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Resumen

En este trabajo investigamos la emisiéon radiocentimétrica de la region de colision
de vientos de estrellas masivas ligadas gravitacionalmente. En particular, estudiamos
al sistema binario WR 147.

La emision no térmica en ondas de radio (sincrotrén) esta asociada a una poblacién
de electrones acelerados a velocidades relativistas en choques fuertes y a la presencia de
campos magnéticos intensos. La emision térmica en radio, en cambio, esta asociada a
los vientos ionizados de las estrellas y, en menor medida, al plasma a alta temperatura
presente en la regiéon de colision de vientos. Nuestro objetivo es caracterizar ambas
componentes de emisién estudiando la distribucion espectral de energia observada en
un rango amplio de frecuencias. Esto, a su vez, permite estimar la capacidad de este

tipo de fuentes como aceleradoras de particulas relativistas.

Para llevar a cabo este proyecto, contamos con observaciones tomadas con el in-
terferémetro estadounidense Jansky Very Large Array. Con estos datos, medimos la
densidad de flujo de la fuente en la banda C (4 —8 GHz) obteniendo un flujo promedio
S, = 39.3+ 1.8 mJy. Medimos también la densidad de flujo en cada ventana espectral
de la banda. Nuestras imagenes a las frecuencias més altas (~ 8 GHz) logran resolver
marginalmente la region de colisién de vientos. Utilizando ademas datos de la literatura
a otras frecuencias, ajustamos el espectro en radio como la suma de una componente
no térmica y otra térmica, es decir, S, = SNT 4+ S Con esto obtuvimos los indices
espectrales anyt &~ —0.8 & 0.1 para la emision sincrotron y oy, ~ 0.76 & 0.03 para la
emision térmica de los vientos ionizados.

Finalmente, analizamos esta emision utilizando un cédigo de radiacién no térmica
optimizado para regiones de colisién de vientos en sistemas binarios. Ambos vientos

estelares inyectan una potencia de Liyy, ~ 8 x 10% ergs™!

en la region de colision de
vientos. En base al ajuste de la distribucion espectral de energia en todo el rango de
radiofrecuencias determinamos que el indice espectral de la poblacion de particulas
relativistas debe ser p ~ 2. Ademaés, podemos estimar valores para el campo magnético
en el apex de la regién de colisiéon de vientos en el rango de B ~ 6-60 mG y para

la fraccién de potencia Li,, transferida a particulas relativistas en el rango fyxt ~

A%



0. Resumen

0.004-0.1; estos dos parametros se encuentran correlacionados de manera tal que un
valor alto de B se corresponde con uno bajo de fxrt y viceversa. Concluimos que esta
degeneracion entre B y fyr podria resolverse con observaciones sensibles en el rango

de altas energias con instrumentos actuales o en desarrollo.



Abstract

In this work, we investigate the cm-continuum emission from the wind-collision
region of massive stars that are gravitationally bound. In particular, we study the
binary system WR 147.

On the one hand, non-thermal radio emission (synchrotron) is associated with a
population of relativistic electrons accelerated in strong shocks with intense magnetic
fields. On the other hand, thermal radio emission is associated with the ionized winds
of the stars and, to a lesser extent, to the high temperature plasma present in the wind-
collision region. We intend to characterize both emission components by studying the
spectral energy distribution observed on a wide range of frequencies. In addition, this
will allow us to estimate the capacity of this type of sources to accelerate relativistic

particles.

For this purpose, we analyze observations taken with the american interferometer
Jansky Very Large Array. We use these data to measure the flux density of the source
in C-Band (4-8 GHz) obtaining an average flux of S, = 39.32 + 1.82 mJy. We also
measure the flux density in every spectral window from our bandwidth. The images at
higher frequencies (~ 8 GHz) achieve a marginal resolution of the wind-collision region.
Making use of bibliographic data at different frequencies, we fit the radio spectrum as
a non-thermal component plus a thermal one, i.e., S, = SNT + S™. The fit results
in values for the spectral indices of axyt =~ —0.8 + 0.14 for synchrotron emission and
o, ~ 0.76 £ 0.03 for the thermal emission from the ionized winds.

Finally, we interpret this emission by using a non-thermal radiative code optimized
for colliding-wind binaries. We find that both stellar winds inject a kinetic power of
Lin; ~ 8 x 10** ergs™! in the wind-collision region. Based on the fitting of the spectral
energy distribution along the whole range of radio-frequencies, we determine that the
spectral index that describes the population of relativistic particles should be p ~ 2.
Moreover, we are able to estimate values for the magnetic field in the apex of the
wind-collision region, B, between ~ 6-60 mG, while the fraction of power Li,; injected
in relativistic particles takes up values from fxt ~ 0.004 to 0.1; these two parameters

are correlated in such a way that a high value for B matches with a low one for fyxr
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0. Abstract

and vice-versa. We conclude that this degeneracy between B and fyxt could be solved
with deep observations at high energies (X-rays and ~-rays) carried out with some of

the top current facilities.
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Lista de acrénimos utilizados en esta tesis (notar que las siglas usualmente corres-

ponden a las utilizadas en el idioma inglés):

CASA: Common Astronomy Software Applications

CWBs: Binarias con colisién de vientos (Colliding-wind binaries)
ETL: Equilibrio Termodinamico Local

FFA: Absorcién libre-libre (Free-Free Absorption)

FWHM: Ancho a mitad de altura (Full Width at Half Mazimum)
IC: Compton inverso (Inverse Compton)

JVLA: Jansky Very Large Array

NRAO: National Radio Astronomical Observatory

NT: No Térmica

PACWBs: Binarias con colision de vientos capaces de acelerar particulas a energias

relativistas (Particle-accelerating colliding-wind binaries).

RFI: Interferencia en radio-frecuencias (Radio Frequency Interference)
R-T: Razin-Tsytovitch

SED: Distribucién Espectral de Energia (Spectral Energy Distribution)
S/N: Relacién Senal a Ruido (signal-to-noise ratio)

spw: Ventana espectral (spectral window)

WCR: Regién de colisién de vientos ( Wind collision region)

WR: Wolf-Rayet
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Capitulo 1
Introducciéon

El propésito de la presente Tesis consiste en extraer informacion del sistema bi-
nario WR 147 a partir del andlisis de su emision en radio. Para esto, redujimos y
analizamos observaciones radiointerferométricas de esta fuente. Interpretamos estos re-
sultados utilizando un modelo tedrico de emisién que contempla los procesos fisicos
relevantes en binarias masivas con vientos en colisiéon. La investigacién desarrollada
permite comprender mejor los procesos de aceleracion de particulas que tienen lugar

en estos sistemas y caracterizar los parametros de esta fuente en particular.

1.1. Contexto

Es comtn que las estrellas masivas formen sistemas ligados gravitacionalmente [e.g.
1]. En ellos los potentes vientos de las componentes estelares colisionan dando lugar a
una region de colisién de vientos (WCR, por sus siglas en inglés). Este es un escenario
astrofisico adecuado para acelerar particulas a muy altas energias [e.g. 2]. Denotaremos
a los sistemas binarios con colisién de vientos (CWBs, por sus siglas en inglés) capaces
de acelerar particulas a velocidades relativistas como binarias con colision de vientos
que aceleran particulas (PACWBSs, por sus siglas en inglés [3]). Por este motivo, muchas
CWBs presentan emisiéon no térmica, en particular radiacién sincrotrén en la banda
de radio. Esta es producida por electrones que son acelerados a velocidades relativistas
en los choques que se producen en la WCR y que se mueven alrededor de las lineas de
campo magnético.

Mas en general, la emisién en la banda de radio de este tipo de fuentes tipicamente
presenta contribuciones de dos componentes: (i) emisién térmica asociada a los vientos
estelares ionizados, con un indice espectral canénico a ~ 0.6 (con S, x v®), la cual
domina el espectro a altas frecuencias, y (ii) emisién no térmica (NT) asociada a

radiacion sincrotrén de una poblacion de electrones relativistas, con un indice espectral



1. Introduccién

tipico a ~ —0.5, la cual domina a bajas frecuencias [4].

Hasta ahora, se ha detectado emisién sincrotron en algunas decenas de binarias
con colisién de vientos. Entre ellas, un sistema particularmente interesante es WR 147,
conformado por una estrella tipo WN8(h) y una B0.5V® [5]. Su emisién en la banda
de radio es muy intensa y se ha logrado resolver su WCR mediante observaciones de
resolucion angular menor al segundo de arco [5].

Como parte de una campana observacional de PACWBs hemos observado el sistema
WR 147 en las bandas L (1.4 GHz) y C (5 GHz) con el interferémetro Jansky Very
Large Array (JVLA) ubicado en Socorro, EEUU. Estas observaciones cuentan con un
gran ancho de banda y disponen de los cuatro productos de polarizacién necesarios
para hacer estudios polarimétricos. En este trabajo nos abocamos a reducir y analizar

los datos en banda C. Algunos resultados preliminares ya han sido presentados en [6].

1.2. Objetivos

Este trabajo de Tesis tiene por objetivo principal caracterizar la region de colision
de vientos de la binaria WR 147 mediante su emisién en ondas de radio centimétricas.

Adicionalmente, dentro de este trabajo se contempla:
» Inspeccionar la morfologia de la fuente en las imagenes.
= Medir la densidad de flujo en el rango de 4-8 GHz.

= Modelar fenomenologicamente la emision en radio para poder caracterizar las

componentes térmica y no térmica.

= Inferir propiedades fisicas de la fuente, tales como la poblacién de electrones
relativistas y la intensidad del campo magnético en la regién de colision de vientos,

mediante un modelo autoconsistente de emisién no térmica.

= Dar un primer paso hacia un estudio polarimétrico de este objeto.

1.3. Metodologia

En este trabajo se llevo a cabo un analisis detallado de un conjunto de observaciones

realizadas con el interferémetro JVLA. Para la reducciéon de las observaciones se utilizd

()Hay otras clasificaciones espectrales posibles, segin el autor. En esta Tesis consideraremos la

mencionada.
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1.3. Metodologia

CASA( [7], un software estdndar de uso radioastronémico optimizado para datos del
JVLA. Adicionalmente, se realizdé una extensa lectura de bibliografia y se rastrearon
datos de nuestra fuente de estudio (el sistema binario con colision de vientos WR 147)
reportados por otros autores.

Como un primer paso en la interpretacion de los resultados, realizamos un ajuste
fenomenolégico de los datos utilizando un programa desarrollado en lenguaje Python.
Como paso siguiente, introdujimos los valores hallados con el ajuste en un modelo
fisico de emisién para fuentes como la nuestra (CWBs). Dicho modelo fue desarrollado
previamente en un cédigo en Fortran90 bajo una estructura modular, lo que permitié
una rapida adaptaciéon para este objeto modificando un archivo de parametros. La
interacciéon con el codigo y control de versiones se realizo mediante la plataforma github,

ideal para un desarrollo colaborativo.

La Tesis esta organizada de la siguiente manera:

= En el Cap. 2 se introducen las principales definiciones y conceptos elementales
de la astronomia en la banda de radio relevantes para nuestro estudio. Ademas,
detallamos las caracteristicas técnicas del instrumento con el que fueron tomados

los datos.

= En el Cap. 3 definimos el marco tedrico para estudiar la radiacién emitida en la

region de colision de vientos de CWBs.

= En el Cap. 4 presentamos al sistema binario WR 147 con sus principales carac-
teristicas, y detallamos las observaciones con las que trabajamos. También se

listan los pasos llevados a cabo para su reduccion.

= En el Cap. 5 se presentan los resultados obtenidos junto con una discusion de los

mismos.

= Finalmente, en el Cap. 6 mencionamos las conclusiones y las perspectivas a futuro

de esta linea de investigacion.

() Common Astronomy Software Applications, https://casa.nrao.edu/.
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Capitulo 2
Elementos de Radioastronomia

La radioastronomia se inicia en 1931 cuando el ingeniero Karl Jansky, estudiando
la interferencia que generaban las tormentas sobre comunicaciones telefénicas trans-
atlanticas, detecté una intensa senal en radio a una longitud de onda de 14,6 m. Esta
senal provenia de una regién fija del cielo y su periodo coincidia con el periodo de
rotacion terrestre (23 h 56 m), lo que indicaba un origen extraterrestre para la fuente
de la interferencia. Asi, Jansky habia observado la emisién en radio del centro de La
Via Lactea. En su honor, la unidad de medida para la densidad de flujo utilizada en
radioastronomia es denominada Jansky (Jy)®.

Como se describira en la Sec. 77, el estudio de PACWBs en la banda de radio puede
aportar informacion tinica respecto a los llevados a cabo en otras ventanas del espectro
electromagnético, en particular cuando lo que se busca es caracterizar la emisiéon NT

de estos objetos y su posible rol como fuente de rayos césmicos en la Galaxia.

