos los efectos de la variacion del redshift en la energia de los
electrones que salen de la galaxia. El panel izquierdo corresponde a z = 8 (modelo 8) y el
derecho a z = 15 (modelo 9). Observamos que la relacién entre energia de los electrones
que escapan y la de los primarios mantiene la misma forma que en el modelo fiducial,
excepto que la transicion al régimen K-N ocurre a energias mayores en el caso de z = §,
y menores a z = 15. Esto se debe a que la densidad del CMB es menor a z = 8, y por lo
tanto los electrones interactiian menos y escapan con mayor energia, en forma analoga al
efecto que surge de la variacion del tamano de la galaxia.

En la Fig. 4.7 mostramos la distribucién de energia de los electrones que escapan de
la galaxia, para ambos valores del redshift. En ella vemos claramente como se desplaza el
pico de alta energia debido a la variacién de la densidad del CMB, que limita la pérdida

de energia por dispersiéon Compton en el régimen de K-N y a la variacién de la energia
del foton CMB.

4.1.5 Efectos de la fraccion de ionizacion del ISM

El dltimo pardmetro variado es la fraccion de ionizacién del medio interestelar, fi,, = 0.01
(modelo 6) y fion = 0.1 (modelo 7). En la Fig. 4.8 se observa que no hay diferencias

notables con el modelo fiducial al variar f;,,. Como veremos en la Sec. 4.3, la dispersion
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Electrones y positrones que escapan de la galaxia, z=8 Electrones y positrones que escapan de la galaxia, z=15
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Figura 4.6: Energia final de los electrones y positrones que escapan de la galaxia en funcién
de la energia inicial de sus primarios, para distintos valores del redshift de la galaxia (z = 8,
panel izquierdo y z = 15 el derecho).
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Figura 4.7: Espectro de los electrones que escapan de la galaxia, para una galaxia situada
a redshift z = 8 (panel izquierdo) y a z = 15 (panel derecho).

elastica de los electrones energéticos con los electrones de baja energia del ISM compite
con la ionizacién en drenar energia de los electrones de baja energia (menor al MeV). Sin
embargo, el resultado en términos de la energia final de los electrones es similar, por lo

que no se aprecia en este grafico.
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Electrones y positrones que escapan de la galaxia, fi;,=0.01 Electrones y positrones que escapan de la galaxia, fj;n=0.1
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Figura 4.8: Energia final de los electrones y positrones que escapan de la galaxia en funcién
de la energia inicial de sus primarios, para fracciones de ionizacién del ISM de la galaxia
fion = 0.01 (panel izquierdo) y fion = 0.1 (panel derecho).

4.2 Fotones que escapan de la galaxia

4.2.1 Modelo fiducial

En esta seccion nos focalizamos en los fotones que escapan de la galaxia. En la Figura 4.9
presentamos para el modelo fiducial, la energia final de los fotones que escapan en funcion
de la energia de los electrones primarios que dieron lugar a estos fotones, donde cada
rango de color indica el rango de energia de los primarios. Vemos que escapan muchos
mas fotones que electrones ya que para cada electréon primario, hay una gran cantidad de
fotones producto de las continuas interacciones por dispersion Compton con los fotones del
CMB. A bajas energias, vemos que los electrones ceden poca energia a los fotones ya que
gobierna el régimen de Thomson de la interaccién IC. A medida que aumenta la energia
de los electrones primarios y comienza a tener importancia el régimen de K-N, la energia
de los fotones crece abruptamente. Por tltimo, observamos que para energias primarias
altas, desde 10 TeV hasta 1 PeV, hay fotones con muy bajas energias que también escapan,
producto de la dispersion Compton de los electrones secundarios correspondientes a la
creacion de pares con el CMB.