2.1. Ondas de Radio

2.1.1. Luminosidad, flujo e intensidad

Una de las propiedades intrinsecas mas importantes de las fuentes astronémicas es
su luminosidad, que es una medida de la energia que emiten por unidad de tiempo,
L = dE/dt. Es usual tratar con la distribucion espectral de energia (SED, por sus
siglas en inglés) de los fotones, que es la luminosidad especifica (0 monocromatica) a
una frecuencia v, L,, para distintos valores de v. Sus unidades son erg s—' Hz™!. La

luminosidad bolométrica se obtiene integrando L,:

L= "L,/ ; [L]=ergs . (2.1)

Vmin

OEn c.gs:1Jy =10"2% erg cm 2 s~! Hz 1.



2. Elementos de Radioastronomia

La luminosidad no es un observable directo sino que medimos el flujo de energia que
recibe un detector, que para el caso de un emisor isotrépico a una distancia d se
relaciona con la luminosidad por:

L,

SV:47rd2 ;

[S,] = ergem ™27 Hz ! (2.2)

Otra cantidad importante es la intensidad, definida como la energia recibida por
unidad de tiempo y por unidad de adngulo sélido a lo largo del camino al detector,
que atraviesa una unidad de superficie perpendicular a la direccién de emision. La

intensidad por unidad de frecuencia se denomina intensidad especifica y esta dada por

[ dFE,
Y dtdvdQ dAcosf
donde 6 es el dngulo entre la normal al detector y la direccién de incidencia de la

[1,] = ergem 2 Hz 'sr7t, (2.3)

radiacion. La intensidad especifica es independiente de la distancia a la fuente. Para el

caso de una fuente que radia isotrépicamente, la intensidad también es independiente
de 6.

2.1.2. Descripcion de una onda

Las ondas de radio ocupan la regién del espectro electromagnético que abarca fre-
cuencias desde los MHz hasta los THz. Para observaciones de fuentes astronémicas
usamos la aproximacién de campo lejano, en la cual la fuente es tan distante que las
ondas electromagnéticas llegan al receptor formando un frente de onda plano. En el
caso mas general, el campo eléctrico de esta onda es una cantidad vectorial dependiente
del tiempo, E. Para una onda monocromatica, definida a una frecuencia angular w, con
vector de onda k que se propaga en la direccion del eje z, el vector campo eléctrico

puede escribirse como:
E = [2E, exp (i¢y) + DB, exp (i¢,)] expli(k - 2 — wt)). (2.4)

El dngulo § = ¢, — ¢, es la diferencia de fase entre las componentes ortogonales E,
y E,. Cualquier combinacién de fases y amplitudes independiente del tiempo resulta
en una onda elipticamente polarizada. Esto significa que el vector E dibuja una elipse
en el plano (z,y). Si la diferencia de fase 0 es igual a cero, la onda estd linealmente
polarizada. Si E, = E, y |d| = 7/2, el vector E describe una circunferencia y la onda
se dice circularmente polarizada. [§]

Los estudios polarimétricos en la banda de radio permiten investigar efectos que
solo son apreciables a estas longitudes de onda. Un ejemplo es la rotacion de Faraday,

donde la presencia de un campo magnético causa una rotacion del plano de polarizacién

6



2.2. Radioobservatorios

de una onda electromagnética, proporcional a la componente del campo magnético en

la direccién de propagacion [e.g.: 9].

2.2. Radioobservatorios

Una antena es un dispositivo que convierte radiacién electromagnética del espacio
en corrientes eléctricas en conductores o viceversa, dependiendo de si recibe o transmite
radiacion, respectivamente.

Un radiotelescopio parabdlico es una antena receptora formada por una super-
ficie metéalica parabdlica que refleja las ondas planas incidentes, concentrandolas hacia
el foco del paraboloide donde se encuentra un detector o receptor. La forma parabdlica
tiene la propiedad de que los rayos de un frente de ondas paralelo son llevados al punto
focal mediante caminos de igual longitud, de modo tal que todas las sefiales del frente
de onda llegan al foco en fase entre si. De esta manera, la radiaciéon llega al receptor
sumada coherentemente en amplitud y fase. Luego de ser llevada al foco por el plato

parabolico, la radiacion incidente es muestreada por un receptor.

Detector

Superficie parabélica

Figura 2.1. Esquema de una antena parabélica. Extraido de [10].

Tomando r = (dP/df)) como la potencia recibida por unidad de dngulo sélido por
una antena y graficando esta cantidad como funcién de 6 se obtiene un diagrama en
coordenadas polares (r, #) llamado diagrama de antena (ver Fig. 2.2). Este diagrama
muestra la potencia recibida (o emitida) por la antena en cada direccién. En particular,

en el diagrama de antena de un radiotelescopio parabdlico observamos que:

= La mayor parte de la potencia recibida estd comprendida dentro de un pequeno

7



2. Elementos de Radioastronomia

rango angular en torno a la direccién del foco de la antena (0 = 0), llamado l6bulo

principal.

» Existen lobulos laterales tales que la radiacion proveniente de estas direcciones

puede llegar a ser captada por la antena.

= Entre los l6bulos laterales hay direcciones nulas las cuales pueden servir para

suprimir sefiales interferentes en una direccion dada.

oY

Figura 2.2. Diagrama de antena correspondiente a la antena del Instituto Argentino

de Radioastronomia. Extraido de [10].

En radioastronomia se denominan RFIs (del inglés radio-frequency interference) a
las interferencias producto de la emision de cualquier fuente que genere emisién en
radio dentro de la banda de frecuencias observada, y que no sea la fuente astrofisica
en si. Puede deberse a fuentes naturales (como radiaciéon proveniente del Sol o de la
atmosfera) o fuentes artificiales (por ejemplo, satélites y radares). Esta radiacion puede
ingresar a las observaciones mediante los lobulos laterales de la antena, interfiriendo con
los datos de la fuente de interés y contribuyendo al ruido. Es importante identificar
y corregir estas fuentes de interferencia no deseadas. En general, las RFIs aparecen
como maximos de intensidad de corta duracion y a una frecuencia bien definida, lo que
permite distinguirlas facilmente de la emision de fuentes astronémicas, la cual es de

menor intensidad y se extiende sobre un gran rango de frecuencias.

2.2.1. Caracteristicas de un radiotelescopio

A continuacién, detallaremos algunos de los principales parametros instrumentales

que definen a los radiotelescopios. Esto nos ayudara a caracterizar las observaciones ob-
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2.2. Radioobservatorios

tenidas con los mismos y, en particular, a estudiar la calidad de las mismas, cuantificada

por medio de la relacion senal a ruido que explicaremos al final de esta seccién.

El ancho de banda de un receptor es la diferencia Avr entre la mayor y menor
frecuencia detectable por el mismo dentro de una banda continua de frecuencias. De-
pendiendo del objeto de estudio, el ancho de banda puede ir desde decenas de MHz
hasta incluso varios GHz (por ejemplo, en el caso del JVLA).

Llamando v a la frecuencia central del ancho de banda de un telescopio, se define
el ancho de banda fraccional (o fractional bandwithd, en inglés) como Av/vy. Debido
a las bajas frecuencias de las ondas de radio en comparacion al resto del espectro
electromagnético, los radiotelescopios suelen tener valores grandes para el ancho de
banda fraccional. Por ejemplo, el valor tipico para una antena del VLA era de 100:1
[11]. Actualmente se cuenta con receptores de banda ancha que han permitido llegar a

un valor de 3:1 para observaciones con el JVLA como las analizadas en esta Tesis.

Las radioantenas suelen tener dos receptores que muestrean direcciones ortogonales
de polarizacion (ver Sec. 2.1.2). Cada una de estas entradas de informacién constituye
un canal de polarizacién. De manera similar, la senal también es muestreada en
frecuencia dividiendo la misma en un gran nimero de canales de frecuencia por
medio de un espectrografo. Los canales resultantes son independientes, de igual ancho,
y cada uno con una frecuencia central diferente. En general, ello se logra usando filtros,
cada uno a una frecuencia diferente y conectados a un detector. Alternativamente, la
senal puede ser digitalizada y separada en varios canales de frecuencia por medio de
transformadas de Fourier. La divisién de la senal en varios canales de frecuencia es una
gran ventaja ya que permite filtrar selectivamente aquellos canales afectados por RFIs
monocromaticas. Ademas resulta fundamental en el estudio de fuentes transitorias o
pulsantes, dado que permite corregir distorsiones en la senal producidas por la dis-
persion en el medio interestelar. Por otro lado, utilizar numerosos canales nos permite
calcular el flujo en ventanas espectrales y tener muestreada la potencia en distintos
rangos de frecuencia dentro de un mismo ancho de banda, en lugar de un tnico valor
promediado en todo el ancho. Esto es relevante para instrumentos como el JVLA, que
cuentan con un ancho de banda fraccional muy grande. Utilizaremos esta ventaja en

este trabajo de Tesis.

Una antena parabdlica puede considerarse como una red de difraccién sensible a la
radiacién que viaja lejos del eje focal. Como tal, la resolucion espacial esta limitada
por efecto de la difraccion. Para un telescopio de didmetro D que observa a una longitud

de onda A y con una eficiencia de apertura n (definida como la fraccién del area de
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2. Elementos de Radioastronomia

antena iluminada), una medida de su resolucién espacial estd dada por el ancho a mitad

de altura [e.g. 12]:

i3 (1) (¥22) o5

cm

Por lo tanto, cuanto menor sea la relacién A/ D, mayor sera la resolucién del telescopio.
Para longitudes de ondas tipicas de A = 10 — 100 cm, eficiencias de n = 0.5 — 0.8 y
diametros de D = 50 — 300 m, la resolucién varia desde varios minutos de arco hasta
cerca de 1°.

Otro parametro importante de un radiotelescopio es lo que se conoce como campo
de visidn o field of view. Esto da una medida de la respuesta de la antena (sensibilidad)
como funcién de la direccién angular de observacion. El ancho a mitad de altura del
campo de visién también esta dado por la ecuacion 2.5. Solamente las fuentes que estén
en un area del cielo contenida dentro de ese tamano angular podran ser detectadas. Asi,
si se apunta a una fuente puntual que no llega a resolverse, la densidad de flujo medida
sera el brillo integrado sobre toda la fuente. En cambio, si se apunta a una fuente
extendida con alguna regién que cae por fuera del campo de visién, solo se medira el

flujo de la fuente que quede contenida dentro del haz.

Si una antena recolectase toda la radiaciéon incidente, la potencia espectral total
P, seria el producto de su area geométrica A con el flujo especifico, S,. Sin embargo,
cada receptor de la antena responde a una tinica polarizaciéon y, como cada polarizacion
contribuye con la mitad del flujo total, recibe la mitad de la potencia proveniente de

una fuente sin polarizar. Se define entonces el area efectiva A. de una antena como:

2P,

Ae
Sy

nA. (2.6)

Conociendo el area efectiva y la frecuencia de observacion se reporta el flujo especifico
(de energia) S,. Es comtn definir un indice espectral « tal que, en un rango acotado
de frecuencias, S, o v°.

Los movimientos térmicos aleatorios de electrones en el circuito de la antena inducen
un voltaje dependiente del tiempo, el cual, de acuerdo al teorema de Nyquist, produce
una potencia por unidad de ancho de banda P, = kg1, donde kg es la constante
de Bolztmann. Se define la temperatura de antena T como el valor de T' para el cual
Pcuit sea igual a la potencia de una fuente putativa a la que apunta la antena, Piource.

Entonces la densidad de flujo de esa fuente es:

2Psource o 2k'BT'A o TA

5= A, A, G

(2.7)
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donde G = A./(2kp) es la ganancia de la antena, la cual tiene unidades de Jy=! K.
Esta cantidad esta determinada por el area colectora y da una medida de la sensibilidad

del instrumento.

En la practica los sistemas observacionales tienen varias fuentes de ruido, cada una
de las cuales tiene asociada una temperatura de ruido Ty = P,/kp donde P, es la
potencia por unidad de ancho de banda generada por dicha fuente de ruido. De esta
manera, una radiofuente débil debe competir contra una temperatura del sistema

de fondo definida por la suma
Tsys = lrec t+ Tspill + Tatm + Tskya (28)

donde T es la temperatura del receptor (tipicamente de pocas decenas de K para
sistemas refrigerados), Ty, es la contribucién del ruido del suelo captada por los 16bulos
laterales (en general, menor o igual a 10 K), Ty, se debe a la emision de la atmoésfera
terrestre (sélo importante para frecuencias de observacién mayores a 5 GHz, ya que la
atmosfera es transparente a frecuencias menores a 5 GHz), y Ty, es la contribucion
de la radiacion del cielo de fondo. Si bien siempre hay presente una contribucion de
3 K a Ty proveniente del fondo césmico de radiacién, la fuente dominante de ruido
es la emision sincrotrén de los electrones en el plano galdctico. Como resultado, Ty,

depende fuertemente de la direccion y frecuencia de observacion.

La sensibilidad de un radiotelescopio es una medida de la emision en radio mas
débil que puede ser detectada por el mismo. Esta es proporcional a Aeg/Tyys, por lo que
para aumentar la sensibilidad el area efectiva debe ser maxima a modo de aumentar
la senal recolectada, al mismo tiempo que la temperatura del sistema debe ser minima

para disminuir el ruido en las observaciones.

Un radiémetro es un receptor de radio utilizado para medir la potencia promedio
del ruido proveniente de un radiotelescopio dentro de un rango de frecuencias definido.
De acuerdo al teorema de Nyquist-Shannon, el ruido en un intervalo de tiempo ¢ y
en un ancho de banda finito Av puede ser representado por N = 2Awvt muestras
independientes separadas en el tiempo por (2Av)~!, de temperatura de ruido igual a
Tiys, v cada una con rafz de la desviacién cuadrdtica media op ~ 22T, . El error
cuadrético al promediar N > 1 muestras independientes es reducido en un factor v/N,
de modo que el error en la potencia del ruido medido por el radiémetro en términos

del ancho de banda Av y del tiempo de integracién t es:

Tsys

NTYTh (2.9)

Osys X
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2. Elementos de Radioastronomia

donde np = 1 para observaciones con una tnica polarizacion y np = 2 si se suman dos
polarizaciones ortogonales. La constante de proporcionalidad es un factor que depende
del modo de observacién.

La Ec. (2.9) se llama ecuacién del radiométro. Esta establece que para que una
sefial pueda ser discernible por sobre el ruido de fondo la potencia promedio de la
misma debe ser varias (2 5) veces mayor que el error oy, dado por esta ecuacién, y
no necesariamente mayor que el ruido de sistema Tyy. En la practica, variaciones de
la ganancia, fluctuaciones en la emision atmosférica, y radiofuentes sin resolver pueden
degradar significativamente la sensibilidad real del radiotelescopio en comparacion a lo
predicho por la Ec. (2.9).

Se conoce como rango dindmico de una imagen astronémica al cociente entre el
flujo maximo en la imagen y el ruido (r.m.s) en una region del cielo libre de fuentes.

Por ltimo, definimos a la relacién senal a ruido (en inglés signal-to-noise ratio)
de una observacion como la proporcion existente entre la senal que se transmite y la

potencia del ruido que la afecta. Por lo general, se busca que este cociente sea > 5.

2.2.2. Polarimetria

El vector de campo eléctrico £ de la radiacién astrondémica varia rapida y aza-
rosamente en amplitud y direccion. Si la radiacion estd promediada sobre una escala
de tiempo t > (2rAv)~! puede caracterizarse su polarizacién promedio mediante los

parametros de Stokes:

I=(E}+E}) /Ry (2.10)
Q= (E2—E})/Ro (2.11)
U = (2E,E, cosé) /R (2.12)
V = (2E,E, sind) /Ry (2.13)

donde Ry es la impedancia caracteristica del vacio, ¢ es la diferencia de fase entre los
campos ortogonales E, y E,, e I es la densidad de flujo total, independientemente de
la polarizacion.

La densidad de flujo polarizado es I, = (Q* + U? + VQ)I/2 y el grado de polariza-
cién se define como II = 17" Si@Q =U =V =0, entonces I, = 0 y I = 0; en este caso,
la onda esta no polarizada. Muchas fuentes astronémicas se encuentran parcialmente
polarizadas, con 0 < II < 1.

La cantidad (Q* + U 2)1/ * mide la componente linealmente polarizada del flujo. La
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2.2. Radioobservatorios

componente circularmente polarizada esta dada por V|, donde V' > 0 indica polariza-
cion circular derecha y V' < 0, izquierda.

Una antena que es sensible inicamente a un tipo de polarizacién (por ejemplo, una
antena dipolar orientada para detectar solo la componente & de la polarizacién lineal)
solamente detectard la mitad de la potencia radiada por una fuente no polarizada.
Se necesitan entonces dos antenas ortogonalmente polarizadas (por ejemplo, dipolos

alineados en las direcciones 7 e {j) para registrar toda la radiacion. [§]

2.2.3. Radiointerferometria

Los radiotelescopios de tipo disco simple (o single-dish) como los descriptos hasta
ahora, que consisten en una sola antena, tienen en general baja resolucion angular: de
varios minutos de arco a grados incluso en la banda centimétrica. Dado que la resolucion
angular estd limitada por el efecto de difraccién (Ec. 2.5), se necesitarian didmetros
de varios kilémetros para obtener resoluciones por debajo del segundo de arco con una
sola antena en el rango de frecuencias con el que se trabaja en esta Tesis. Esto resulta,
desde distintos puntos de vista (por ejemplo, el de la ingenieria), impracticable.

Entonces, para la detecciéon de emision en radio también se utilizan interferéme-
tros, que son arreglos de antenas apuntando a la misma fuente a la vez. Se hace
interferir la senal que llega a las antenas (tomadas de a pares), y mediante la técnica
de sintesis de apertura se reconstruye la imagen astronémica. La resolucion alcan-
zada es equivalente a la que se hubiera obtenido con una sola antena de diametro igual
a la distancia entre el par de antenas mas alejadas. La ventaja de observar con radio-
interferémetros es, principalmente, el poder resolvente que tienen, que es del orden de
~ 1”. Puede incluso llegarse al milisegundo de arco en interferémetros de muy larga
linea de base (VLBI), siendo el caso mas extremo el del Event Horizon Telescope que
alcanza una resolucion de decenas de pas. Esto se debe a que un sistema de N antenas
de didmetro D, cuya méxima separacion es b, tendra una expresién para su haz sin-
tetizado proporcional a A/b. El haz sintetizado es la respuesta del interferémetro a una
fuente puntual, la cual se aproxima a una gaussiana a medida que el niimero de antenas
N aumenta. Ademas, el area colectora se comportara como si fuera la de una sola ante-
na de didmetro Dy, &~ NY/2D. Asi, el 4rea efectiva obtenida al combinar varias antenas
es mayor a la correspondiente a una de las antenas de disco simple individuales, por lo
que las observaciones radiointerferométricas cuentan con una muy buena sensibilidad.

El campo de visién de un interferémetro esta dado por la resolucion angular de las

() Por linea de base o baseline, en inglés. En su configuracién mas extendida, la mayor linea de base
del JVLA mide 36 km.
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antenas que lo componen (suponiendo que todas tienen el mismo didmetro). Luego,
segun la Ec. 2.5, queda determinado por el tamano de las antenas individuales y por
la longitud de onda a la que se observa, y resulta independiente de la configuracion del
arreglo.

Ademas, con los radiointerferémetros se logra mejorar la precisiéon en el apuntado
y seguimiento de las fuentes y, sobre todo, la resoluciéon angular en ondas de radio,
lo que ha permitido estudiar fuentes con un nivel de detalle impensando con una
sola antena. Por otro lado, la resolucion de los instrumentos que observan radioondas
es o« v, siendo v la frecuencia central de la banda de observacion (ver Ec. 2.5,
notando que v oc A™! para una onda electromagnética). Debido a esto, la resolucién no
solo mejora cuanto mayor sea la separacién entre las antenas del interferémetro, sino
también cuanto mayor sea la frecuencia de observacion.

Las antenas de disco simple se pueden utilizar para estudiar objetos que no re-
quieren de un gran poder de resolucién (ya sea porque son muy extendidos o porque
alcanza con estudiarlos como objetos puntuales). También son muy utilizados para ex-
perimentos de observacién y relevamiento de grandes regiones del cielo. Por su parte,
los interferometros son los indicados para estudiar la estructura de fuentes de exten-
sién (angular) pequena. No obstante, a veces no alcanza con usar interferometria para
observar fuentes con microestructura, pues el instrumento filtra la emisién de escalas

angulares grandes. Lo ideal en ese caso es combinar ambos tipos de instrumentos.

2.3. El observatorio Jansky Very Large Array

El interferémetro Karl. G. Jansky VLA® es un radiotelescopio ubicado en Socorro,
Nuevo Mexico, Estados Unidos. Forma parte del centro de investigacion estadounidense
National Radio Astronomy Observatory (NRAQO). Se encuentra en un desierto, alejado
de las grandes ciudades, para preservar las observaciones de la humedad atmosférica y
las interferencias (RFIs).

Esta conformado por 27 antenas (més una de repuesto) de 25 metros de didmetro
cada una, como las que se muestran en la Fig. 2.3, dispuestas a lo largo de tres carriles
que forman una “Y”. Es sensible a frecuencias entre 74 MHz y 45 GHz y admite cuatro
configuraciones distintas: A, B, C y D, desde el arreglo mas extendido al mas compacto.
La separacion maxima entre antenas llega hasta 36 km en configuracion A, es decir,
con el arreglo completo se obtiene una resolucion angular equivalente a la que tendria

una sola antena de 36 km de didmetro.

Onttps://science.nrao.edu/facilities/vla.
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2.3. El observatorio Jansky Very Large Array

Figura 2.3. Antenas del JVLA. Crédito: Christopher C. Mead.

El VLA comenz6 a operar en 1980 y desde entonces tuvo varias actualizaciones en su
tecnologia, mejorando su sensibilidad y cobertura espectral. En particular, desde el ano
2012 que es conocido con el nombre actual (Karl. G. Jansky Very Large Array) cuando,
mediante el proyecto The Ezpanded VLA, se inauguraron actualizaciones electrénicas
que ampliaron sus capacidades técnicas y en las que se habia estado trabajando durante
mas de una década. Actualmente se estd trabajando en un nuevo proyecto conocido
como ngVLA (The next generation Very Large Array) que pretende expandir el arreglo
hasta México, aumentando el nimero de antenas a mas de 200. Esto incrementaria la
sensibilidad del interferémetro en un factor 10 y permitiria alcanzar lineas de base del
orden de los 1000 km. Ademaés, contaria con receptores que ampliardn su cobertura

hasta los 116 GHz. Se espera que entre en funcionamiento entre 2028 y 2034. [13]
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Capitulo 3

Sistemas con colision de vientos

3.1. Introduccién

Las estrellas de gran masa (2 8 My) en distintas etapas de su evolucién sufren
pérdida de masa en forma de fuertes vientos supersonicos. Estas estrellas pueden ser
enanas masivas de Secuencia Principal o estar en una etapa mas avanzada de su evo-
lucién, como supergigantes y estrellas Wolf-Rayet (WR). Las estrellas en fase WR son
estrellas muy masivas casi al final de su ciclo evolutivo. Han perdido toda la envoltura
debido a sus fuertes vientos dejando al nticleo expuesto, por lo que su superficie es muy
caliente y luminosa, alcanzando temperaturas de varias decenas de miles de grados K.
Tienen tasas de pérdida de masa muy altas (~ 107> M, /yr) y sus vientos alcanzan ve-
locidades tipicas del orden de ~ 2000-3000 km /seg. A grandes rasgos, las estrellas WR
pueden clasificarse en tres grupos o secuencias: WN, WC y WO las cuales presentan

fuertes lineas de N, C y O respectivamente. [14]

Cuando estas estrellas se encuentran en sistemas binarios con otras estrellas de gran
masa, los vientos de ambas eventualmente colisionan y se las llama CWBs. La WCR
queda entonces delimitada por dos ondas de choque, y su forma es determinada por
el balance de los momentos de ambos vientos, como se muestra en la Fig. 3.1. Estos
choques provocan que el material en la WCR se comprima y caliente a temperaturas

del orden de 107 K o incluso mayores.

Estos fuertes choques, ademas, pueden acelerar particulas a velocidades relativis-
tas. El subgrupo de CWBs en los que se ha confirmado la aceleracion de particulas
relativistas se conoce como PACWBs. A la fecha se conocen més de 40 PACWBs [3],
identificadas gracias a la deteccion en radio de emisién sincrotrén, es decir no térmica,
a partir de la cual se infiere la presencia en la zona de una poblacién de electrones

relativistas.
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WCR
//-
Viento / Frente de choque
\ / Apex
N | Viento
w
— | WR |— () —
A 4N
\ / VL2
Estrella O

Region de aceleracion ™

Figura 3.1. Las estrellas despiden fuertes vientos que colisionan en la llamada region
de colision de vientos. Alli se genera un frente de choque donde se aceleran particulas
relativistas que producen radiacién no térmica. El viento méas potente de la estrella
WR empuja la WCR hacia la otra estrella, cuyo viento es méas débil. El dpez es el

punto sobre la WCR que estd en la linea que une ambas estrellas. Adaptado de [15].

3.2. Procesos radiativos

En un gas caliente, la agitaciéon térmica acelera particulas cargadas que entonces
producen radiacion electromagnética. Si en un determinado volumen las particulas
estdn en equilibrio termodindmico local (ETL) a una temperatura 7', su distribucion
en energias estard dada por la distribucion de Maxwell-Boltzmann y la radiacién que
emiten tiene un espectro denominado térmico, con un maximo cuya posicion dependera
de la temperatura del sistema. Por ejemplo, la fotésfera solar, a T' = 6000 K, tiene su

maximo de emision en el optico.