En la Fig. 4.10 mostramos la distribucion de energia de los fotones que escapan de la
galaxia. Para su andlisis, recordamos que todos los fotones se originan en la dispersion
Compton de electrones. Observamos un pico a energias menores al eV, que no aportan
a la ionizaciéon. Este pico se produce a partir de electrones primarios de baja energia, y
secundarios creados en la aniquilacién de fotones. En el rango que va de los €V a los MeV,
el espectro —cantidad de fotones por década— es razonablemente plano. Alrededor de los

GeV se observa otro pico de emision, cuyo origen estd en la interaccion del CMB con los
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Figura 4.9: Energia final de los fotones que escapan en funcién de la energia inicial de
los electrones primarios, correspondiente al modelo fiducial (Ry = 1kpc; z = 10; nigm =
lem™3 y fion = 0).

electrones energéticos en el régimen de K-N. El mismo termina abruptamente alrededor

de los TeV, debido a que los fotones més energéticos son absorbidos al aniquilarse con el
CMB.

4.2.2 Efectos de la densidad del ISM

En la Figura 4.11 vemos los fotones que escapan, teniendo en cuenta la variacion de la
densidad de dtomos de hidrégeno (modelo 4, nigy = 0.3cm™ en el panel izquierdo y
modelo 5, nigy = 3c¢cm ™ en el panel derecho). No observamos cambios significativos entre
estos modelos y el modelo fiducial (Fig. 4.9). Esto es debido a que el cambio en la densidad

del ISM no afecta a la interaccién Compton, responsable del espectro de fotones.

4.2.3 Efectos del tamaino de la galaxia

En la Figura 4.12 mostramos el efecto de la variacién del radio de la galaxia (modelo 2,
R, = 0.3kpc en el panel izquierdo y modelo 3, R, = 3 kpc, panel derecho). No se aprecian
cambios significativos entre el modelo fiducial y estos modelos, debido a que la variacion
del tamano de la galaxia no afecta a la energia cedida por los electrones a los fotones en
cada dispersion Compton. El mayor tamano de la galaxia implica, por otra parte, una
mayor cantidad de interacciones, y por lo tanto, mayor produccién de fotones. Esto se
observa, por ejemplo, en una mayor poblacién de fotones de baja energia provenientes de

los electrones secundarios creados por aniquilacion de fotones.
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Espectro fotones que escapan
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Figura 4.10: Espectro de los fotones que escapan de la galaxia, correspondiente al modelo
fiducial.
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Figura 4.11: Energia final de los fotones que escapan en funcién de la energia inicial de los
electrones primarios, para densidades de 4tomos de hidrégeno del ISM de nigy = 0.3 cm ™3
(panel izquierdo) y nigm = 3em™ (panel derecho).
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Fotones que escapan de la galaxia, Rg=0.3kpc
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Figura 4.12: Energia final de los fotones que escapan en funcién de la energia inicial de los
electrones primarios, para radios de la galaxia R, = 0.3 kpc (panel izquierdo) y Ry = 3kpc

(panel derecho).

4.2.4 Efectos del redshift

En la Figura 4.13 mostramos los efectos de la variacién del redshift, para z = 8 y z = 15.

Observamos que en el caso del redshift mayor, la cantidad de fotones que escapan es
mayor. Esto se debe a que la densidad del CMB es mayor a z = 15. La variacién de la

energia de los fotones del CMB no produce efectos apreciables en el espectro.
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Figura 4.13: Energia final de los fotones que escapan en funciéon de la energia inicial de
los primarios, para valores del redshift de la galaxia de z = 8 (panel izquierdo) y z = 15

(panel derecho).

En la Figura 4.14 vemos los espectros de los fotones que escapan de la galaxia, para
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ambos valores del redshift. Vemos de nuevo en los dos el pico a energias menores a ~ 1€V,
el espectro plano desde los eV a los MeV, el pico alrededor de los GeV, y la aniquilacion
de los fotones TeV con el CMB.