Existen procesos por los que algunas particulas pueden ser aceleradas a velocidades
relativistas y seguir una distribuciéon en energias dada por una ley de potencias; tales
particulas no estan en equilibrio termodinamico y la radiacién que producen tiene por

ende un espectro no térmico.

Ambos tipos de procesos radiativos son responsables de la emisién (en particular,
en la banda de radio) observada en CWBs.
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3.3. Procesos térmicos

3.3.1. Emision libre-libre o Bremsstrahlung

Un electron libre emite radiacion electromagnética cuando cambia su velocidad
al interactuar con el campo electrostatico de un ntcleo u otra particula cargada sin
ser capturado. Si los electrones interactuantes son no relativistas y estan en un gas
ionizado (o plasma) en equilibrio térmico, entonces la radiaciéon que producen se conoce
como radiacion libre-libre ya que no se encuentran ligados, ni antes ni después de la
interaccién. De acuerdo a la férmula de Larmor [e.g.: 8] la potencia total radiada por
la particula cargada es proporcional al cuadrado de su aceleracién, la cual a su vez
es inversamente proporcional a su masa. Luego, mediante este proceso solamente es
significativa la emision de los electrones.

Como la emision libre-libre es un proceso de emision térmica, se toma como funciéon
fuente a la funcién de Planck B,(T'). Este proceso domina la emisién térmica en radio

en CWBs ya que el viento de estrellas masivas es un gas ionizado.

3.3.2. Absorcion libre-libre

En lineas generales, existe un proceso de absorciéon asociado a todo proceso de
emision. En este caso, los mismos electrones libres en el plasma térmico pueden absorber
los fotones emitidos, lo que se conoce como absorcién libre-libre o FFA, por sus siglas
en inglés. Esto modifica el espectro resultante, especialmente a bajas frecuencias.

Si definimos a la profundidad optica como

T, = /ozyds, (3.1)

donde «,, es el coeficiente de absorciéon y s es la distancia a lo largo de la trayectoria

de la particula, entonces la intensidad resultante estard dada por [16]:
I, =B,(T)(1-e). (3.2)

El coeficiente de absorcién libre-libre oy, tiene la forma [e.g. 17]:

—h
Qe = 3.7 x 103 Z22nni T~ 03 ll — exp (kTVﬂ ge(w,T) ; [ag]=cm™' (3.3)
donde n;/. es la densidad de iones/electrones en el medio, T su temperatura, Z el
numero atémico promedio, v la frecuencia de los fotones, y gg el factor de Gaunt que

se encuentra tabulado en [18].
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Como puede verse en la Ec. 3.3, la absorcion depende fuertemente de la densidad
del medio n, (aprox., o< n?) y mas débilmente de su temperatura (aprox., oc T-°%).
A su vez, la absorcién es altamente dependiente de la frecuencia de los fotones, siendo
mucho mayor a frecuencias bajas (aprox., oc v=2 para hv < kT). Por este motivo la
FFA afecta casi exclusivamente en el rango de radiofrecuencias, y en particular a bajas
frecuencias de radio.

En base a esto, podemos distinguir dos casos:

» A frecuencias altas, 7, < 1y la fuente es transparente a su propia radiacion (dpti-

camente delgada). En ese caso la intensidad resultante serd I, o< 7B, (T,) oc v=%1.

= A frecuencias bajas, 7, > 1 y la fuente es opaca a su propia radiacién (dptica-

mente gruesa). La intensidad resultante sera I, oc B, (T,) o< V2.

slope &~ —0.1 T

<— slope £ 2

001 ) o
0.1 1 10

Figura 3.2. Distribucion espectral de energia producida por interacciones libre-libre
en un gas térmico. Los ejes estan en escala logaritmica. El eje horizontal representa la
frecuencia en GHz y el vertical, el flujo en Jy. Se observa que el espectro de emisién es
casi constante a frecuencias altas (7, < 1, pendiente ~ -0.1), y decrece a frecuencias

bajas (7, > 1, pendiente < 2). [§]

Asi, el indice espectral de la emision térmica libre-libre de un gas ionizado varia
desde —0.1 en altas frecuencias (épticamente delgado) hasta +2 en frecuencias ba-
jas (6pticamente grueso). Esto implica que, a medida que disminuye la frecuencia, el
espectro de emision pasa de ser casi plano a caer con pendiente empinada en escala
logaritmica (ver Fig 3.2). El valor de la frecuencia para el cual el comportamiento del
espectro cambia se conoce como frecuencia ‘de quiebre’ o turn-over. En esta frecuencia,

el valor de la opacidad es 7, ~ 1.
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3.3. Procesos térmicos

Como indica la Ec. 3.3, la opacidad no depende solo de la frecuencia, sino que
también depende fuertemente de la densidad del medio y de como esta distribuido el
material. Para el caso de un viento estelar, de interés en esta Tesis, el perfil de densidad
del gas ionizado decae radialmente como 1/r2. Es por esto que en zonas cercanas a la
estrella el medio es épticamente grueso, mientras que en zonas alejadas es 6pticamente
delgado. Esto lleva a que tipicamente los vientos estelares presenten una emision con
un indice espectral intermedio, a = 0.6 en el rango radio-IR [19].

No obstante, para algunas estrellas WR se han obtenido valores a > 0.6 (e incluso
a > 0.7) [e.g.: 20] por lo que varios autores han discutido diversos mecanismos que
pueden llevar a un indice espectral que difiera significativamente del canénico 0.6 [21].
En particular, efectos como el cambio en la estructura de ionizaciéon del viento podrian

ser responsables de este apartamiento.

3.3.3. Otros procesos de absorcion

En el caso de interés de esta Tesis, el proceso de absorcién dominante es la FFA
[22] debida a electrones presentes en la misma fuente de emisién. Sin embargo, eso no
quita que otros procesos de absorcién en radiofrecuencias puedan tener lugar, en menor

magnitud. Por completitud, los mencionamos:

» Efecto Razin-Tsytovitch: este efecto es una correccién en el espectro sincrotrén
que surge de considerar que los electrones relativistas no se encuentran en el
vacio, sino en un plasma. Observacionalmente, se traduce en un quiebre en el
espectro a bajas frecuencias, que depende tinicamente de la densidad n, y campo

magnético B del medio [23].

El efecto neto de considerar un plasma en las ecuaciones para la radiacion sin-
crotron, es que esta es suprimida a bajas frecuencias. Es decir, no se trata de
un efecto propiamente de absorcion de la radiacién, sino que la correccion en las
cuentas implica que los electrones relativistas no radian tanta potencia como la

estimada para el vacio, y la potencia que radian se concentra en frecuencias mas
altas [24].

Definiendo la frecuencia de Razin-Tsytovitch (R-T):

Ny 1G
~ 2 H i
VRT 0 (1 cm3> (B sin 6) % (3-4)

el quiebre exponencial a bajas frecuencias en el espectro sincrotréon debido al

efecto R-T puede describirse como: S, o exp (—v/vgr). Este efecto puede ser
relevante cuando la intensidad del campo magnético es baja y la densidad del

viento es alta.
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3. Sistemas con colisién de vientos

= Autoabsorcion sincrotrén: ocurre cuando una fuente sincrotrén es tan intensa que
la reabsorcion de la radiacion sincrotrén por los mismos electrones se vuelve im-
portante. Este proceso es relevante principalmente para fuentes muy compactas,
intensas y con una densidad de electrones relativistas muy alta. Este no es el caso
del sistema binario que ocupa esta Tesis, por lo que no entraremos en detalles.

Una descripcién detallada del proceso se puede encontrar en [8].

3.4. Procesos no térmicos

3.4.1. Radiaciéon sincrotron

Una particula de carga ¢ y masa m que se mueve con velocidad ¢ en presencia
de un campo magnético B experimenta una fuerza de Lorentz F = q/cv X B. Dicha
fuerza es perpendicular a la direccion de movimiento, por lo que en ausencia de otras
fuerzas la particula describe una trayectoria helicoidal a lo largo de una linea de campo
magnético. Al ser una carga acelerada, la particula pierde parte de su energia en la

forma de radiacion electromagnética llamada radiacién sincrotrén [e.g.: 15].

La potencia con que una particula relativista emite fotones esta dada por:
By

- —22 (DL
P(E,v) ~ 4.39 x 10 (1@)(

U\ 1/3 )

> exp (—v/v,) ergs 'Hz~ (3.5)
VC

donde F es la energia de la particula, v la frecuencia del fotén emitido, v, es una
frecuencia caracteristica, y B, es la componente del campo magnético perpendicular

a la velocidad de la particula.

La frecuencia caracteristica v, estd dada por:

ve(E) = 4.22 x 10° (fé) (E)2 Hz. (3.6)

mc?

La potencia radiada por una particula tiene en v = 0.29r, un maximo muy pronuncia-
do; es decir, una particula de una dada energia en un dado campo magnético, emite
mayoritariamente fotones en un rango pequeno de frecuencias cercanas a v..

La emisién sincrotréon es fundamentalmente observada en longitudes de onda de
radio, aunque en algunos casos también puede observarse en el 6ptico y hasta en R-X.
Tipicamente, los fotones sincrotron tienen energias inferiores a 1-10 keV por lo que no

generan emision de rayos-v.
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3.4. Procesos no térmicos

3.4.2. Espectro sincrotrén

La potencia sincrotrén total radiada por una particula relativista es dE/dt o m™2E? B2.
Por lo tanto, la intensidad de la emisién depende fuertemente de la intensidad del cam-
po magnético. Ademads, para un valor dado de la energia de la particula, E, las pérdidas
varfan con la masa como m~2, de modo que son ~ 10° veces mas importantes para
electrones que para protones. Por esta razén, la emision sincrotrén detectada proviene
principalmente de electrones (o positrones) relativistas.

Supongamos una distribucién estacionaria de electrones relativistas de tipo ley de
potencia con indice espectral p, No(E,) x E_ P, para energias Fe min < Ee < Femax. En
ese caso, el espectro de emision sincrotréon también es una ley de potencias, L, o v
con indice espectral « = —(p — 1)/2, donde v es la frecuencia del fotén emitido. Por lo
tanto, adoptando €L, x €%, la SED es una ley de potencias con indice o = (3 — p)/2,
como puede verse en la Fig. 3.3.

La informacién que es posible obtener de un espectro sincrotréon observado es:

1. El indice espectral « a partir del cual es posible obtener el indice espectral de la
distribucion de electrones, p. Destacamos que para obtener el indice espectral a
se necesitan mediciones en (al menos) dos frecuencias suficientemente separadas,
ya sea en dos bandas de radio distintas o dentro de una misma banda si el ancho

de banda lo permite.

2. Si se conoce la distancia a la fuente, a partir del flujo sincrotrén es posible obte-
ner una relacion entre la cantidad de energia inyectada en electrones relativistas

(relacionada con la normalizacién de N,) y la intensidad del campo magnético

B.

3. Si se logra observar el corte exponencial a altas frecuencias, se puede obtener

Ve (Femaxp) ¥ con este valor una combinacién entre Ee s y B.

4. Si se logra observar el corte a bajas frecuencias se puede obtener v, (Eemin, B) .,y
con este valor una combinacién entre E, i, ¥ B. El valor de la frecuencia para
el cual se produce el “quiebre” en el espectro sincrotrén a bajas frecuencias se

conoce como frecuencia de turn-over.

La emision sincrotron resulta notablemente mas intensa a bajas frecuencias. Debido
a esto, dicha emisién (no térmica) domina por sobre la térmica (libre-libre) cuando se
hacen observaciones en el continuo de radio a bajas frecuencias [e.g.: 25|, como puede

verse en la Fig. 3.4.
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3. Sistemas con colisién de vientos
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Figura 3.3. Espectro sincrotrén generado por una distribucién de particulas
N (E,) x Ee_2 con energias entre Feypm = 1 GeV y Femsx = 10 TeV en un cam-
po magnético homogéneo. La curva sélida es la SED sincrotrén total, las curvas a
rayas son la contribucién de electrones de distintas energias, y las curvas punto-raya
y punto-punto-raya son ajustes lineales en distintas porciones del espectro. Extraido

de [15].

3.4.3. Polarizacion

Una caracteristica importante de la radiaciéon sincrotréon que emite una particula
relativista es que esta intrinsecamente polarizada. Esto se debe a que el movimiento
de las particulas que estan emitiendo esta radiaciéon tiene una direccion preferencial:
alrededor de las lineas de campo magnético. En el caso de una distribucion de particulas
con indice espectral p en un campo magnético homogéneo, el grado de polarizacion

lineal esta dado por
p+1

T p+7 /3
Esto da valores cercanos al 70 % para p = 2-3. No obstante, la falta de homogeneidad

del campo magnético y la turbulencia del medio disminuyen el grado de polarizacion

Ho(I?) (3~7)

significativamente. Si B, es la componente aleatoria del campo magnético, el nivel de

polarizacion entonces serd menor:

Bg + B?

Hay ademas otros factores que pueden influir en la polarizacién detectada, como

H<p>zno<p>( B ) 58)

los procesos de depolarizacién que sufre la emision sincrotrén al atravesar plasmas. En
el caso de radiofuentes Opticamente delgadas, el principal efecto de depolarizacién es

la Rotaciéon de Faraday.
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3.4. Procesos no térmicos

sincrotrén
free—free

8 9 10 11
logqg (v [Hz])
Figura 3.4. Espectro genérico en radio a modo de ejemplo. La radiacién sincrotrén
(NT) domina a bajas frecuencias, mientras que la contribucién térmica (libre-libre o

free-free) domina a altas frecuencias de radio.

3.4.4. Emision a altas energias

Los electrones relativistas también pueden interactuar con radiacion electromagnéti-
ca (por ejemplo fotones estelares) y enfriarse emitiendo por el proceso Compton inverso.
En este caso, los fotones “ganan” energia que es cedida por los electrones, y la radiacion

resultante cae en el rango X—y.

Ademas, los protones acelerados en la WCR también pueden producir radiacién a
altas energfas, en particular rayos v, por decaimiento de piones neutros (7°) generados
en colisiones con un protén no relativista, o con un foton del campo de radiaciéon estelar.
Este proceso puede ser eficiente si los vientos son lo suficientemente densos, o si los

protones logran difundirse hasta la base del viento [26].

En general, la emision de PACWBs a altas energias cae por debajo del umbral de
deteccion de los instrumentos actuales. Hasta ahora, las tinicas binarias con colisién
de vientos que se ha confirmado que son una fuente de rayos v y rayos X no térmicos
son 7-Carinae [27] (aunque este sistema no tiene emision sincrotrén observable puesto
que dicha radiacién es autoabsorbida en la fuente) y WR 11 [28]. El tnico ejemplo de

CWB con emisién no térmica en radio y en rayos X duros es HD 93129A [29].

Es por esto que las observaciones en radio representan actualmente la herramienta
mas adecuada para estudiar este tipo de sistemas, en especial desde el punto de vista

de los procesos NT.
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3. Sistemas con colisién de vientos

3.5. Mecanismos de aceleracion

Hasta ahora mencionamos que necesitamos una poblacién de particulas muy energéti-
cas para que ocurran los distintos procesos de emision NT, pero no se mencion6 nada
acerca de como se consigue esa poblacion. Existen varios mecanismos mediante los
cuales, dadas las condiciones adecuadas, pueden acelerarse particulas hasta velocida-
des relativistas. En particular, en el contexto de los sistemas astrofisicos con colisién

de vientos, los mecanismos mas relevantes son:

3.5.1. Mecanismo de aceleracion difusiva

En sistemas astrofisicos que presentan choques, como es el caso de las CWBs, se
establecen turbulencias magnéticas y se generan las condiciones necesarias para que
las particulas se aceleren por el mecanismo de Fermi. Este se basa en la aceleracion
de particulas como consecuencia de miltiples dispersiones eldsticas en inhomogeneida-
des magnéticas en movimiento, sufriendo un pequeno incremento de energia en cada
interaccién [30].

Para que el mecanismo tenga lugar, se necesitan nubes en movimiento y con campos
magnéticos turbulentos. El motivo es que la turbulencia puede actuar como una suerte
de “espejo magnético” favoreciendo que se formen regiones con mayor densidad de
energia magnética, en las que se deflectan particulas cargadas [15]. Si el dngulo entre la
velocidad de la particula y la de la inhomogeneidad es mayor a 90°, la particula ganaréa

energia en la interaccion.

a) Mecanismo de Fermi tipo II [31]: Se desarrolla en un medio en el que inhomo-
geneidades magnéticas que se mueven con velocidades aleatorias!”) actian como
dispersores. Una particula cargada sufrird choques aleatorios o estocdsticos al
atravesar nubes magnetizadas (ver Fig. 3.5). Es més probable que estos choques
ocurran de manera frontal, por lo que en promedio la particula tiene una pequena

ganancia de energia:

(AE)

X 32, (3.9)

con f = V,/c < 1 la velocidad de la inhomogeneidad y E la energia de la
particula. Este proceso es poco eficiente a menos que la turbulencia sea muy alta
y el escape de particulas muy lento. Al tener una dependencia con 32, se lo suele

llamar proceso de segundo orden o proceso de tipo Fermi II.

(M) valores tipicos para velocidades en el MIE son ~ 10 — 20 km.s~!
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3.5. Mecanismos de aceleracion

Figura 3.5. Interaccion de un rayo césmico de energia £ con una inhomogeneidad
magnética que se mueve con velocidad V). La particula es dispersada por el campo

magnético dentro de la “nube” y cambia su energia. Extraida de [32].

b) Mecanismo de Fermi tipo I (propuesto por [33], entre otros): Para que este me-
canismo se desarrolle de manera efectiva es necesario un frente de choque y un
campo magnético turbulento. Un frente de choque se produce cuando un fluido se
mueve en un medio a una velocidad Vg, mayor que la velocidad del sonido en di-
cho medio, provocando una discontinuidad en las variables termodinamicas entre
la regién pre-choque y la regién post-choque (que se denotara con el subindice p).
El gas en la region post-choque se comprime y la temperatura, presion y densidad

en esta region son mucho mayores que en la region pre-choque.

Una particula cargada es arrastrada de la regién pre-choque a la region post-
choque. Al atravesar una inhomogeneidad magnética la particula puede ser dis-
persada y, si su energia es lo suficientemente alta, puede cruzar el frente de choque
y volver a la regién pre-choque (ver Fig. 3.6). De esta manera, la particula pue-
de rebotar repetidas veces y cruzar sucesivamente el frente de choque, ganando
energia con cada cruce. Suponiendo una geometria plana y choques no relati-
vistas (Vi < ¢), se puede estimar que V,/V, >~ R/(R — 1), con R el factor de
compresion del fluido. Para un gas monoatémico (y = 5/3), se tiene R = 4. La

energia ganada en cada cruce es:

(AE)

o B (3.10)

con § = Vg, /c la velocidad del frente de choque. Al tener una dependencia lineal
con 3, se lo suele llamar proceso de primer orden o proceso de tipo Fermi I. Para
un choque fuerte (Vg > Cf, siendo Cs la velocidad del sonido en el medio), no

relativista, la distribucién de particulas resultante tiene un indice espectral p ~ 2.

Dado que nuestro sistema de estudio presenta choques en la WCR, este mecanis-
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. Sistemas con colisién de vientos

mo de aceleracion serd dominante en el contexto de este trabajo.

Figura 3.6. Interaccién de un rayo césmico de energia F; con un frente de choque
(shock) que avanza con velocidad Vg,. Las irregularidades magnéticas se representan
como nubes de plasma magnetizado. Al deflectarse en ellas, la particula puede cruzar

repetidas veces el choque y asi ir ganando energia. [32]

3.5.2. Reconexién magnética

Otro proceso de aceleracion de particulas es el de reconexion magnética. Mediante

este proceso la energia almacenada en campos magnéticos se libera subitamente y se

transfiere a las particulas del plasma en escalas cortas de tiempo, dando lugar a una

poblacién de particulas NT. Este mecanismo puede ser relevante cuando el campo

magnético es intenso. Para que pueda ocurrir son necesarios:
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1. Un plasma con una region de conductividad finita. El proceso de re-

conexion magnética implica un cambio en la topologia de las lineas de campo
magnético. Si consideraramos al plasma como de conductividad infinita las lineas
de campo quedan “congeladas” en las lineas de fluido. Luego, es necesario que al
menos en alguna region, el plasma tenga conductividad finita. Esto “descongela”

las lineas de campo permitiendo que se rompan.

. Flujos convergentes de material: en regiones donde vale el congelamiento

magnético (conductividad infinita), el campo magnético es arrastrado por el fluido
al moverse. Luego, si las lineas de fluido de los plasmas se desplazan en una
direccion convergente, las lineas de campo magnético también se acercan entre

ellas.

. Regiones con polaridades de campo magnético opuestas: cuando lineas de

campo magnético paralelas y de polaridad opuesta se acercan a una distancia de-
masiado corta, las corrientes de plasma no pueden sostenerlas si la conductividad

es finita y las lineas se reconectan.



3.6. Espectro en radio de una PACWB

Por lo general este mecanismo de reconexion magnética explosiva, asi descripto,
resulta lento y poco eficiente para acelerar particulas a altas energias. Hace falta agre-
gar un ingrediente mas para que la reconexiéon magnética sea un proceso viable de
aceleracion: la turbulencia.

Reconexién magnética turbulenta: si el fluido es turbulento, entonces la re-
conexion magnética puede ocurrir como un gran numero de reconexiones de pequena
escala. La reconexion sobre estas escalas pequenas determina la tasa de reconexién
local, mientras que la tasa de reconexion global es mucho mayor debido a las multiples
reconexiones [34]. En el escenario de reconexiéon magnética turbulenta las particulas
relativistas son aceleradas en miultiples “islas magnéticas” [35]. Dependiendo de las
condiciones en el plasma, el indice espectral de la distribucién resultante puede ser
p < 2.5 [36].

3.6. Espectro en radio de una PACWDB

En general, la emision en radio de PACWBSs estd conformada por tres contribucio-
nes: dos térmicas, debidas a la emision individual de los vientos estelares ionizados y
al gas chocado en la WCR, y otra no térmica, debida a electrones relativistas acelera-
dos en la WCR que producen radiacién sincrotrén [37]. Una interpretacién adecuada
del espectro en radio exige poder discriminar y analizar por separado las componentes
térmicas y no térmica.

La emision térmica de un viento estelar en radio se debe al proceso de emision
libre-libre (ver Sec. 3.3.1) y es aproximadamente constante (no presenta variabilidad
intrinseca). Su densidad de flujo presenta una dependencia con la frecuencia tipo ley
de potencia: S, o« v, donde v es la frecuencia y el indice espectral caracteristico es
a ~ 0.6 para un viento homogéneo y con simetria esférica [38, 19].

La contribucion térmica de la WCR es producida por el plasma chocado en la regién
de interaccion de los vientos a alta temperatura. Esta es 6pticamente gruesa en sistemas
con una WCR radiativa, para los cuales a ~ 2, mientras que es 6pticamente delgada
en sistemas con una WCR adiabatica, con a ~ —0.1. La posicién y caracteristicas de
la WCR cambian al cambiar la distancia entre las estrellas que la generan. Luego, este
tipo de emisién generalmente presenta modulacion orbital, que depende ademas del
angulo de observacién, tanto en densidad de flujo como en indice espectral [39].

Por otro lado, las caracteristicas de la componente no térmica son un indice espectral
a < 0.6 (en muchos casos, a < 0), posibles variaciones temporales del flujo y/o el indice
a debidas a la excentricidad de la 6rbita del sistema binario/multiple y una densidad de

flujo a bajas frecuencias notablemente mas alta que la de los vientos estelares (térmica).
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3. Sistemas con colisién de vientos

[40].

Tipicamente, el espectro en radio de una PACWB puede separarse en tres regiones:

s Para v > 10 GHz, la componente térmica de los vientos es dominante. El flujo

3.7.

depende bésicamente de la tasa de pérdida de masa M y de la velocidad terminal
de los vientos v... En principio, estos parametros pueden restringirse mediante el
espectro a altas frecuencias, aunque existen algunos pormenores debido a incer-
tezas en la grumosidad o clumping de los vientos. La emision térmica de la WCR

también puede contribuir significativamente al flujo total.

Para 2 < v < 10 GHz, domina la componente NT. El flujo esta determinado por
la energética de particulas N'T y la intensidad del campo magnético en la WCR.
Esto permite caracterizar el indice espectral de la distribucion de electrones (p),
y una combinaciéon entre la intensidad del campo magnético B y la potencia
inyectada en electrones NT, Lyt,.. No se espera absorcion significativa en este

rango a menos que la binaria sea bastante compacta.

Para v < 2 GHz, los efectos de absorcién pueden ser significativos. A través de la
determinacion de la frecuencia de turn-over del espectro y de lo empinado que se
vuelve debajo de dicha frecuencia, es posible inferir si el proceso responsable de la
disminucién en el flujo recibido es un corte a bajas energias en la distribucién de
electrones, la anteriormente mencionada FFA en el material 6pticamente grueso
del viento estelar, o atenuaciéon debida al efecto Razin-Tsytovitch. Si FFA es
dominante, es posible restringir la densidad de electrones en el viento (n,), y por
lo tanto M de la estrella®. También se podria llegar a inferir la orientacién del

sistema respecto al observador. Si R-T domina, es posible restringir el valor de
B/n. en la WCR.

Modelo de emisiéon para CWBs

A partir de datos observacionales en la banda de radio centimétrica, es posible ex-

traer informacion fisica de una CWB implementando un cédigo que modele su emision

no térmica [e.g. 41]. En este trabajo utilizaremos el modelo presentado en [42], el cual

consiste en un modelo de emisor extendido que contempla como varian las propiedades

del medio y de la poblacién de particulas relativistas punto a punto, a lo largo de la

WCR.