Espectro fotones que escapan de la galaxia, z=8 Espectro fotones que escapan de la galaxia, z=15
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Figura 4.14: Espectro de los fotones que escapan de la galaxia, para redshift = = 8 (panel
izquierdo) y z = 15 (panel derecho).

4.2.5 Efectos de la fraccion de ionizacién del ISM

Por tltimo, variamos la fracciéon de ionizacién del medio a fi,, = 0.01 (Fig. 4.15, panel
izquierdo) y a fion = 0.1 (panel derecho). No observamos diferencias significativas con
el modelo fiducial, lo que es consistente con el hecho de que fi,, no afecta la dispersion
Compton de los electrones energéticos por parte de los campos de fotones. Si bien los
fotones producidos podrian interactuar con los electrones libres del medio, también por

dispersiéon Compton, la probabilidad de este proceso es muy baja.

4.3 Pérdidas de energia

En esta seccién analizamos la pérdida de energia de los electrones primarios por todas
las causas posibles. El tratamiento de las interacciones de UTOPIA, que considera los
productos como particulas diferentes a las interactuantes, permite separar los procesos
de pérdida de energia del electron primario. Podemos calcular las pérdidas por ionizacion
de atomos de HI del medio, por scattering con los electrones de baja energia del medio
en el caso en el que fion # 0, y tener en cuenta como se distribuye la energia restante

del electréon en electrones cuya energia es menor a 10keV, en electrones que escapan y en
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Figura 4.15: Energia final de los fotones que escapan en funciéon de la energia inicial de
los primarios, para una fraccién de ionizacién del ISM de la galaxia fio, = 0.01 (panel
izquierdo) y fion = 0.1 (panel derecho).

fotones. Todas las figuras de esta seccién muestran el cociente entre la pérdida de energia

del electron y la energia del primario, en funciéon de la energia del primario.

4.3.1 Modelo fiducial

En la Figura 4.16 vemos las pérdidas de energia de los electrones segin el modelo 1, para
el cual R, = 1kpc; z = 10; nism = lem™3 ¥ fion = 0. Primero vemos que como fion = 0,
no hay electrones de baja energia en el medio para que los electrones primarios sufran
dispersion Coulombiana, con lo que no hay energia perdida en forma de calor. Vemos
que las pérdidas de energia de los electrones primarios por ionizacién tienen importancia
a bajas energias, donde solamente este proceso domina, y va perdiendo importancia a
medida que aumenta la energia de los primarios. Esto no quiere decir que las ionizaciones
a altas energias no ocurren, sino que como la energia del electrén aumenta, la energia
perdida es cada vez mas insignificante. La produccion de electrones de baja energia im-
porta a energias primarias bajas, ya que como vimos en la Fig. 4.2, estos primarios llegan
rapidamente a la energia minima mediante ionizaciones. Vemos que en el rango de energia
10 keV — 100 keV no hay electrones que escapan, como vimos en la Fig. 4.2, pero a medida
que aumenta la energia del primario, comienzan a escapar con energias muy similares a
la de sus primarios, ya que el cociente entre su energia final y su energia inicial es ~ 1.
Por dltimo, a bajas energias del primario vemos que hay muy poca energia que el elec-
trén primario le cede a los fotones mediante dispersion Compton, ya que el cociente es
muy pequeno. A medida que aumenta la energia del primario, los electrones ceden méas
energia a los fotones. Cuando entra en el régimen de Klein-Nishina la cesion es casi total,

y los otros procesos no tienen practicamente importancia para la pérdida de energia del
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primario.
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Figura 4.16: Pérdida de energia de los electrones por ionizaciones de los atomos de HI,
electrones que escapan y de baja energia y fotones, en el modelo fiducial: R, = 1kpc;
z=10; migm = lem™3 y fion = 0.