()Notar que este valor esta afectado por el clumping por lo que en realidad es sélo un limite superior

del valor M real.
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3.7. Modelo de emision para CWBs

En este modelo, la estructura de la WCR es tratada como una superficie en dos
dimensiones bajo una aproximacion de choque delgado (es decir, se desprecian varia-
ciones a lo largo del grosor de la WCR). Se asume que las particulas relativistas son
aceleradas una vez que una linea de fluido del viento estelar entra en la WCR. Estas
particulas se mueven junto al gas chocado, el cual arrastra convectivamente al campo
magnético del medio. A medida que fluyen, las particulas se enfrian debido a diferentes
procesos y producen radiaciéon multifrecuencia. En el caso de los electrones, estos pro-
cesos son principalmente sincrotrén e interacciones Compton inversa con los fotones
estelares. En el caso de los protones, el principal canal radiativo es el de las colisiones
protén-protén y el consiguiente decaimiento de piones neutros en fotones 7.

La radiaciéon producida en la WCR es consistentemente corregida por absorcion
debida a la interaccién con el medio local y con los campos radiativos estelares. Para
esto, el cédigo implementa la absorcion siguiendo en el espacio 3-D la trayectoria de
los fotones desde su lugar de emision en la WCR hasta el observador. En el caso de los
fotones sincrotron de bajas frecuencias, se integra la opacidad libre-libre al atravesar
los vientos ionizados, cuya densidad decae con 1/r%. Esto permite trazar cémo cambia
la opacidad segin la regién desde donde fue emitido el fotén, y en esto radica la
importancia de contar con un modelo de emisor extendido.

La distribucion de particulas relativistas inyectadas en una dada posicion en la WCR
es una ley de potencias cuyo indice espectral p esta relacionado con el indice espectral
de la radiaciéon sincrotréon, ayr, el cual se obtiene con un ajuste de las observaciones
como se explica en la Sec. 5.3. La normalizacién de esta distribuciéon es tal que la
potencia inyectada es una fraccion fyr del total de la potencia disponible para acelerar
particulas (la cual es solo una fraccién de la potencia total de los vientos estelares). Esta
potencia estd distribuida en electrones y protones, de modo que fyr = fxrTe + fNTp-
Se asume que el 10 % de la potencia inyectada en particulas relativistas se destina a
los electrones, es decir fyte = 0.1fxT, v €l resto a protones. Aparte de fyr, el otro
parametro libre en el modelo es ng. Este esta relacionado con la intensidad del campo
magnético, B, y se define como el cociente entre la presién magnética P, y la presion
térmica P, en el viento estelar chocado.

Por ultimo, en este modelo también se calcula la emision térmica en radio de los
vientos ionizados. Para ello se utiliza la expresiéon canénica para la emision de un viento
esférico [e.g. 4, y referencias alli]:
kpc>2 ( M/F )4/3 (kms_1

d Mg yr—! P Voo

4/3
2/3
S, —2.32 x 10* ( ) (7 2296)"" mly  (3.11)

donde d es la distancia al sistema, pu, es el peso molecular medio del viento estelar,

M la tasa de pérdida de masa, f el factor de clumping, v., la velocidad terminal del
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3. Sistemas con colisién de vientos

viento, Z la carga iénica media, v la frecuencia en Hz, v, el nimero medio de electrones
por ion en el viento y gg el factor de Gaunt, el cual depende de la frecuencia y de la

temperatura electronica del viento Ty,.
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Capitulo 4

Observaciones del sistema WR 147

4.1. El sistema WR 147

El sistema binario masivo WR 147, ubicado en las coordenadas (v, d) = (20h 36m 43.57s,
+40°21’ 7.5"), se encuentra en direccién a la regiéon de Cygnus OB2; a ~ 0.65 kpc de
distancia [43]. Estd compuesto por una estrella tipo WN8(h) y una B0.5V[5], separa-
das por una distancia angular de ~ 0.64” (que corresponde a una distancia lineal de
~ 413 + 13 UA para d = 0.65 kpc). Fue mapeado en radio, IR y en el 6ptico [44] y
su regién de colision de vientos fue resuelta en rayos X [45]. El sistema contiene a la
segunda estrella Wolf-Rayet (WR) més cercana al Sol, la cual estd entre las WR maés

brillantes en radiofrecuencias. Los parametros conocidos de este sistema se listan en la
Tabla 4.1.

Observaciones con el arreglo interferométrico MERLIN® a 5 GHz [5] resuelven el
sistema y muestran emision térmica proveniente de la regién sur, asociada al viento
estelar ionizado de la componente WNS8, y una fuente de emisién no térmica al norte
(ver Fig. 4.1). Esta no coincide exactamente con la posicién de la estrella OB, sino
que esta un poco mas al sur, entre medio de ambas estrellas, por lo que esa emision
es asociada a la region donde el viento de la estrella WNS8 colisiona con el viento mas

débil de su comparfiera.

La detecciéon de emisiéon no térmica y la cercania con el Sistema Solar hacen de
WR 147 un sistema por demas interesante para estudiar las circunstancias en que
ocurre la aceleracion de particulas a altas energias y el rol que podrian tener las estrellas

masivas en CWBs en la produccion de rayos cdsmicos galacticos.

Onttp://wuw. jodrellbank.manchester.ac.uk/research/facilities/e-merlin-and-vlbi/

33


http://www.jodrellbank.manchester.ac.uk/research/facilities/e-merlin-and-vlbi/

4. Observaciones del sistema WR 147
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Figura 4.1. Mapa de contornos a 5 GHz del sistema WR 147 observado con MERLIN,
extraido de [5]. El FWHM del haz sintetizado es de 58 x 57 mas®. El nivel de ruido
a 1o en la imagen es de 89 pJy haz~! y los niveles de contorno representan —3, 3,
5, 7,9y 1lo. Los contornos negativos estan notados con linea punteada. En azul se

superponen dos fuentes IR a 2.2 pm asociadas a las dos estrellas del sistema.



4.2. Nuestras observaciones

Tabla 4.1. Parametros del sistema WR 147 para la componente pri-
maria (subindice 1) y la secundaria (subindice 2) [ver 46, y referencias
alli].

Pardmetro Valor Unidad
Tipo espectral de la primaria WNS8(h)
Temperatura efectiva (77) 26000 K
Radio estelar (R;) 27 Ro
Velocidad terminal del viento (veo,) 950 km s~
Tasa de pérdida de masa (M) 24 x107° Mg yr!
Peso molecular medio del viento (fiy1) 3.18
Temperatura del viento (Ty1) 9400 K
Tipo espectral de la secundaria B0.5 V
Temperatura efectiva (7%) 28500 K
Radio estelar (Rs) 9.4 Ro
Velocidad terminal del viento (v.,) 800 km s!
Tasa de pérdida de masa (M) 4x1077 Mg yrt
Peso molecular medio del viento (fiy2) 1.5

Temperatura del viento (Tyz2) 10000 K
Distancia 0.65 kpc
Separacion del sistema 643 + 157 mas
Periodo 1350 yr
Angulo de proyeccién 1 del sistemal 120°

Cociente del momento de los vientos n 0.014

Factor de clumping f 0.15

! Definido de manera tal que 1) = 0° corresponde a la estrella
secundaria adelante y ¢ = 180°, a la WR adelante. Este valor
tiene mucha incerteza, pero la FFA es mas significativa para

1 ~ 120° [41] y por eso fijamos este valor.

4.2. Nuestras observaciones

Las observaciones con las que contamos para este trabajo fueron tomadas en el
marco de una campafa observacional de CWBs. En particular, bajo el proyecto de
codigo VLA /16A-252, se observaron cinco de las més brillantes PACWBs, que fueron
elegidos del catdlogo [3]: WR 147, WR 140, HD 167971, HD 168112 y 9 Sgr. En esta
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4. Observaciones del sistema WR 147

Tesis, se trabajo con los datos en banda C del sistema WR 147.

Las observaciones de continuo de radio se realizaron los dias 9 y 10 de agosto del
2016 con el radiointerferémetro JVLA en configuracién B. Se tomaron datos con los
cuatro productos de polarizacion en dos frecuencias: banda L (20 cm, 1-2 GHz) y banda
C (5 cm, 4-8 GHz). A 20 cm, el correlador se configur6 en 8 ventanas espectrales, con
canales de 64x1 MHz, mientras que a 5 cm fueron 32 ventanas espectrales, con canales
de 64x2 MHz. El intervalo temporal de muestreo fue de 3 segundos para ambas bandas.
El tiempo de observacion on source para WR, 147 fue de 45 minutos en banda L, y 15
minutos en banda C. Para calibraciones de flujo y dngulo de posiciéon (o PA, por sus
siglas en inglés) se utiliz6 la fuente 3C 286, para la fase la calibradora fue J2007+404,
y para la polarizacién la fuente J2355+4950. La antena ntimero 2 se encontraba fuera

de servicio al momento de las observaciones.

4.3. Reduccion de las observaciones

Las observaciones fueron reducidas utilizando la version 5.3.0 del software Com-
mon Astronomy Software Applications (CASA) [7]. Este es un paquete de software
desarrollado por un consorcio internacional cuya base se encuentra en NRAOW. Est4
optimizado para la reduccion de datos de los radiointerferometros ALMA y JVLA,
pero es comunmente usado en otros radiotelescopios, tanto de tipo disco simple como

interferometros.

4.3.1. Calibracién de flujos

Primero importamos los datos tal como los arroja el instrumento, sin calibraciones
(0 “crudos”) y generamos el conjunto de archivos llamado measurement set, el cual tiene
el formato con el que se trabaja dentro del entorno de CASA. Antes de comenzar con el
proceso de calibracion, examinamos el set de datos en base a distintos parametros como
las condiciones meteorologicas del dia de la observacion y la posicién de las antenas
(ver Fig. 4.2).

Aplicamos un suavizado de Hanning y marcamos, para no ser tenidos en cuenta en
los pasos siguientes, los canales en los extremos de cada ventana espectral, en el proceso
que se conoce como flagging. Para hacer un anélisis visual a priori de la calidad de los
datos, los graficamos en base a distintos parametros, como la frecuencia, el tiempo o las
distintas lineas de base. Identificamos y marcamos mediante flagging graficamente las

RFI. Como se explicé en la Sec. 2.2.3, a cada antena del arreglo le llega una senal que

MDnttps://public.nrao.edu/
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Figura 4.2. Mapa de posiciones de las antenas del JVLA al momento de nuestras

observaciones.

luego debe ser correlacionada con las demas para que el interferometro funcione como
una sola antena. Entonces, aplicamos una correccion por la posicion de las antenas y

seleccionamos la antena de referencia.

Luego de estos pasos, comenzamos con la calibraciéon. Esto consiste en determinar
una serie de factores de correccion para las fuentes calibradoras, cuyo comportamiento
es conocido, para luego aplicar esas mismas correcciones a nuestros datos de ciencia.
Para ello, con la tarea setjy de CASA generamos un valor para la densidad de flujo
de nuestra calibradora. Esta tarea contiene los valores de los flujos aceptados como
absolutos de las principales calibradoras de flujo en funcién de la frecuencia, los cuales
se actualizan regularmente [47]. Acto seguido, realizamos la calibracion de fase. El
objetivo de este paso es promediar las variaciones temporales de fase de las fuentes
calibradoras, introducidas por la atmoésfera que atraviesa la linea de la visual a la
fuente. Para llevarla a cabo, usamos la tarea gaincal. Ademds, corregimos por delay o
retraso en la senal al llegar a distintas antenas en relacion a la antena que elegimos de

referencia, en orden de mantener la condiciéon de que estudiamos un frente plano.

Usamos las soluciones previamente halladas para la fase para efectuar la calibra-
cién pasa-banda. Esto es, correcciones a las variaciones de la ganancia con la frecuencia.
Finalmente, usamos la tarea fluzscale para generar una tabla con las amplitudes co-
rregidas vy debidamente escaladas para nuestras calibradoras. Luego aplicamos esta
calibracién a los datos de WR 147 mediante la tarea applycal. Esto genera una co-
lumna con los datos corregidos, la cual inspeccionamos mediante algunos graficos para

asegurarnos de que la calibracion sea exitosa.
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4. Observaciones del sistema WR 147

4.3.2. Produccién de imagenes

Con las observaciones ya calibradas, el siguiente paso es construir una imagen de
la fuente. Esto es, aplicarle transformada de Fourier a los datos, lo que nos da la
distribucion de brillo del cielo. Para esto, CASA tiene la tarea tclean. Con esto, generamos
una imagen de continuo en todo el ancho de banda observado en la banda C (de 4 a
8 GHz, excepto algunas ventanas espectrales demasiado afectadas por RFI). El umbral
de deteccion usado fue de 0.02 mJy. El tamano del haz sintetizado en la banda completa
es de 1.22” x 0.99”. El tamano del pixel elegido es de 0.15” y el tamafio de la imagen,
2400 x 2400 pixels. Se utilizé una funciéon de pesado de briggs y un valor para el
pardametro robust de 0.5 [48]. Esto permite un buen compromiso entre resolucién y
sensibilidad.