4.3.2 Efectos de la densidad del ISM

En la Figura 4.17 analizamos la misma situacién que antes, variando la densidad de &tomos

3 3 en el panel

de HI de la galaxia a nigyr = 0.3cm™ en el panel izquierdo y a nigy = 3em™
derecho. A diferencia del modelo fiducial, vemos que a bajas energias (=~ 10keV), como
hay electrones que escapan, las ionizaciones tienen importancia hasta energias primarias
menores para densidades del ISM menores. A altas energias vemos que las ionizaciones
tienen més importancia (los electrones pierden mas energia) en el caso en el que la densidad

de atomos de HI es mayor, ya que los electrones tienen mas atomos con los que interactuar.

4.3.3 Efectos del tamano de la galaxia

En la Figura 4.18 variamos el radio de la galaxia a Ry, = 0.3kpc (panel izquierdo) y
R, = 3kpc (panel derecho). Como en la Fig. 4.17, para la galaxia de menor tamano
las ionizaciones pierden importancia a energias muy bajas, ya que algunos electrones
menos energéticos también escapan. De esta manera la cantidad de electrones de baja
energia que se obtiene es menor. Ademas, como los electrones tienen menor probabilidad
de interactuar en el caso de la galaxia de menor tamafo, a energias primarias altas se
aprecia esta diferencia y se ve que los electrones pierden menos energia por ionizacion. El
efecto del menor camino a recorrer a través del CMB se ve en la energia que se pierde en

fotones, que domina desde energias del primario mayores en el caso de la galaxia menor.
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Figura 4.17: Pérdida de energia de los electrones por ionizaciones de los dtomos de HI,
electrones que escapan y de baja energia y fotones, para una densidad de atomos de
hidrégeno del ISM de nigy = 0.3 cm™3 (panel izquierdo) y nigy = 3cm ™ (panel derecho).
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Figura 4.18: Pérdida de energia de los electrones por ionizaciones de los atomos de HI,
electrones que escapan y de baja energia y fotones, para radios de la galaxia R, = 0.3 kpc
(panel izquierdo) y R, = 3kpc (panel derecho).

4.3.4 Efectos del redshift

Por tultimo, en la Figura 4.19, analizamos el efecto de la variacion del redshift, para z = 8
(panel izquierdo) y z = 15 (panel derecho). Vemos que en el caso de z = 15 ocurre un
cambio en la energia de los primarios a la cual comienza a dominar la pérdida de energia
en forma de fotones. Esto se debe a que la densidad de fotones del CMB, y la energia
de los mismos, son mayores a redshift mas alto, lo que hace que electrones primarios de

menor energia sufran mas pérdidas por dispersion Compton, produciendo fotones.
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Figura 4.19: Pérdida de energia de los electrones por ionizaciones de los dtomos de HI,
electrones que escapan y de baja energia y fotones, para redshift = = 8 (panel izquierdo)
y z = 15 (panel derecho).

4.3.5 Efectos de la fraccion de ionizacion del ISM

En la Figura 4.20 vemos el efecto del scattering entre los electrones primarios y los elec-
trones del medio (calentamiento del ISM). Vemos que domina a bajas energias, aunque
ocurre en todo el rango de energias, inclusive para los electrones producto de la inter-
accion de creacién de pares, que también interactian con los electrones frios mediante
scattering Coulombiano. La gran diferencia con los otros modelos es que la ionizacion casi
no tiene importancia en este caso; aparece con una contribucion muy pequena a muy altas
energias. Esto es debido a que la ionizacién compite con el calentamiento del ISM en el
enfriamiento de electrones de baja energia. Estos electrones tienen mayor probabilidad de
interactuar con los electrones del medio que de ionizar los atomos de HI, por lo que la
ionizacion no se observa. Ademas, vemos que la pérdida de energia del electron por calor
en el caso de fio, = 0.1 es un orden de magnitud mayor que en el caso f;,, = 0.01, debido

a que hay mas electrones libres con los que interactuar.
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Figura 4.20: Pérdida de energia de los electrones por ionizaciones de los dtomos de HI, por
calentar el medio debido al scattering con los electrones del medio, electrones que escapan
y de baja energia, y fotones, para una fraccién de ionizacién del medio fi,, = 0.01 (panel
izquierdo) y fion = 0.1 (panel derecho).
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Capitulo 5
Discusién y conclusiones

El objetivo de este trabajo es analizar a los microcuasares como fuente alternativa para la
reionizacion del Universo temprano. Estos sistemas emiten rayos coésmicos, en particular
electrones muy energéticos (Heinz & Sunyaev 2002), que podrian contribuir a la ionizacién
del medio intergaldctico. Siguiendo el método utilizado por Douna et al. (2018), analizamos
la propagacién de los electrones relativistas emitidos por el MQ a través del ISM de una
galaxia primordial, y su posterior escape al IGM. Como modelo fiducial para simular el
escenario astrofisico adoptamos el que utilizaron Douna et al. (2018): z = 10, R, = 1 kpc,
nigv = lem ™3, fion = 0, donde la luminosidad cinética inyectada por los MQs en forma
de electrones es L = 10 ergs™' y la emisién lepténica proveniente del MQ sigue una
distribucién energética de tipo ley de potencias, cuyo indice es « = —1. Calculamos
las distribuciones de energia de los electrones y los fotones que escapan de la galaxia, y
ademés analizamos el cambio de las mismas debido a la variacion del redshift, tamafo
de la galaxia, fraccién de ionizacién del ISM y densidad de atomos de HI del ISM. Los
avances respecto al trabajo realizado por Douna et al. (2018) son dos: el anélisis del efecto
de la variacién del redshift, y la determinacion de los espectros de fotones secundarios que

escapan de la galaxia.

Observamos que existen diferencias significativas entre el espectro de la emisién de los
electrones primarios y el espectro de los electrones que escapan de la galaxia, producto
de las interacciones que los electrones sufren a lo largo de su trayectoria. A energias
iniciales menores al MeV, los electrones sufren una fuerte pérdida de energia, enfriandose
una fraccion significativa dentro de la misma galaxia. La pérdida de energia de estos
electrones estd dominada por dos procesos que compiten: las continuas ionizaciones de los
atomos de HI del medio y la cesién de energia a los electrones libres del mismo medio
(calentamiento del ISM). El primero domina a bajas fracciones de ionizacion del ISM,

pero disminuye su importancia hasta ser despreciable a fi,, ~ 0.1.

A energias intermedias, MeV — GeV, la distribucién de energia original de los electrones
no se modifica, debido a que la interaccién dominante es la dispersion Compton por fotones

del CMB. Esta ocurre en el régimen de Thomson, y por lo tanto no produce pérdidas
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significativas de los electrones. En cambio, a altas energias la dispersion Compton por
fotones del CMB entra en el régimen de Klein-Nishina, donde el electron cede gran parte
de su energia al fotén. Estas pérdidas de energia son significativas hasta que los electrones
llegan a energias de ~ 10 GeV, causando asi un apilamiento de electrones en el limite de
Thomson. Ademéds, a muy altas energias (TeV) comienza a dominar la creacion de pares,
ya que los fotones dispersados son suficientemente energéticos para interactuar con otro
foton del CMB, creando leptones secundarios.

En resumen, la distribucion de electrones que escapa de la galaxia muestra un corte a
baja energia (keV-MeV) debido a la interaccién con el ISM, y otro a alta energia (GeV—
TeV) debido a la interaccién con el CMB. La energia a la que ocurre el primero aumenta
con la densidad del ISM y la fraccién de ionizacién. En cambio, la energia a la que ocurre
el ultimo disminuye al aumentar el redshift. Ambos dependen levemente del tamano de
la galaxia. Estos resultados concuerdan con los hallados por Douna et al. (2018), excepto
la dependencia con z, que no fue explorada por estos autores, y constituye un resultado
original de esta Tesis.