Por otro lado, de la Ec. 2.5 se desprende que la resoluciéon angular se hace mas
chica al aumentar la frecuencia de observacién. Con esto en mente, generamos 4 image-
nes en distintas ventanas espectrales para investigar cémo cambia la morfologia de la
fuente al ir mejorando la resolucién. Las ventanas espectrales seleccionadas, corres-
pondientes a distintos rangos de frecuencia, fueron: spw 10 (v = 4.3125 GHz), spw 20
(v = 5.5625 GHz), spw 30 (v = 6.8125 GHz ) y spw 38 (v = 7.8125 GHz).

4.3.3. Calculo de flujos para la SED

El gran ancho de banda (4-8 GHz) de nuestras observaciones nos permite inspec-
cionar las variaciones del flujo con la frecuencia en una amplia region del espectro y
hacer un analisis del comportamiento del indice espectral. Con este fin, generamos una
imagen en cada ventana espectral de la banda C para luego calcular valores de flujo
en cada una de ellas. De las 32 spw que ocupa la banda C (de 8 a 39), 10 de ellas
fueron omitidas en el andlisis (las ventanas 8, 9, 18, 23, 24, 25, 27, 29, 37 y 39) ya que
la cantidad de datos descartados mediante flagging en las mismas no permitia hacer
una imagen de calidad comparable con las demés. En todos los casos, los flujos fueron
obtenidos con un ajuste bidimensional gaussiano dentro de CASA.

Ademas, recolectamos datos de WR 147 de la literatura a mas bajas y mas altas
frecuencias. Si bien estos datos no son simultaneos con nuestras observaciones, y las
CWBs pueden presentar variabilidad orbital (en especial en su WCR), el perfodo de
WR 147 es lo suficientemente largo (se estima en 1350 afios [46]) para que no espe-
remos variabilidad orbital notable en el par de décadas que comprenden las distintas
referencias de la literatura. De todos modos, algunos autores han advertido que el sis-
tema presenta variabilidad algo errdtica a bajas frecuencias [46]. Por esta razén, y por

el efecto significativo que tiene la absorcién (en particular, FFA) a bajas frecuencias,
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4.3. Reduccién de las observaciones

omitiremos los datos de frecuencias < 2 GHz en nuestro primer ajuste, el cual es pu-
ramente fenomenoldgico (ver Sec. 5.3.1). Si los incorporaremos luego en el modelado
fisico de la fuente, el cual puede capturar de forma consistente el efecto de la absorcién

variable en el emisor extendido (ver Sec. 3.7).

Los valores del flujo de WR 147 por ventana espectral calculados para esta Tesis
como se mencion6 anteriormente en esta seccion se muestran en la Tabla 4.2. Los datos
del flujo de WR 147 a distintas frecuencias tomados de la literatura se detallan en la
Tabla 4.3. En ambas tablas, v es la frecuencia central de la ventana espectral y Av, su

ancho. A su vez, S, es el flujo ajustado con una funcién gaussiana y AS,, su error.

Tabla 4.2. Valores de flujo de WR 147 para distintas frecuencias calculados para

esta Tesis.

spw v [GHz] Av [MHz| S, [mJy] AS, [mlJy]

10 4.3125 125 36.0 1.2
11 4.4375 125 374 1.3
12 4.5625 125 35.3 1.2
13 4.6875 125 35.4 1.2
14 4.8125 125 36.7 1.3
15 4.9375 125 35.6 1.2
16 5.0625 125 36.9 1.3
17 5.1875 125 37.2 1.3
19 54375 125 37.1 1.2
20 5.5625 125 39.4 1.3
21 5.6875 125 38.5 1.4
22 5.8125 125 37.1 1.4
26 6.3125 125 33.8 1.2
28  6.5625 125 34.4 1.2
30 6.8125 125 36.4 1.2
31 6.9375 125 37.0 1.3
32 7.0625 125 34.0 1.2
33 7.1875 125 34.8 1.2
34 7.3125 125 34.5 1.2
35 74375 125 34.6 1.2
36 7.5625 125 32.5 1.3
38 7.8125 125 31.2 1.3
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4. Observaciones del sistema WR 147

Tabla 4.3. Valores de flujo de WR, 147 para distintas frecuencias tomados de la

literatura.

v [GHz] Av [MHz] S, mJy] AS, [mJy] Referencia

0.325 40 16 4 [49]
0.61 32 20.6 1.3 [50]
1.4 50 26 3 [51]
4.86 50 35.4 0.4 [51]
8.44 50 40 [51]
14.94 50 46 [51]
15 64 42.4 1.3 [52]
22 64 483 1.5 [52]
22.46 50 52 [51]
42.8 50 83 53]
150 64 275 30 5]
231 64 280 30 [5]
273 64 292 15 5]
375 64 357 70 [5]
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Capitulo 5

Resultados y discusion

5.1. Mapas de emision

Como se detall en la Sec. 4.3.2, obtuvimos una imagen de intensidad total (Stokes-
I) de WR 147 en todo el ancho de la banda C.

26.81

13.18
6.34
2.88
1.17
0.31
-0.13
-0.34

-0.45

1 40:21:00.0

L | d
| 4 — e —_- - e e ———————— e

450 = 445  20:86:440 435 0 43.0 = 425 -0.53

—
|
|

l
|
|
|

=
|
|
|

1
|
|

-0.51

Figura 5.1. Mapa de emisiéon de WR 147 en la banda C (4-8 GHz). El haz sintetizado
se muestra en la esquina inferior derecha y tiene un tamano de 1.22” x 0.99”, con
un dngulo PA = -83.9° (medido desde el Norte en sentido antihorario). Los valores

corresponden al flujo en mJy haz~!. Notar que la escala utilizada es logaritmica.

El flujo total integrado para todo el ancho de banda es de S, = 39.32 + 1.82 mJy.
El rms del mapa es de 50 pJy haz™! y el valor maximo o “pico” es de 26.56 mJy haz~!.

Luego, el rango dinamico de la imagen es de 500. El ruido que se esperaba para las
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5. Resultados y discusién

observaciones de WR, 147 en banda C con el tiempo de integracién pedido era de
10 pJy haz™!. El ruido medido entonces resulta 5 veces el esperado.

Dado que la resoluciéon angular de la imagen es ~ 1”, no podemos discriminar
claramente las distintas componentes que contribuyen a la emision detectada en la

fuente (esto es, los vientos estelares individuales y la WCR).

Adicionalmente, obtuvimos imagenes de la fuente en distintas ventanas espectrales
como se muestra en la Fig. 5.2. El haz sintetizado se hace mas pequeno conforme
aumenta la ventana espectral (y por lo tanto, la frecuencia), tal como se desprende de la
Ec. 2.5. En consecuencia, la resolucién de la imagen mejora en las ventanas espectrales
mas altas. En particular, puede notarse que a valores mas altos de frecuencia la fuente
empieza a estar levemente resuelta, ya que se ve mas elongada en la direcciéon en que
se orienta el sistema binario (Fig. 4.1) y a su vez es opuesta a la direccién del semieje

mayor del haz sintetizado.
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Figura 5.2. Mapas de emisién de WR. 147 en las ventanas espectrales 10, 20, 30 y
38 de la banda C. Los contornos estan dados a 0.55, 1.45, 4.16, 8.68 y 15 mJy haz L.

En la esquina inferior derecha se muestra el haz sintetizado en cada caso.

5.2. Mapa del indice espectral

El comando tclean de CASA no solo nos permite generar mapas de intensidad, sino

también un mapa del indice espectral (y su error) por pixel (ver Fig. 5.3). Con esto,
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5.2. Mapa del indice espectral

podemos obtener informacion espacial del comportamiento del indice espectral. En este
caso, generamos el mapa contemplando tnicamente aquellos pixeles en que la emision

es intensa (> 1 mJy) y el error en el indice espectral es pequeno (o, < 0.4).

En la Fig. 5.3 puede verse que se logran resolver relativamente las distintas compo-
nentes de emisién, ya que al norte de la imagen (donde se ubica la WCR, ver Fig. 4.1)
el indice o es negativo, consistente con la emisién N'T esperable en la regién, mientras
que al sur y ligeramente hacia la izquierda (donde se ubica la estrella WR) el indice
es positivo, consistente con la emisién térmica del viento estelar. Ademas, el mapa
de errores da tipicamente valores < 0.2, con lo cual las variaciones mencionadas son

realmente significativas.
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Figura 5.3. Mapa del indice espectral (arriba) y su error (abajo) de WR 147 en el
rango de frecuencias de 4-8 GHz. En la esquina inferior derecha como referencia se

muestra el haz sintetizado.
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5.3. Distribucién espectral de energia

A continuacién presentamos primero un andlisis fenomenoldgico de la SED y la
evolucion del indice espectral, para luego utilizar un modelo fisico que nos permite

extraer informacién en base al ajuste de parametros del sistema WR 147.

5.3.1. Ajuste fenomenolégico en la banda de radio

Nuestro objetivo es obtener una descomposicion precisa del espectro en sus dos
componentes que no sea modelo-dependiente. Para esto, desarrollamos un codigo en
Python que utiliza la rutina curve_fit del paquete NumPy [54] para ajustar los pardme-
tros libres de una funcién que describa el flujo de la fuente. Esta rutina toma en cuenta
los errores absolutos en los flujos. El ajuste se realiza sobre los datos de nuestras ob-
servaciones junto con otros recopilados de la literatura, a frecuencias v > 2 GHz (ver
Tablas 4.2 y 4.3). En este primer ajuste nos limitamos a frecuencias > 2 GHz para
poder despreocuparnos de los efectos de absorcion. Esto se debe a que la WCR es un
emisor extendido y, como tal, no tiene una tnica opacidad sencilla de representar (por
ejemplo, incorporando un corte exponencial), sino que requiere de un modelo que repre-
sente fielmente este aspecto. En la Sec. 5.3.2 abordaremos el ajuste a bajas frecuencias
con un modelo fisico capaz de lidiar con estas dificultades de forma consistente.

La funcién fenomenolégica propuesta es de la forma:

aNT v Qth
) S (200 GHZ) mly (5.1)

S = B (3 (;Hz
donde SN, Stn, anT ¥ Q4n son los pardmetros libres a ajustar. La frecuencia v estd
dividida en cada caso por una frecuencia de referencia de la zona del espectro que se
quiere ajustar. El primer término representa la componente sincrotrén (de la WCR) y
el segundo, la componente térmica de los vientos. Los valores semilla usados para el
ajuste fueron los indices espectrales canénicos ayt = —0.5y agp, = 0.6, y Syt = 30 y
Sin = 300 para las constantes de normalizacion.

Los datos a frecuencias més altas nos permiten restringir mejor los pardmetros
relacionados a los vientos estelares, mientras que la informacién a bajas frecuencias (y
en particular anr) nos permite caracterizar la distribucién de electrones relativistas,
la cual también es una ley de potencias con indice espectral p = —2ant + 1. Con
este ajuste, obtenemos un valor para el indice espectral de la componente térmica,
oy, = 0.76 £ 0.03, y uno para el indice de la componente NT, ant = —0.8 4 0.14.
Para las constantes de normalizacién, los valores obtenidos son Syt = 31.8 £ 1.2 y
Sin = 243.8 £ 8.2.
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Figura 5.4. Ajuste fenomenolégico a observaciones de WR, 147 en distintas frecuen-
cias. Los tridngulos azules fueron tomados de [52], los amarillos de [50] y los cuadrados
verdes, de [5]. Los datos en negro fueron calculados como se explic6 en la Sec. 4.3.3.
La linea punteada celeste representa el ajuste NT a bajas frecuencias mientras que la
linea naranja, el ajuste a la componente térmica a altas frecuencias. Cada regiéon del

espectro y sus caracteristicas fueron detalladas en la Sec. 3.6.

Si bien el valor hallado para a4, se aleja un poco del valor canénico (~ 0.6, ver
Sec. 3.3.2), en diversos trabajos se han encontrado valores del orden (o incluso mayores)
para el indice espectral en estrellas WR, [e.g. 55, 20]. Se cree que el estado de ionizacién
del gas y su dependencia con la estructura del viento, junto con su perfil de velocidad,
afectan el comportamiento del indice espectral apartandolo del valor estandar. En
particular, las inestabilidades e inhomogeneidades presentes en el viento, en especial
en las zonas internas, parecen resultar en una mayor pendiente para el espectro a altas
frecuencias [20]. Un modelo de emision térmica de vientos ionizados en CWBs podria

aportar informacion mas detallada de la fisica subyacente.

Respecto al indice aynt, en la literatura se han reportado distintos valores. Por
ejemplo, en [52] hallan valores entre ~ —0.8 y —1.0 para la componente NT al norte
del sistema, mientras que en [50] ajustan la emision NT del sistema WR 147 con un

indice espectral ~ —0.4.

En la Fig. 5.4 puede apreciarse que el espectro en el rango 4-8 GHz (correspondiente
al de nuestras observaciones) queda aproximadamente plano, consistente con el valor

preliminar o = 0.18 £ 0.05 reportado en [6] .
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5.3.2. Ajuste mediante un modelo fisico y predicciones

El modelo de emision NT utilizado esta discutido en la Sec. 3.7. Haciendo uso de
nuestras observaciones junto con las recopiladas de la literatura, buscamos los parame-
tros que mejor ajusten tanto la emision NT a bajas frecuencias como la componente
térmica de los vientos a frecuencias méas altas. En particular, el modelado del espectro
sincrotrén nos permite hallar restricciones para la intensidad del campo magnético y
la eficiencia de aceleracién en la WCR [56]. En primera instancia, calculamos la curva
de emision en radio para tres valores de ant distintos: axt = —0.5, —0.8 y —1, corres-
pondientes a un indice espectral para la distribucién de electrones relativistas p = 2,

2.6 y 3, respectivamente.

Las SED obtenidas se muestran en la Fig. 5.5. En todos los casos se optd por
un valor minimo para 7p, asociado a un valor maximo (conservador) para fxr de
0.1, ya que corresponde al caso en que el efecto R-T podria ser mas relevante y asi
favorecer mas la absorcion a bajas frecuencias. Pese a esto, es dificil evitar una tension
con los datos a bajas frecuencias, ya que sélo el caso ayt = —0.5 da un buen ajuste
a lo largo de toda la SED. Para los casos con axt mas negativo, el flujo predicho a
bajas frecuencias sobrestima el flujo observado, siendo la absorcién insuficiente para dar
cuenta de esta discrepancia. Si bien nuestros datos en el rango 4-8 GHz se ajustan mejor
con un ayt < —0.5, igualmente el valor ayt = —0.5 ajusta correctamente el espectro
en este ancho de frecuencias y a su vez reproduce mucho mejor los datos reportados a
frecuencias mas bajas. En todos los casos el modelo reproduce adecuadamente los datos
a altas frecuencias, producto de los vientos estelares. La emision del viento de la estrella
OB resulta ~ 100 veces menor que la de la estrella WR. Por eso, la componente térmica
estd dominada completamente por la estrella WR y la curva “viento f-f” (emision
térmica libre-libre) es practicamente idéntica a la curva de emisién del viento de la
estrella WR.

Como paso siguiente, nos quedamos con el caso ayt = —0.5 y exploramos cémo
cambia la SED segtn los valores de los parametros libres del modelo, ng y fxr. In-
tuitivamente, ambos pardmetros afectan directamente al espectro sincrotrén (bajas
frecuencias) puesto que el mismo depende de la intensidad del campo magnético B (a
través de np) y de la distribucién de particulas, a través de fxt. Podemos cuantificar
explicitamente esta dependencia para un caso simplificado: a una frecuencia dada, la
potencia sincrotrén emitida por una distribucién de tipo ley de potencias N(E) oc E~P
es S, o< fyr o< BP*tD/2 [15]. Considerando p ~ 2 y que B VB, se tiene que el flujo
S, < fnr 7]?3/ ‘. Esto es aproximado ya que la distribucién de particulas no es simple-

mente una ley de potencia (hay un quiebre a altas energias producto del enfriamiento
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IC). Aun asi, sirve para dar cuenta de la correlaciéon existente entre estas dos canti-
dades. Esto nos indica que, para reproducir el flujo observado a una dada frecuencia,
aumentar el valor de np implica disminuir el de fxt y viceversa. Estudiamos entonces
los casos extremos en que: i) np es minimo y fyr toma su maximo valor (que tomamos
como 0.1), y ii) np es maximo (= 1) y fxr es minimo. Es decir, imponemos una de
esas condiciones en el modelo, y luego ajustamos el parametro que quedo libre segin
la SED.

Ambos casos (y cualquier otro intermedio), ajustan de igual manera la SED. Los
valores obtenidos de este ajuste son: i) fyt = 0.1y np = 0.01yii) ng =1y fxr = 0.004.
El valor de ng = 0.01 corresponde a B =~ 6 mG y el valor maximo ng = 1 corresponde
a B ~ 60 mG, donde B es la intensidad del campo magnético en el apex de la WCR.

Para ver si es posible romper la degeneracién entre los parametros libres fynt v
ng con observaciones a altas energias, utilizamos el cédigo para calcular la SED por
distintos procesos de emision NT a lo largo de todo el espectro electromagnético. En
el primer caso, con fyt = 0.1 y B = 6 mG, y luego con B ~ 60 mG y fxt = 0.004.
Los graficos obtenidos, junto con las curvas de sensibilidad de los instrumentos de
observacién a altas energias Cherenkov Telescope Array (CTA), Fermi y NuSTAR se

muestran en la Fig. 5.6.

Por 1ltimo, también dentro del caso ant = —0.5, hacemos uso del cédigo para
calcular cual es la potencia destinada a particulas relativistas, Lyt. Esta potencia
depende de fyr como Lyt = fnr Liny, donde Li,, es la potencia que inyectan en el
choque los vientos estelares. El modelo estima que la potencia que inyectan los vientos
de ambas estrellas resulta similar: Li,, ~ 8 X 1032 ergs~! tanto para la estrella OB
como para la WR.

Tomando el caso mas favorable para la aceleracion de particulas NT, esto es, fnt = 0.1,
el modelo predice Lyt 1 ~ 0.02%Lw 1 para la estrella WR y Lyt2 = 0.8 %Ly o para

la estrella OB, donde Ly es la potencia cinética del viento de cada estrella.

5.4. Discusion

Si bien la potencia cinética del viento de la estrella primaria (WR o “1”) es mucho
mayor que la del viento de la estrella secundaria (OB o “27), el viento de la WR
sOlo deposita una fracciéon pequena de su energia en el choque. Esto se debe a la
configuracion del sistema: la WCR estd mucho maés cerca de la estrella 2 (ya que su
viento es menos potente) y curvada hacia la misma; en consecuencia, s6lo una pequena

fraccion del viento de la estrella 1 atraviesa la WCR. En cambio, el viento de la estrella

47



5. Resultados y discusién

OB esta casi por completo dirigido hacia la WCR. Esto resulta en que la potencia que
inyectan en el choque los vientos de ambas estrellas, Li,y, sea similar.

A su vez, en ambos casos obtenemos Lyt < 1% Lw. Este pardmetro se vincula
con cuanta potencia pueden destinar las estrellas masivas, a través de sus vientos, a la
aceleracion de rayos césmicos en la Galaxia. En este caso, debido al bajo porcentaje
calculado para una CWB con vientos tan desiguales, concluimos que este tipo de fuentes

resultan poco eficientes como inyectoras de rayos coésmicos galacticos.

Por otro lado, con el ajuste fenomenoldgico encontramos un valor para el indice es-
pectral NT de ant = —0.8. Sin embargo, el modelo fisico favorece un valor axt = —0.5.
Esta imposibilidad para reconciliar el ajuste del espectro a bajas frecuencias podria so-
lucionarse al incorporar datos de la fuente a bajas frecuencias que hayan sido tomados
junto con los nuestros, para descartar variabilidad orbital e instrumental (ver Cap. 6).
Ademas, la absorcién es fuertemente dependiente con el angulo de proyeccién del sis-
tema, 1, ya que distintos fotones emitidos en distintas zonas de la WCR deberan
recorrer diferentes distancias y atravesar mas o menos material. El &ngulo considerado
(1 = 120°) favorece la FFA pero no estd claro si la optimiza. Un andlisis mas exhaus-
tivo sobre como influye este angulo de observacién podria guiarnos en la construccion

de un mejor modelo de absorcién, y asi, un mejor ajuste a bajas frecuencias (ver [41]).

Con el modelo fisico de emisién corroboramos que la absorciéon dominante en este
sistema es FFA. Incluso en el caso en que tomamos un valor minimo para 7ng, cuando el
efecto R-T podria ser mas relevante, la frecuencia caracteristica vg_r es de ~ 200 MHz
para el choque 1y ~ 22 MHz para el choque 2, muy por debajo del rango de frecuencias

de interés en la fuente.

Por ultimo, se observa que la fuente podria ser marginalmente detectable con el
arreglo CTA o con el satélite de rayos X NuSTAR. Concluimos entonces que la de-
generacion entre cuan intenso es el campo magnético y cuanta energia se deposita en
particulas relativistas podria resolverse con observaciones del sistema en Rayos X y ~

con instrumentos actuales.
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Figura 5.5. Ajuste de la SED en radio para axt = —0.5, —0.8 y —1. En todos los

casos se fij6 fyT = 0.1 y se buscé el valor de np que de un buen ajuste a ~ 4 GHz.
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Figura 5.6. SED NT a altas energias para WR, 147. Se tomaron valores fxT = 0.1
y B =6 mG (arriba) y B = 60 mG y fxt = 0.004 (abajo).
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Capitulo 6
Conclusiones y trabajo a futuro

En esta Tesis, presentamos el analisis de observaciones radiointerferométricas del
sistema, binario masivo WR 147 tomadas con el telescopio JVLA en la banda C. Estas
observaciones con un instrumento de tltima generacion tienen una gran sensibilidad
(rango dindmico ~ 500) y cubren un rango de frecuencias poco explorado en este
sistema (4-8 GHz). Como parte del trabajo realizado, obtuvimos imégenes de la fuente
en toda la banda observada y a distintas frecuencias, revelando indicios de que la fuente
estd marginalmente resuelta. Ademas, medimos la densidad de flujo promedio en toda
la banda y por ventana espectral, muestreando la SED del sistema en un rango amplio
de frecuencias y complementando estudios previos.

Logramos también caracterizar la emisién en radio y discriminar las componentes
NT y térmica de la misma. La primera, asociada a la radiacién sincrotrén generada en
la region de colision de vientos por una poblacion de electrones relativistas acelerados
en los choques, y la segunda, relacionada con los vientos estelares ionizados. Gracias
al gran ancho de banda con el que contaban nuestras observaciones, y junto con datos
tomados de la literatura, pudimos representar la emisién como la suma de dos leyes de
potencia, y encontrar el indice espectral que mejor ajusta a cada una. No obstante, en-
contramos cierta tension cuando intentamos reconciliar el valor hallado para la emision
NT sincrotrén (ant ~ —0.8) con el que resulta necesario para ajustar la SED a bajas
frecuencias (< 2 GHz) con un modelo de emisién de la fuente (axt = —0.5). Mediante
este modelo fisico observamos que el proceso de absorcion dominante a bajas frecuen-
cias es la absorcion libre-libre. Esto tltimo se corroboré tanto mediante un cédigo
numérico que contempla los distintos procesos fisicos en la fuente, como con el célculo
de la frecuencia caracteristica del efecto R-T, que resulta del orden de decenas/pocos
cientos de MHz. Obtuvimos ademés un rango de valores validos para describir el campo
magnético en la region de colisién de vientos y la fraccion de energia de los vientos que

puede usarse para acelerar particulas relativistas. Vimos que para ciertos valores de
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este rango, la emision del sistema por proceso Compton inverso, o incluso la emision
sincrotrén a altas energfas, podria ser detectable con instrumentos de Rayos X y/o .

Los datos a bajas frecuencias utilizados en la Tesis, tomados de la literatura, diferian
en época y/o instrumento con nuestras observaciones. A futuro, tenemos pensado com-
plementar los datos utilizados en este trabajo con los que fueron tomados en banda L
para el sistema WR 147, también con el JVLA. Estos son parte del mismo proyecto de
observacion, son simultaneos con las observaciones en banda C y fueron tomados con
el mismo instrumento. Asi, quizas, se pueda inferir informacién atin mas precisa de la
emision NT a bajas frecuencias, y del comportamiento de la poblacion de particulas
relativistas en la WCR de la fuente. Adicionalmente, pretendemos proximamente me-
dir el grado de polarizaciéon II de la radiacion sincrotréon detectada, y complementar
este estudio con un andlisis polarimétrico del objeto. Se propone también analizar de
manera mas exhaustiva la dependencia con el angulo de proyeccion 1, no solo en la
SED sino también en la morfologia del sistema, mediante mapas de emisién sintéticos.
Por tltimo, en el futuro proponemos realizar observaciones en rayos v o rayos X duros
para resolver ambigiiedades entre el valor del campo magnético en el dpex de la region
de colisién de vientos y la potencia que se inyecta en particulas relativistas.

El trabajo de Tesis requiri6 el aprendizaje de técnicas radioastronémicas, incluyendo
la reduccion de observaciones de interferometria con el software CASA, la produccién
de imagenes y su posterior andlisis, el ajuste de la SED observada y el modelado de
la emision mediante un c6digo modular. Tales herramientas seran de gran utilidad en

trabajos futuros.
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