Como plantean Douna et al. (2018), los electrones de energias bajas, hasta ~ 1 MeV,
son los causantes de la mayor parte de la ionizacién del IGM. Por lo tanto, cudntos mas
electrones con energias bajas escapen de la galaxia, més ionizaciones van a producir. Nues-
tros resultados respecto del espectro de electrones que sale de la galaxia a estas energias
son idénticos a los de estos autores, y las variaciones con el redshift, no exploradas por
ellos, afectan solamente a electrones mucho mas energéticos, que no participan significati-
vamente en la reionizacién del IGM. Por lo tanto, nuestras conclusiones sobre la capacidad
de los MQs de reionizar el IGM son necesariamente idénticas a la de Douna et al. (2018):
los MQ sélo producen una ionizacion significativa a escalas de kiloparsecs; y las galaxias
mas pequenas y con un ISM menos denso favorecen el aporte de los MQs a la reionizacion.
Por otra parte, los MQs si contribuyen significativamente a calentar el IGM, lo que ayuda
a disminuir la recombinacion. Ademas, a bajas fracciones de ionizacion los electrones se
enfrian méas lentamente, de modo que los MQs serian mas eficaces para ionizar un medio
neutro que para aumentar la ionizacion de uno parcialmente ionizado. Esto podria ser
relevante si los MQ)s se crearan durante la primera fase de la EoR. Una investigacion de
la evoluciéon de las poblaciones de las distintas fuentes es necesaria para determinar si
este escenario es posible. Un punto a destacar es que los electrones de energias superiores
al MeV que escapan de la galaxia ain podrian aportar a la ionizacion, si existiera un
mecanismo que pudiera enfriarlos en el IGM. Esto atin no ha sido explorado, y sera tema
de un trabajo futuro.

Los espectros de los fotones que escapan de la galaxia muestran un pico a energias
por debajo de la energia de ionizacion del HI, y otro a altas energias, conectados por un
plateau que va de los eV a los GeVs. El primer pico es irrelevante para nuestro trabajo,
mientras que los fotones del segundo no pueden ionizar el IGM debido a que su camino

libre medio es del orden de los Gpc a los redshift considerados. Los fotones de baja energia,
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entre decenas y centenas de eV, en cambio, pueden ionizar el IGM a distancias inferiores
al Mpc. Sin embargo, el flujo de fotones que resulta de los simulaciones es demasiado

3571, Comparando con la Fig. 7

pequeiio, produciendo del orden de 1072 —1072® iones cm ™
de Douna et al. (2018), este valor esta entre ocho y nueve 6rdenes de magnitud por debajo
de la tasa de ionizacién producida por los electrones. Cualquier consideraciéon posterior
de estos fotones secundarios como fuente de ionizaciéon requerira hallar mecanismos por
los cuales este flujo se incremente considerablemente. De otro modo, esta hipotesis deberé
ser descartada.

El desarrollo de este trabajo abre todo un panorama de posibilidades para futuros

trabajos:

o Explorar otras fuentes alternativas que emitan rayos césmicos y fotones de baja
energia que, de la misma forma que sucede con los microcuasares, aporten a la

ionizacion del medio.

o Combinar las tasas de produccién de rayos césmicos y fotones poco energéticos con
los tiempos de vida de las distintas fuentes alternativas, para obtener un escenario

completo de la reionizacion.

o Generar simulaciones autoconsistentes con la evolucion de la ionizacion, temperatura
del medio, y la astrofisica de formacion de las galaxias y de las poblaciones de fuentes

ionizantes.

Una descripcion detallada del proceso completo es muy compleja, pero aportar a su
construccion en el futuro es uno de los objetivos generales clave de nuestro trabajo. Ella
permitira contrastar las hipdtesis sobre los procesos fisicos y las fuentes astrofisicas de la
reionizacion, con las observaciones que proveera la proxima generacion de instrumentos
como Low Frequency Array (LOFAR), Square Kilometer Array (SKA), o el James Webb
Space Telescope.
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